Dzieje wczesnego
Wszechswiata

25. Fizyka pierwotnej plazmy

Chcemy omowi¢ bardziej szczegétowo te czeS¢ historii Wszechswiata,
o ktorej wiarygodnie wiemy najwiecej — historie wczesnego Wszechswiata, po-
czynajgc od drobnego utamka sekundy po Wielkim Wybuchu, az do konca
epoki rekombinacji kilkaset tysiecy lat pdzniej, gdy promieniowanie reliktowe
oddzielito sie od neutralnego gazu wodorowo-helowego. (Méwigc o oddzieleniu
sie mamy oczywiscie na mysli ustanie wzajemnych oddziatywan, a nie rozdzie-
lenie przestrzenne — promieniowanie i gaz nadal rownomiernie wypetniaty catg
przestrzen Wszechswiata.) Wydawaé sie moze zaskakujgce, ze najwiecej wie-
my o czasach najdawniejszych i to pomimo ubdéstwa danych obserwacyjnych
Z tamtej epoki. Wyjasnienia dostarcza fakt, ze wczesny WszechsSwiat byt bar-
dzo prosty z punktu widzenia fizyki: byt jednym olbrzymim jednorodnym ukta-
dem termodynamicznym w stanie réownowagi. Nigdy p6zniej Wszechswiat nie
byt réwnie prosty. W jaki$ czas po zakonczeniu rekombinacji w stygngcym ga-
zZie zaczety sie skomplikowane i stabo poznane procesy astrofizyczne, ktére po
kilku miliardach lat uformowaty Wszechswiat taki, jaki widzimy obecnie. Zjawis-
ka te przyciagajg najwieksza uwage astrofizykdéw i kosmologoéw, lecz ogromna
ich ztozonoS¢ i niemal catkowity brak danych obserwacyjnych powoduja, ze
dtugo jeszcze nie bedziemy wiedzie€ jak stabo zréznicowany gaz przeksztatcit
sie w obiekty tak skomplikowane jak galaktyki spiralne. Totez tutaj zajmiemy
sie wytgcznie epoka, gdy Wszechswiat byt tak prosty jak tylko jest to mozliwe.
Zauwazmy, ze nie jest to sytuacja wyjgtkowa: o wnetrzu dalekich gwiazd wiemy
wiecej niz o wnetrzu Ziemi, bowiem ich budowa jest duzo prostsza niz
skalistych planet.

Omawiajgc dynamike wczesnego WszechSwiata w paragrafie 15 stwier-
dzilismy, ze gdy materia byta bardzo SciSnieta (kosmiczny czynnik skali byt
maty, wiec wszystkie odlegtosci i objetosci bylty odpowiednio mniejsze niz
obecnie), to wskutek intensywnych oddziatywan jej czgstki byty ultrarelatywis-
tyczne. Stad wyprowadziliSmy istnienie pierwotnej osobliwosci oraz relacje (7).
Uscislijmy teraz to stwierdzenie. Wedtug powszechnie przyjetego standar-
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dowego modelu czgstek elementarnych (ktéry wraz z fizyka statystyczna sta-
nowi podstawe opisu wczesnego WszechSwiata) w przyrodzie istnieje kilka-
dziesigt czgstek prawdziwie elementarnych, z ktérych czesé stanowi sktadniki,
fundamentalne ,cegietki”, materii atomowej (elektron oraz kwarki, z ktérych
zbudowany jest proton i neutron), a inna czes$é to kwanty pdl przenoszacych
oddziatywania fundamentalne (foton, bozony posredniczgce oddziatywan sta-
bych W i Z oraz gluony). Grawitacja nie jest w tym modelu uwzgledniona. Wtas-
nosci czgstek opisanych tym modelem sg bardzo rozmaite, np. kwarki i gluony
nie wystepujg pojedynczo swobodnie, jedne czagstki sg trwate (elektron, foton,
trzy rodzaje neutrin), a inne zyjg krétko i szybko rozpadaja sie (mion, taon, bo-
zony W i Z). Dla kosmologii najbardziej istotna jest jedna ich wtasnoSc: ich
masa. Wedtug modelu standardowego czgstkami bez masy sg foton, wszyst-
kie 3 rodzaje neutrin (jak mowiliSmy, najnowsze eksperymenty sugeruja, ze
neutrina majg mase, my jednak dla prostoty bedziemy zaktada¢, zgodnie z mo-
delem standardowym, ze sg one bezmasowe) oraz wszystkie gluony.

We wczesnym Wszechswiecie wkrotce po Wielkim Wybuchu materia byta
bardzo zgeszczona i oddziatywania elektromagnetyczne, silne i stabe zacho-
dzity czesto, totez materia byta plazmg w stanie rownowagi termicznej ze
zZzmienng w czasie (malejgcg) temperaturg; byt wiec to prosty makroskopowy
uktad fizyczny. W stanie rownowagi w temperaturze T wiekszoS¢ czgstek ma
energie kinetyczna bliska k ;T. Czgstki 0 masie m sa ultrarelatywistyczne jezeli
energia kinetyczna k T jest duzo wieksza od ich energii spoczynkowej mc?,
jezeli natomiast k4T jest duzo mniejsze od mc?, to czastki sg nierelatywis-
tyczne. We wczesnym WszechSwiecie pierwotna plazma sktadata sie ze
wszystkich czgstek elementarnych opisanych modelem standardowym. W da-
nej temperaturze jedne sktadniki plazmy byty nierelatywistyczne, inne (0 mniej-
szej masie) miaty energie kinetyczng poréwnywalng z energia spoczynkowa,
za$ czgstki najlzejsze oraz bezmasowe byty ultrarelatywistyczne. Réwnanie
stanu dla tej wielosktadnikowej plazmy byto wiec skomplikowane, a w konsek-
wengcji zaleznos¢é gestosci jej energii pc® od czynnika skali byta (na podstawie
réwnania ruchu cieczy (4)) ztozona. Zauwazmy jednak, ze im blizej jesteSmy
Wielkiego Wybuchu, tym sytuacja staje sie prostsza. Im mniejsze jest R, tym
wyzsza jest temperatura, zatem coraz ciezsze czagstki stajg sie relatywis-
tyczne. Co wiecej, nawet wtedy, gdy najciezsze czastki sg wciaz nierelatywis-
tyczne, to ich wktad do catkowitej gestosci energii jest maty. Zat6zmy bowiem,
ze w pewnej temperaturze T, gestoSC energii czastek nierelatywistycznych
pn,(To)c2 jest poréwnywalna z gestoscig energii p,(To)c2 czgstek relatywis-
tycznych. Energia oddziatywania czastek nierelatywistycznych jest mata w po-
réwnaniu z energig spoczynkowg, zatem czgstki te tworzg ,pyt” 0 znikomym
ciSnieniu. Jak wiemy, rownanie stanu p = O implikuje ewolucje gestosci dang
wzorem p, R® = const, natomiast plazma czastek relatywistycznych podlega
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w przyblizeniu réwnaniu p R* = const. Stosunek p,/p,, ewoluuje zatem jak
1/Rijezeli w temperaturze T, byt bliski 1, to wczesniej, dla duzo wyzszych tem-
peratur, czgstki relatywistyczne dominowaty. Dochodzimy do wniosku: wkrotce
po Wielkim Wybuchu, niezaleznie od tego, czy wszystkie czastki byty jeszcze re-
latywistyczne, czy tez czgstki najciezsze staty sie juz nierelatywistyczne, do-
minujgcy wkitad do gestosci energii plazmy dawaty czastki relatywistyczne i jej
gestos¢ ewoluowata proporcjonalnie do R™*.

Wedtug teorii kwantéw kazda czgstka elementarna ma swojg antyczastke
(foton jest swojg wtasng antyczastkg) o tej samej masie i przeciwnym tadunku
elektrycznym (réwniez inne liczby kwantowe antyczastki majg przeciwny znak).
W zderzeniu para czgstka-antyczgstka anihiluje na czgstki Izejsze, najczesciej
fotony. Para czgstka-antyczastka danego rodzaju moze by¢ wykreowana w zde-
rzeniach innych czgstek jezeli energia oddziatywania przewyzsza ich energie
spoczynkowg 2mc?. Jezeli temperatura plazmy spetnia warunek kT > me?,
to pary czgstka-antyczgstka (czgstka ma mase m) sg czesto kreowane w plaz-
mie. Wykreowana czgstka szybko napotyka antyczgstke i anihilujg, lecz na ich
miejsce tworzone sg nowe pary. Gdy energia termiczna k ;T jest duzo wieksza
od mc?, to liczba kreowanych i anihilujgcych par jest taka sama, zatem wy-
twarza sie rownowaga dynamiczna pomiedzy czgstkami i antyczastkami: ich
liczby sg state (przy statej temperaturze), mimo ze poszczegdlne czgstki nie-
ustannie powstajg i ging. Gdy energia k ;T zbliza sie do mc?, to procesy anihila-
Cji przewazajg nad kreacjg par i czagstek i antyczgstek danego rodzaju ubywa.
Przy energii termicznej mniejszej od energii spoczynkowej procesy kreacji stajg
sie bardzo rzadkie i w koncu ustajg, a wszystkie pary dos¢ szybko anihilujg; po-
zostajg zatem nadwyzkowe, niesparowane czastki lub antyczgstki. Mamy za-
tem ogélna regute: jezeli kT jest duzo wigeksze od mc?, to czastek i an-
tyczgstek danego rodzaju jest duzo i sq ultrarelatywistyczne; jezeli k ;T jest
mniejsze od mc?, to istniejg tylko nieliczne nierelatywistyczne czastki lub an-
tyczastki, ktorym zabrakto partnera do anihilacji. Tym bardziej wiec gestosé
plazmy jest zdominowana przez czastki relatywistyczne.

Aby uniknag¢ nieporozumien: ta reguta obowigzuje wtedy, gdy oddziatywania
sg na tyle intensywne, by zapewni¢ réwnowage termiczng. Gdyby goraca
plazma byta mocno rozrzedzona, to wskutek ekspansji przestrzeni stataby sie
w koncu nierelatywistyczna, a zarazem pary czastka-antyczastka nie ulegtyby
anihilacji, bo po prostu nie spotkatyby sie. Nierelatywistyczne czgstki i an-
tyczastki moga wspoétistniec jesli nie oddziatujg. Poniewaz antymateria emituje
promieniowanie elektromagnetyczne tak samo jak materia, nie mozna do-
wiesS¢ za pomocg obserwacji, ze odlegte galaktyki nie sg zbudowane z anty-
materii. Gdyby jednak zatozy¢ co$ przeciwnego: ze niektore dalekie gwiazdy lub
cate galaktyki sktadajg sie z antymaterii, to powstaje problem jak nastgpito od-
dzielenie przestrzenne materii od antymaterii, by nie unicestwity sie wzajem-
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nie. Nie znamy procesdéw powodujgcych takie rozdzielenie. Pierwotna plazma
byta zbyt gesta, by pary czgstka-antyczgstka mogty przezy¢ do epoki re-
kombinaciji.

Przechodzimy teraz do opisu termodynamicznego wielosktadnikowej go-
ragcej plazmy czastek elementarnych. Dla jednych Czytelnikow bedzie to przy-
pomnienie znanej wiedzy, dla innych — nowoscia. Ci drudzy musza przyja¢ na
wiare podawane ponizej stwierdzenia i wzory. Plazma sktada sie z czgstek
kwantowych. Jedng z najwazniejszych charakterystyk kwantowych kazdej
czgstki elementarnej jest jej spin. Czesto spin przedstawiany jest jako wew-
netrzny moment pedu (kret), jednak wyobrazenie czgstki elementarnej jako wi-
rujgcej wokot swojej osi kulki jest btedne. Dla nas istotne jest to, ze spin
okreslony jest kwantowa liczbg spinu, ktéra dla czgstek elementarnych opisa-
nych modelem standardowym jest réwna 1/2 lub 1. Czgstki o spinie 1/2 na-
zywamy fermionami (na czeS¢ fizyka wtoskiego Enrico Fermiego, 1901-1954),
a czastki o spinie 1 —bozonami (dla upamietnienia fizyka i biologa hinduskiego
Jagadisa Bosego, 1858-1937); fermiony maja wtasnosci odmienne od bo-
zondw. Fermionami sg elektrony, miony, wszystkie neutrina i kwarki, bozonami
— fotony, bozony posredniczgce W i Z oraz gluony. Fermiony z masg (elektrony,
miony, kwarki) majg dwa niezalezne stany spinowe dajgce wktad do liczby
czastek danego rodzaju w réwnowadze termicznej, a bozony z masg (czgstki
W i Z) majg 3 stany spinowe. Foton ma dwa stany spinowe, a neutrina i an-
tyneutrina tylko jeden stan.

Ostatnim pojeciem, jakie nam tu bedzie potrzebne, jest potencjat chemiczny danego ro-
dzaju czastek elementarnych w stanie rownowagi. Wezmy najpierw uktad termodynamiczny
ztozony z czgstek jednego rodzaju. Jezeli w procesie quasistatycznym (takim jest rozszerzanie
sie Wszech$wiata z punktu widzenia termodynamiki) entropia uktadu zmieni sie o dS, jego
objetos¢ zmieni sie o dV, a liczba czastek w nim ulegnie zmianie o dN, to zmiana energii
wewnetrznej dana jest tozsamoscig Gibbsa wynikajaca z pierwszej i drugiej zasady termo-
dynamiki:

dU = TdS— pdV+ udN, 21)

gdzie u jest potencjatem chemicznym uktadu, wielko$¢ ta ma wymiar energii. Funkcja ta ma
niewiele wspolnego z wtasno$ciami chemicznymi ukfadu i nazwa jej ma pochodzenie histo-
ryczne: uktady otwarte, czyli o zmiennej liczbie czastek, dawniej badano najczesciej w chemii.
Tozsamos¢ Gibbsa jest definicjg potencjatu chemicznego. Mozna go jawnie wyliczy¢ jako po-
chodng energii wewnetrznej wzgledem liczby N czastek w uktadzie jezeli znamy energig jako
funkcje N. Na og6t zaleznosci U od N nie znamy. W uktadzie wielosktadnikowym kazdy sktad-
nik ma swoj potencjat chemiczny i jezeli liczba czastek i-tego sktadnika zmienia si¢ 0 dN,, to
wywotuje zmiane energii wewnetrznej o u ,dN,, zatem w tozsamosci Gibbsa (21) w ostatnim
wyrazie nalezy wysumowac po wszystkich sktadnikach uktadu,
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dU=TdS—paV+ > u,dN, . (22)

Podkresimy, ze potencjat chemiczny przypisujemy nie pojedynczej czastce, lecz okreslo-
nemu rodzajowi czastek jako sktadnikowi okreslonego uktadu termodynamicznego, zatem
zalezy od rodzaju czastek i rodzaju uktadu (te same czastki majq w réznych uktadach rézne
potencjaty).

Mozna udowodnic, ze w pierwotnej gorgcej plazmie czgstek elementarnych
nie byto sit o dalekim zasiegu (oddziatywania elektromagnetyczne miaty krotki
zasieg, bowiem pole elektryczne kazdego tadunku byto ekranowane przez ota-
czajgce go tadunki przeciwnego znaku). Nie istniat zatem wypadkowy potencjat
sit dziatajgcych na czagstki plazmy. W rezultacie plazma byta w dobrym przy-
blizeniu gazem doskonatym, co znakomicie upraszcza jej opis termodynamicz-
ny. Czastka o masie mi relatywistycznym pedzie P (wektor ten jest rowny my,
gdzie v jest wektorem predkosci, a v jest relatywistycznym czynnikiem Lo-
rentza) ma energie

E=cVm’c*+P?;

tutaj P? = P2. W mechanice kwantowej z czastka o pedzie P stowarzyszona
jest fala o dtugosci 4 i wektorze falowym k, ktéry definiuje sie nastepujgco:
jego kierunek jest kierunkiem ruchu fali n, gdzie n jest wektorem jednost-
kowym, a jego dtugos¢ jest réwna k = \R =27/4, czyli k = (27/A)n. Funda-
mentalna relacja pomiedzy korpuskularnym i falowym charakterem czastki
kwantowej brzmi: P = &k, a stad

E =cVm?c?+ h3k?>. (23)

W wielosktadnikowym gazie doskonatym w stanie rownowagi liczba czastek
rodzaju i 0 masie m, i potencjale chemicznym u, majacych wektor falowy k w
przedziale dtugosci miedzy k a k + dk, znajdujacych sie w jednostkowej
objetosci, jest rowna

N, (k)dk = g’dek{exp( ;ti)i 1] . (24)

i 27[2

i

B

Ten skomplikowany na pozér wzér jest uogdélnieniem wzoru Plancka (12).
Zauwazmy, ze wektor falowy (czyli ped) czgstek moze by¢ dowolnie skiero-
wany, byle jego dtugosS¢ miesScita sie w podanym przedziale. WielkosSc¢ g, to licz-
ba niezaleznych standéw spinowych czastek rodzaju i, jak widzieliSmy, moze
ona by¢ réwna 1, 2 lub 3. Symbol exp oznacza funkcje eksponencjalng o pod-
stawie e; symbolu tego uzywa sie wtedy, gdy argument funkcji wyktadniczej

123



Dzieje wczesnego Wszechswiata

jest skomplikowany. Podwéjny znak + w mianowniku wyrazenia (24) bierze sie
stad, ze wzdr ten ma stosowaé sie zaréwno do fermionéw jak i bozonéw. Dla
bozondéw (np. fotonéw) obowigzuje znak minus, tak jak w (12), dla fermionéw
mamy znak plus. Fakt, ze wzér (24) mozna wyprowadzi¢ tylko w teorii kwantow,
przejawia sie w trzech miejscach: w obecnosci wspotczynnika g, bedacego
konsekwencjg istnienia spinu, w rozréznieniu miedzy bozonami i fermionami
(co réwniez jest konsekwencjg spinu) oraz bezposSrednio w obecnosci statej
Plancka we wzorze na energie pojedynczej czastki E,. WielkoS¢ N, (k) jest
gestoscig liczby czgstek rodzaju i na jednostke objetosci i jednostkowy prze-
dziat dtugosci wektora falowego; ma ona wymiar cm 2.

Stosujgc wzor (24) do fotondw i poréwnujgc go ze wzorem Plancka widzimy,
ze dla nich potencjat chemiczny jest rowny zeru. Jest to zgodne z tym, ze gdy
promieniowanie termiczne jest zamkniete w pojemniku, to fotony sg bez-
ustannie pochtaniane i emitowane przez Sciany pojemnika, wiec liczba foto-
néw nie jest Scisle zachowywana, lecz fluktuuje wokot swojej wartosci Sredniegj
(w krotkim przedziale czasu liczby fotonéw absorbowanych i emitowanych
przez Sciany moga sie nieznacznie r6zni¢). Wzér Plancka (12) podaje zatem nie
doktadng liczbe fotonéw w danej objetoSci w matym przedziale czestoSci
w okreslonej temperaturze, lecz ich liczbe Srednig (Sredniuje sie po pewnym
przedziale czasu). Pojawienie sie lub znikniecie pojedynczego fotonu nie zmie-
nia energii gazu fotonowego, wiec z tozsamosci Gibbsa wynika u (y) = 0. Fakt
ten jest wazny dla rozwazan kosmologicznych.

W oddziatywaniach czastek elementarnych w pierwotnej plazmie jedne
czgstki znikajg, a na ich miejsce powstajg czagstki innego rodzaju. Z tozsa-
mosci Gibbsa wynika reguta: suma potencjatow chemicznych rodzajow czastek
wchodzgcych w reakcje jest rowna sumie potencjatow czastek wychodzacych
Z reakcji. Zilustrujemy jg na przyktadzie reakcji czesto zachodzacej we wczes-
nym Wszechswiecie: w zderzeniu elektronu z neutrinem mionowym powstawat
ujemny mion i neutrino elektronowe:

e +v,>u +v,. (25)

Plazma zawierata wiec te 4 rodzaje czgstek (inne rodzaje nie odgrywaty
w tym zjawisku roli). W tej reakcji energia byta zachowana, zatem dU = O, nie
Zmieniata sie ani entropia ani objetos¢ uktadu, natomiast liczby elektronéw
i neutrin mionowych malaty o 1, a liczby mionéw i neutrin elektronowych wzra-
staty 0 1. Tozsamos¢ (22) daje wiec dla potencjatéw chemicznych tych czgstek
réwnoscé

uEe )+u,)=pupu)+ul,).
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Z reguty tej wynika wazny wniosek: jezeli dla danego rodzaju czgstek para
czgstka-antyczgstka moze anihilowa¢ na fotony, to zachowanie potencjatu
chemicznego w tej reakcji oraz u(y) = O dajg

u (czgstka) + u (antyczastka) = O , (26)

na przyktad u(e”) = — u(e”).

Przyjmijmy, ze relacja (26) jest stuszna dla wszystkich czgstek elementa-
rnych. WeZmy pewien rodzaj czastek z potencjatem chemicznym u, wéwczas
zbiorowi antyczagstek w plazmie przypisujemy potencjat — u. Liczba czgstek
w jednostce objetosci o wszystkich mozliwych pedach w temperaturze T jest

n(u)= [ N(k,u)dk , a liczba antyczastek jest rowna n(—u) = [ N(k,—u)dk .

Dla u # O obie liczby sa rézne i nadwyzke (dodatnig lub ujemng) czastek nad
antyczastkami oznaczamy przez An(u) = n(u) — n(—u). Niech badanymi czast-
kami beda bariony. Wprawdzie bariony nie sg czgstkami elementarnymi (skta-
dajg sie z kwarkdw), lecz dla termodynamiki nie ma to znaczenia. Jak juz
mowiliSmy, nie ma zadnych podstaw by przypuszczaé, ze gdziekolwiek we
Wszechswiecie wystepujg wieksze iloSci antymaterii. Zatem to, co poprzednio
nazwaliSmy ,materig barionowg” faktycznie sktada sie z barionéw bez wiek-
szej domieszki antybarionéw, a to, co poprzednio nazwaliSmy gestoscig liczby
barionowej n, nalezy utozsami¢ z nadwyzka barionéw nad antybarionami
An(u). Barionowa sktadowa materii ma wiec niezerowy (dodatni) potencjat
chemiczny u(B). Jakg ma on wartoS¢? Wyliczenie go jest trudne, mozemy
jedynie oszacowaé go w przyblizeniu.

Liczba bariondw w jednostce objetoscin () dana jest catkg z wyrazenia (24). Catki tej nie
da sie wyliczy¢ doktadnie ze wzgledu na pierwiastek wystepujacy w wyrazeniu na energie,
mozemy jg natomiast z grubsza oszacowac w przyblizeniu wysokich temperatur, kiedy bariony
sg ultrarelatywistyczne, wowczas energia czastek dana jest prostym wzorem E = 7ick. W tym
przyblizeniu catka dla n (u ) daje sig wyliczy¢ Scisle i jest wielomianem kwadratowym w w. Wy-
nika stad, ze nadwyzka bariondw nad antybarionami jest liniowg funkcja u:

Jak wiemy z paragrafu 23, tak diugo jak bariony sg nierelatywistyczne, to stosunek z ges-
tosciliczby barionown; do gestosci liczby fotonow n,, jest staty w czasie. W rozpatrywane; te-
raz sytuacji bariony s ultrarelatywistyczne, czyli z punktu widzenia termodynamiki przypomi-
najg fotony, w szczegoinosci gestos¢ ich liczby n(u) (oraz gestos¢ liczby antybariondw
n(—u)) zmienia si¢ w czasie jak n,. Wynika stad, ze stosunek nadwyzki barionow nad
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antybarionami An () w przypadku ultrarelatywistycznym do gestosci n,, rowniez jest staty.
Stosunek ten moze sie nieznacznie zmieni¢ w okresie, gdy bariony staj sie nierelatywistyczne
i zachodzi anihilacja par. Gdy pomingc tg niewielka zmiane, to stosunek An(u)/n,, rowny jest
stosunkowin /n, = n dia barionow nierelatywistycznych. Korzystajac ze wzoréw (14) i (20)
dostajemy w tym przyblizeniu, ze stosunek ten jest dla wysokich temperatur rowny

2

An(u) _ 7= u _
n 3&(3) k,T

14

n=(26-62)-10"".

Wynika stad, ze w bardzo wczesnym WszechSwiecie, gdy energia bario-
now byta rzedu k ;T, to ich potencjat chemiczny byt w poréwnaniu z nig bardzo
maty, u(B) = 107"k ,T. We wszystkich rachunkach termodynamicznych doty-
czacych tamtej epoki mozemy pomingé potencjat chemiczny barionéw, gdyz
praktycznie nie miat wptywu na biegngce woéwczas procesy. Ktadziemy zatem
u(B) =0 we wzorze (24) i jednoczesnie podkreslamy, ze ta drobna wartosé
u(B), ktéra we wczesnym WszechSwiecie mozna zignorowac, odegrata klu-
czowa role w pozniejszej jego historii. Gdyby nie wynikajgca z niej znikoma nad-
wyzka barionéw nad antybarionami, to dzi$ nie bytoby Sladu po protonach, neu-
tronach i ich antyczgstkach, bowiem fotony powstate przy anihilacji par ulegty
wielokrotnemu rozproszeniu na leptonach i weszty w sktad mikrofalowego pro-
mieniowania reliktowego (a to promieniowanie statoby sie swobodne duzo
wczesniej, bowiem nie bytoby epoki rekombinacji). Bez barionéw Swiat skta-
datby sie, oprécz promieniowania reliktowego, z tajemniczej niebarionowej
ciemnej materii, nie bytoby planet ani gwiazd, zadne Swiatto nie rozjasniatoby
ponurych mrokéw Kosmosu. Nie bytoby tez nikogo, kto ujrzatby te ciemnos¢.

Co z potencjatami chemicznymi pozostatych czgstek elementarnych?
Wzglednie najwiecej wiemy o elektronach. Zaréwno obserwacje jak i ogélne
rozwazania teoretyczne sugerujg, ze makroskopowe ciata kosmiczne (gwiazdy,
planety itd.) sg elektrycznie obojetne. Rowniez miedzygwiazdowy gaz i pyt sg
praktycznie neutralne: gdyby byty silnie natadowane, to po pewnym czasie od-
pychanie elektrostatyczne wyrzucitoby nadmiarowe tadunki na zewnatrz. Po-
nadto, silnie natadowany gaz lub pyt poruszajgc sie (np. wskutek wirowania
galaktyk) wytwarzatby pola magnetyczne silniejsze niz te, ktére obserwujg ra-
dioastronomowie. Pozostaje mozliwos¢, ze nadmiarowe (tzn. nie skompen-
sowane tadunkami przeciwnymi) tadunki roztozone sg rdwnomiernie w catej
przestrzeni kosmicznej i nie wykonujg wielkoskalowych ruchéw, ktére prze-
jawityby sie w postaci kosmicznych pdl magnetycznych. tadunki te musiatyby
by¢ niesione przez jedyne czastki trwate — protony lub elektrony. Gdyby byty to
protony, to wynikatoby stad, ze obecnie we WszechsSwiecie elektronéw jest
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mniej niz protonéw, czyli ze we wczesnym Wszechswiecie nadwyzka elek-
tronéw nad pozytonami byta jeszcze mniejsza niz nadwyzka protonéw nad an-
typrotonami. Wéwczas rozumowaniem identycznym jak powyzej doszlibySmy
do wniosku, ze potencjat chemiczny elektronéw w pierwotnej plazmie byt zni-
komo maty w stosunku do ich energii catkowitej. Zatézmy zatem, ze istnieje
duza liczba elektronéw lub pozytonéw nadajgcych WszechSwiatowi wypadkowy
tadunek elektryczny. Jezeli liczba ta nie jest duzo wieksza od liczby barionéw,
to nadal powyzsze rozumowanie jest stuszne i potencjat chemiczny elektronéw
jest zaniedbywalnie maty. Potencjat ten zaczatby odgrywac role w termodyna-
mice i historii wczesnego Wszechswiata (poprzez wzér (24)), gdyby nad-
wyzkowych elektronéw (lub pozytondéw) byto obecnie wiele tysiecy razy wiecej
niz protonéw. Dla przyktadu: niech elektronéw bedzie 10* razy wiecej niz
protondéw. Z rozwazan paragraféow 17 i 20 wiemy, ze parametr gestosci dla
barionéw €, daje okoto 0,1 protonu w metrze szesSciennym przestrzeni
kosmicznej, zatem gestos¢ tych nadwyzkowych elektronéw bytaby rzedu
n, = 10°m~2 prowadzac do parametru gestosci Q, = 0/, czyli elektrony sta-
nowityby znaczacy sktadnik niebarionowej materii ciemnej. Zarazem stosunek
liczby elektronéw do liczby fotondw reliktowych, n, = ne/ny ~2,5-107° bytby
wprawdzie 10* razy wiekszy niz w przypadku barionéw (wzér (20)), lecz nadal
bytby maty, czyli jeszcze raz postugujac sie rozumowaniem jak dla barionéw
otrzymalibySmy, ze we wczesnym WszechSwiecie, gdy ultrarelatywistyczne
elektrony i pozytony miaty energie rzedu k ;T, ich potencjat chemiczny byt rzedu
u(e) =107 °k,T. Z drugiej strony, gestosé n_, = 10°m~ elektronéw w obec-
nym Swiecie jest wykluczona przez obserwacje. Jak wiemy, sita odpychania
elektrostatycznego miedzy elektronami jest 10** razy wieksza od sity przy-
ciggania grawitacyjnego i przy tak silnych oddziatywaniach utrzymanie plazmy
elektronowej w stanie réwnowagi mechanicznej, tzn. jednorodnej i nierucho-
mej, jest niemozliwe. Drobne fluktuacje gestosci lub predkosci szybko spo-
wodowatyby gwattowne wielkoskalowe przeptywy plazmy skutkujgc rozmaitymi
efektami, ktorych nie widzimy. Tajemnicza niebarionowa materia ciemna musi
by¢ elektrycznie obojetna.

Whnioskujemy stad, ze elektrondéw jest w przyblizeniu tyle samo co pro-
tonéw, wiec Wszechswiat jest globalnie elektrycznie obojetny (oczywiscie
lokalnie tak by¢ nie musi: w niektérych gwattownych procesach, takich jak
wybuchy supernowych Iub wyrzuty materii z jader aktywnych galaktyk, w stru-
mieniu plazmy elektrony moga przewaza¢ nad protonami). Zatem potencjat
chemiczny elektronéw i ich nadwyzka nad pozytonami, sg podobnej wielkoSci
jak dla barionéw.

Poniewaz protony i neutrony zbudowane sg z kwarkéw, o potencjale che-
micznym kwarkéw mozemy powiedzie¢ to samo, co o potencjale bariondw.
Duzo gorzej jest z resztg czgstek elementarnych. Nie mamy zadnych prze-
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stanek teoretycznych, ani sugestii obserwacyjnych odnosnie relacji neutrin do
antyneutrin oraz mionéw i taonéw do ich antyczgstek. Dlatego tez powszech-
nie przyjmuje sie najprostszg hipoteze: potencjaty chemiczne wszystkich
czastek elementarnych byty w pierwotnej plazmie praktycznie rowne zeru. Jest
to tzw. ,model symetrycznego WszechsSwiata”, majgcego wszystkie liczby
kwantowe rowne zeru, bowiem zatozenie znikania potencjatdow chemicznych
jest rownowazne zatozeniu zerowania sie wszystkich zachowywanych global-
nych liczb kwantowych: tadunku elektrycznego, liczby barionowej, liczby elek-
tronowej, liczby mionowej i liczby taonowej. W stanie rownowagi liczba czgstek
kazdego rodzaju jest réwna liczbie antyczastek.

Ktadziemy zatem ., = 0w (24) i catkowitg gestos¢ energii materii w rownowadze w tem-
peraturze T wyliczamy ze wzoru

p(T)c = 3 [ E(KIN, (K)ck, (27)

w ktorym sumujemy po wszystkich rodzajach czastek. Dla ultrarelatywistycznego gazu do-
skonatego mamy E, = 7ick i wowczas ci$nienie spetnia rownanie stanu gazu fotonowego (do-
wodu nie podajemy),

p(T)=2p(T)c*. (28)

Whprowadzajac statg Stefana-Boltzmanna a (zdefiniowang po wzorze (15)), dostajemy ge-
stos¢ energii bozondw i-tego rodzaju:

1
pei(T)c? =Eg,aT4; (29)

wspotczynnik 1/2 jest tu wprowadzony po to, by dla fotonéw (dwa niezalezne stany spinowe)
otrzymac zwykte prawo Stefana-Boltzmanna (16). Dla fermiondw (spin 1/2) catka w (27) daje

;
2 4
prTic® = gaT". (30)

Tajemniczy wspotczynnik 7/16 bierze sie ze znaku ,+” w mianowniku wyrazenia (24).

Sumujac po wszystkich rodzajach czgstek elementarnych opisanych mode-
lem standardowym dostajemy catkowitg gestoS¢ energii pierwotnej plazmy ko-
smicznej,

2 7 1 4
p(Mec? = g&nt&u|zaT", (31)

i
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gdzie litery F i B oznaczajg, ze mamy do czynienia odpowiednio z fermionami
i bozonami. Liczbe bedacg suma w (31) nazywamy liczbg efektywnych stanow
spinowych ultrarelatywistycznego gazu w temperaturze T:

(32)

;
N(T) = Z(SgF,- + 85

i

Przymiotnik ,efektywny” oznacza, ze liczbe te otrzymujemy nie przez proste
zliczenie wszystkich stanéw spinowych, lecz ze liczbe standéw fermiondw
nalezy pomnozy¢ przez 7/8. Liczba N(T) zalezy od temperatury, bowiem
uwzgledniamy tylko te rodzaje czastek, ktére sg ultrarelatywistyczne, a tych,
w miare spadku T, ubywa. Innymi stowy, w sumie (32) bierzemy pod uwage tyl-
ko te rodzaje, dla ktérych zachodzi k ;T >> mc? (zauwazmy, ze dla dowolnie
niskiej temperatury ze wzoru (24) wynika, ze réwniez wsréd czgstek o duzej
masie wystepujg czastki o bardzo duzej energii, tyle ze jest ich znikomo mato).
Z definicji wynika, ze funkcja N (T) jest nieciggta i zmienia sie skokowo. Jak zo-
baczymy dalej, funkcja ta maleje od wartosci 106,75 niedtugo po Wielkim Wy-
buchu do 3,363... w ostatniej — radiacyjnej — erze wczesnego WszechsSwiata
(obecnos¢ utamka niewymiernego wynika stad, ze jak zobaczymy, w tej erze
materia sktada sie z dwdch nieodziatujgcych ze sobg gazéw doskonatych o réz-
nych temperaturach).

Jak wiemy z paragrafu 15, w poblizu pierwotnej osobliwosci gestos¢ energii
materii nie zalezy ani od geometrii przestrzeni (czyli od parametru krzywizny
k = 0,%1), ani tez od warunkéw poczatkowych, tzn. gestoS¢ masy p nie za-
wiera zadnych dowolnych parametréw i dana jest wzorem (7),

_ .3 1
T 327G t?

p

Poréwnujgc ten wzér z (31) dostajemy zaleznoS¢ temperatury plazmy od
czasu,

T(t —1(3 )Mr” 33
(6= 2\zGaN(T) ’ (33)

oraz zalezno$¢ odwrotng, tzn. wiek WszechSwiata jako funkcje jego tem-
peratury,
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t_1(3)”21 a4
~a\zGaNm)) T (34)

Ta ostatnig relacjg bedziemy sie dalej postugiwaé, wiec wstawiamy war-
tosSci znajdujacych sie w niej statych i dostajemy

1s N

t 2,42 (1 MeV)2
(35)

B T
Zapis ten oznacza, ze gdy wielkoS¢ kT wyrazimy w jednostkach energii
MeV, to dostaniemy wiek Wszechswiata w sekundach. Przelicznik jest rowny
T kT

—=116-10" :
1K 1 MeV

26. Termiczna historia wczesnego Wszechswiata

Uscislimy teraz jaki okres historii Kosmosu nazywamy ,wczesnym Wszech-
Swiatem”. Pojecie to wprowadziliSmy w paragrafie 15, a w paragrafach 21, 23
i 25 wymieniliSmy wtasnosci Wszechswiata w tym okresie: materia kosmiczna
byta w rownowadze termicznej, ktéra trwata co najmniej do epoki rekombinacji
wodoru (tzn. potgczenia sie elektronéw z protonami w neutralne atomy), a ta
zakonczyta sie kilkaset tysiecy lat po Wielkim Wybuchu, w tym okresie domi-
nowata materia ultrarelatywistyczna. Jeszcze wczes$niej, w paragrafie 15 usta-
lilismy, ze wkrétce po Wielkim Wybuchu wszystkie trzy modele Friedmanna
ewoluowaty w tym samym tempie, niezaleznie od geometrii przestrzeni. Jed-
noczesne zachodzenie tych trzech wtasnosci przyjmujemy za definicje tego
okresu. Zatem:

we wczesnym WszechsSwiecie materia byta w rownowadze termicznej z pro-
mieniowaniem elektromagnetycznym, dominujacy wktad do gestosci energii
dawaty czagstki ultrarelatywistyczne (kolejno: kwarki, hadrony, leptony i fotony),
a tempo ewolucji, czyli kosmiczny czynnik skali, byto zdeterminowane przez
gestos¢ materii (tzn. w rownaniu Friedmanna mozna byto zaniedba¢ czton
Z krzywizng przestrzeni).

Jak wiemy, stan rownowagi termicznej utrzymywat sie co najmniej do konca
epoki rekombinacji, ktéremu mozemy umownie przypisaé temperature
T.. = 3000 — 3500 K i parametr przesuniecia ku czerwieni z,,, = 1000 — 1300.
Gestos¢ energii byta zdominowana przez czastki ultrarelatywistyczne do konca
ery radiacyjnej, ktorej nazwa wskazuje, iz woéwczas czgstkami tymi byty fotony.
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Teraz oszacujemy w przyblizeniu kiedy skonczyta sie era radiacyjna, a przy jej
omawianiu podamy doktadniejsze wyliczenie. W tej erze bariony byty nierelaty-
wistyczne i ich gestos¢é malata jak p, « R™>, natomiast gestos¢ energii pro-
mieniowania termicznego byta wieksza i szybciej spadata, p,c® o« T* « R7*.
Koniec ery radiacyjnej nastapit w chwili t,, gdy obie gestosci zrownaty sie.
Przyimujac, ze parametr gestosci dla wszystkich barionéw (Swiecagcych
i ciemnych) jest obecnie rowny Q,, = 0,045, a gestosSC krytyczna jest dzis
(t=t,) po =1,879h”-10"* gcm >, dostajemy aktualng gestosé barionow
Pro =1,8-107% h’gecm™. We wczesniejszej chwili t, ktérej odpowiada
z(t)= R, /R(t)— 1, gestos¢ barionéw byta

t—(RO)3 = 1)°
pe(t)= R Pso =(Z+1)" pg, ,

a gestosE energii promieniowania reliktowego rownata sie

R,

R 4 4
p,(t)c?=aT* = a(RO) Ty = (R) p,(ty)c? =(z+1)"p oc.

Era radiacyjna skoriczyta sie, gdy p,(t,) = p,(t,), czyli (z+1)°pyy =

@. WartoS¢ p,, znamy doktadnie (paragraf

y0
20), p,, = 4642-107*gcm™?, co daje z, +1=1,7-10°h?. Rachunek jest
niedoktadny, bo pomineliSmy neutrina. Wnioskujemy z niego jedynie, ze kofco-
wi ery radiacyjnej odpowiada parametr przesuniecia ku czerwieni z, = 10°.
Jest to w przyblizeniu wartos¢ odpowiadajgca koncowi epoki rekombinacji. Ko-
niec ery radiacyjnej i koniec epoki rekombinacji nastapity w przyblizeniu w tym
samym czasie i odpowiada im

=(z+1)%p,,, astadz+1=

z, =z, =~1000.

Jest to czysta koincydencja: oba zdarzenia majg odmienng nature fizyczng
i nie ma powodu, by byty ze sobg skorelowane. Moment rekombinaciji jest wy-
znaczony przez temperature plazmy, T, = 3000— 3500K i skoro obecnie
promieniowanie reliktowe ma temperature okoto 3 K, to z,, = 1000. Nato-
miast moment zréwnania gestosci barionéw i fotonéw zalezy oczywiscie od
liczby bariondw, czyli od wartoSci stosunku n = nB/ny (wzor (20)). Gdy
n =107, to z, =10° i zachodzi koincydencja obu zjawisk. Gdyby barionéw
byto wiecej, tj. gdyby 5 byto wieksze od 107°, to gestosé bariondw zréwnataby
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sie z gestoscig fotondw wczesniej, przed zajSciem rekombinacji; gdyby bario-
néw byto mniej, to era radiacyjna skonczytaby sie po rekombinacji wodoru i po
odtaczeniu sie fotondw od neutralnego gazu atomowego. Wyjasnienie tej ko-
incydencji wymaga wyjasnienia — w ramach fizyki fundamentalnej — wartosci
statej 7.

Ustalenie jak dtugo od Wielkiego Wybuchu mozna pomija¢ czton z krzywizna
przestrzeni w réwnaniu Friedmanna réwniez nie jest trudne; odpowiednie
obliczenia podajemy w Aneksie 26.1. Wynika z nich, ze krzywizna nie od-
grywata roli do konca ery radiacyjnej i jeszcze przez pewien czas pozniej.

Widzimy, ze najwczesniej, bowiem z koncem ery radiacyjnej, przestaje byé
spetniony warunek, ze gtownym sktadnikiem kosmicznej materii sg czgstki re-
latywistyczne. Zatem terminem ,,wczesny Wszechswiat” obejmujemy okres od
Wielkiego Wybuchu do konca ery radiacyjnej, pokrywajacego sie w przyblizeniu
z koricem epoki rekombinacji; w tym czasie parametr przesuniecia ku czer-
wieni zmalat od z= o w pierwotnej osobliwosci do z = 10°. Dtugosé tego
okresu mozemy z grubsza oszacowac stosujgc wzor (7) dla gestosci materii we
wczesnym Wszechswiecie. Pod koniec ery radiacyjnej gestoSé materii ba-
rionowej byta (z, +1)°p,, =10° p,, =7,8-10"*h’gem ™ (co odpowiada
liczbie okoto 200 nukleondéw w centymetrze szeSciennym dla h = 0,7; z punk-
tu widzenia techniki byta to bardzo wysoka préznia) i przyréwnujac te war-
toS¢ do gestosci materii danej wzorem (7) dla t=t,, dostajemy
t, =1,7-10™s = 5-10°lat. Poniewaz wzieliSmy pod uwage tylko bariony po-
mijajac fotony i neutrina, wartoS¢ t, zostata zawyzona, w rzeczywistosci
wczesny WszechsSwiat trwat krécej niz milion lat.

Przechodzimy teraz do termicznej historii wczesnego Wszechswiata. Okres
ten dzielimy, w zaleznoSci od szczegétowosci opisu, na trzy do siedmiu er.
Przez znaczng czes¢ tego okresu Wszechswiat byt fizycznie tak prosty jak to
jest tylko mozliwe, byt bowiem niezréznicowanym przestrzennie wielosktad-
nikowym gazem doskonatym w stanie rownowagi termicznej. Przez wiekszos¢
pozostatego czasu byt nieznacznie bardziej ztozony — sktadat sie z dwéch nie-
oddziatujgcych ze sobg gazéw doskonatych o niewiele réznigcych sie tempe-
raturach; jedynie przez bardzo krotki czas przyblizenie gazu doskonatego nie
stosowato sie, a i wéwczas plazma pozostawata w stanie rownowagi. Jak zo-
baczymy, przypuszczalnie byty tez momenty, gdy specyficzne procesy nie do-
puszczaty do osiggniecia rownowagi termicznej. Historie te nazywamy termicz-
ng, bowiem jej bieg znacznie lepiej jest mierzy¢ maleniem temperatury, a nie
uptywem czasu. W kazdej erze pewien rodzaj czgstek elementarnych byt ultra-
relatywistyczny i one dawaty gtowny wktad do gestosci energii. WszechSwiat
szybko sie rozszerzat i temperatura spadata zgodnie z prawem TR = const. Co
pewien czas, gdy temperatura obnizata sie do wartoSci poréwnywalnej z ener-
gia spoczynkowa dominujacych czastek, tj. k ;T = mc?, czastki te anihilowaty
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ze swoimi antyczgstkami (koncowym produktem anihilacji byty fotony) i wy-
padaty z gry, a ich role przejmowaty czastki Izejsze i Wszechswiat wkraczat
w kolejng ere. Rozszerzanie sie przestrzeni, adiabatyczne ochtadzanie sie
gazu i kilkukrotnie zachodzgce procesy anihilacji byty typowymi zjawiskami
tego okresu. Oprocz nich, we wczesnym Wszechswiecie zaszto kilka innych,
krétkotrwatych lecz waznych procesow, ktore opiszemy w odpowiednich erach.

27. Era kwantowej grawitacji

O pierwszych dwu erach wczesnego Wszechswiata wiemy bardzo mato,
totez jeszcze kilkanascie lat temu okres ten pomijano i opis wydarzen zaczy-
nano od ery hadronowej. Obecnie jest on w centrum zainteresowania fizykéw
zajmujacych sie badaniami fundamentalnymi. Dzielimy go na dwie ery, by pre-
cyzyjniej okresli¢ zakres naszej niewiedzy i rozr6zni¢ odmienne metody badan.

Powszechnie przyjetg hipoteza (lecz nie dowiedzionym twierdzeniem) jest,
ze przez krétki czas bezposSrednio po wytonieniu sie Wszechswiata z pierwotnej
osobliwosci, rzadzity nim prawa kwantowej grawitacji. Grawitacja jest uni-
wersalnym oddziatywaniem wszelkiej materii, a materia ma nature kwantowa,
zatem naturalne jest przypuszczaé, ze oddziatywania grawitacyjne majg u pod-
staw charakter kwantowy. Niestety nigdzie w znanej nam czesci WszechsSwiata
nie obserwujemy zjawisk, ktére mozna uznac za efekty kwantowej grawitacji.
Oczywiscie mamy nadzieje, ze zjawiska takie zostang odkryte w przysztosci.
Z drugiej strony, skonstruowanie logicznie spdjnej teorii kwantowej grawitacji
(ktérg bedzie mozna poréwnac z przysztymi obserwacjami i doSwiadczeniami)
napotyka na ogromne trudnosci. Rzecz w tym, ze kwantowego pola grawita-
cyjnego nie mozna wyobraza¢ sobie na podobiefnstwo kwantowego pola elek-
tromagnetycznego, ktére przedstawiamy w formie roju fotonéw biegnacych
w czasoprzestrzeni Minkowskiego. Teoria ta musi uwzgledniaé einsteinowska
0gblng teorie wzglednosSci, wedtug ktérej grawitacja to krzywizna czasoprzes-
trzeni. Zatem kwantowa grawitacja to kwantowa czasoprzestrzen. Brzmi to
chwytliwie jako hasto, lecz nikt nie wie co to jest kwantowa czasoprzestrzen:
ani jak jg sobie wyobraza¢ fizycznie, ani jak jg opisa¢ matematycznie. Po wielu
latach wytezonej pracy wielu wybitnych uczonych wyniki sg skromne i zaden po-
myst nie wydaje sie przekonujgcy. Powoli rozpowszechnia sie poglad, ze kwan-
towa czasoprzestrzen (jezeli idea ta ma w ogdle sens) bedzie czyms radykalnie
odmiennym od tego, jak w matematyce pojmuje sie przestrzen, a w ogodlnej
teorii wzglednosSci — czasoprzestrzen. Przez pewien czas wsrod fachowcow byta
popularna (i dotarta nawet do literatury popularnonaukowej) idea ,kwantowej
piany czasoprzestrzeni”; obecnie wiadomo, ze byta ona zbyt mato rewolucyjna,
by mogta by¢ prawdziwa.
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Kwantowa grawitacja, mimo ze aktualnie jest tylko programem badawczym,
a nie fragmentem realnej fizyki, jest bardzo potrzebna i pozadana w kosmologii
relatywistycznej. W par. 14 powiedzieliSmy, ze z OTW koniecznie wynika ist-
nienie pierwotnej osobliwosci czasoprzestrzeni, bedgcej osobliwym stanem fi-
zycznym Wszechswiata: cata przestrzen jest skurczona do punktu, przez co
materia ma nieskonczong gestosé, cisSnienie i temperature. W osobliwosci
zatamujg sie wszystkie prawa fizyki, nie podlega wiec poznaniu naukowemu.
W ramach OTW osobliwosci usuna¢ sie nie da. Jedynym sposobem unikniecia
osobliwosci, tworu bezspornie niepozgdanego, jest wyjScie poza OTW i tu
jedyng szansg jest, jak sie okazato, hipotetyczna kwantowa grawitacja. Nie
wiemy wprawdzie czym jest kwantowa czasoprzestrzen, lecz zasadne jest
przypuszczaé, ze nie dopuszcza ona istnienia osobliwosci: ,rozmywa” je
i wygtadza.

Dlaczego kwantowa grawitacja miataby dominowaé¢ tam, gdzie teoria Eins-
teina przewiduje osobliwos¢ i likwidowacé ja, lub przynajmniej tagodzi¢? Skoro
nie mamy teorii, z ktérej mogtoby to wynika¢, opieramy przypuszczenie na
argumentach postugujgcych sie tzw. jednostkami planckowskimi. Zrobimy
0 nich dtuzszg dygresje, bowiem zagadnienie jest interesujgce nie tylko dla
kosmologii.

Wszystkie mianowane wielkoSci fizyczne (mechaniczne, cieplne, elektroma-
gnetyczne itd.) mozna zbudowac z trzech wielkosci: dtugosci, czasu i masy.
Systemy jednostek, dawniej CGS, obecnie MKS (SI), majg jako baze jednostki
tych 3 wielkoSci. Te jednostki bazowe: sekunda, gram lub kilogram, metr czy
centymetr, majg pochodzenie historyczne, sg czysto przygodne i w zaden
sposéb nie sg w fizyce wyrdznione. Czy fizyka fundamentalna ma swoja
wyrézniong skale, ktora definiowataby fizycznie wyréznione jednostki? Okazuje
sie, ze tak. Przez pewien czas sadzono, ze np. wyrdzniong dtugoscia jest roz-
miar atomu (10 ®cm) lub jadra atomowego (10 *3*cm), nie sg to jednak
dtugosci prawdziwie uniwersalne. Skali uniwersalnej nalezy szukac inaczej.

Wsrod wielu statych fizyki trzy sg fundamentalne: predkos¢ Swiatta w prozni
¢, wskazujgca na to, ze materia jest relatywistyczna (w sensie STW), stata
Plancka 7, oznaczajgca, ze materia ma nature kwantowg, oraz stata Newtona
G, okreSlajgca natezenie oddziatywania uniwersalnego — grawitacji. Wymiary
i wartosci liczbowe tych trzech statych wyrazamy w jednostkach dtugosci, cza-
su i masy. Wymiary tych trzech statych sg od siebie niezalezne tak, jak nie-
zalezne sg dtugos¢, czas i masa. Nie mozna z dwu statych zbudowac¢ wielkosci
0 wymiarze trzeciej, np. z G i /i nie da sie skonstruowac wielkosci o wymiarze
predkosci. Mozna zatem wykonac operacje odwrotng: z ¢, G i h zbudowad
wielkosci o wymiarze dtugosci czasu i masy. Te wielkoSci przyjmiemy jako jed-
nostki fundamentalne, a z nich zbudujemy jednostki wszystkich pozostatych
wielkoSci fizycznych. Dla przyktadu skonstruujemy jednostke dtugosci. Bie-
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rzemy w tym celu iloczyn statych fundamentalnych, kazdej podniesionej do
pewnej potegi, i*c’G*, gdzie x, y i z sa niewiadomymi liczbami wymiernymi
i zgdamy, by wyrazenie to miato wymiar dtugosci. Podstawiajac wymiary
(np. w uktadzie CGS) tych statych, dostajemy réwnanie

(gem?s ) (ems™') (em®g's?)? = cm.

Niezaleznos$¢ dtugosci, czasu i masy powoduje, ze rownanie jest spetnione
wtedy, gdy po lewej stronie gram i sekunda wystepujg w potedze O, a cen-
tymetr —w potedze 1. Otrzymujemy uktad 3 réwnan liniowych, ktérych rozwigza-
niem jest x = z=1/2 oraz y = — 3/2. Wstawiajagc wartosci liczbowe #, ¢ i G
znajdujemy planckowska jednostke dtugosci

hG .
L, =+— =1,62-10"%cm,
c

Jednostka czasu bedzie czas przelotu odlegtosci L, przez Swiatto,
L hG

t,=—=,|— =539-10"*s.
c c

Zachecamy Czytelnika, by sam wyprowadzit ponizsze jednostki planckowskie:

hc s
masy M, = G =218-107"g,

he?®

energii E,=M,pc*= G - 1,96-10"erg = 1,22-10"GeV,
temperatu T, = Ep _ 1 |he” _ 1,42-10%*K
p ry P = kB - kB G = ’
E c®
mocy - ==-=363-10"ergs™,
t, G
tadunku Q, =+Vhc =562-10"esu=11,7 e,
5
gestosci masy p, = e 513-10%%gcm™3,
7
gestosci energii p,c’ = Y 2,87-10"" GeVcm 2.
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Jednostki te nazywamy tez jednostkami naturalnymi. Warto pamietac, ze
wymyslit je Max Planck juz w 1900 r.: po wprowadzeniu statej 7, koniecznej do
sformutowania prawa Plancka dla promieniowania termicznego, zorientowat
sie, ze wraz z ¢ i G tworzg razem naturalny uktad jednostek.

Rzucajgca sie w oczy cechg jednostek Plancka jest, ze nie wyznaczajg one
skali dla zadnych znanych i waznych zjawisk fizycznych, sg bowiem albo
ogromne, albo znikomo mate. DtugoS¢ Plancka jest o 20 rzedéw wielkoSci
mniejsza od Srednicy jgdra atomowego, w rezultacie czas Plancka jest o 20
rzedéw wielkosci krétszy od najmniejszych przedziatdéw czasu znanych z fizyki
jadrowej — okresu trwania oddziatywan silnych w zderzeniach hadronéw. Z kolei
masa Plancka jest 10™° razy wieksza od masy protonu, a planckowska gestosé
masy o blisko 80 rzeddéw wielkoSci przewyzsza gestoS¢ materii w ciezkich
jadrach atomowych. Energia Plancka jest w przyblizeniu réwna energii kine-
tycznej samolotu o masie 60 ton lecacego z predkoscig 900 km/h. Aby
uzmystowic¢ sobie czym taka energia jest dla pojedynczej czgstki elementarnej,
proponujemy Czytelnikowi, by obliczyt nastepujaca wielkoS¢. Z jednego miejs-
ca, rownoczesnie i w tym samym kierunku emitowany jest elektron (ktory jest
czagstkg punktowa) z energig E , oraz foton o bardzo krotkiej fali, ktory zatem
tez mozna traktowac jak czgstke punktowa. O jakg odlegtos¢ foton wyprzedzi
elektron w czasie rownym wiekowi Wszechswiata, czyli w ciggu 10 mid lat?

Fakt, ze jednostki planckowskie w razacy sposo6b nie pasujg do zadnego
znanego zjawiska fundamentalnego sprawit, iz na wiele lat poszty w zapom-
nienie. Dopiero w latach siedemdziesigtych XX wieku wysunieto hipoteze, ze
jednostki te okresSlajg skale zjawisk kwantowej grawitacji. Przypuszcza sie
wiec, ze gdy dwie czgstki elementarne, kazda o energii rzedu E , (lub wigkszej)
zderzg sie czotowo tak, ze zblizg sie do siebie na odlegtosS¢ rzedu L, lub
mniejszg, to w przebiegu zachodzacych tam oddziatywan istotng role odegra
kwantowa grawitacja (pamietajmy, ze w opisie oddziatywan zachodzgcych przy
zderzeniach czastek o duzo mniejszej energii, sit grawitacyjnych w ogdle nie
bierze sie pod uwage, bo sg znikomo stabe). W poblizu pierwotnej osobliwosci
przewidywanej przez OTW, gestos¢ materii, energie czgstek i krzywizna przes-
trzeni osiggaty wartoSci planckowskie, zasadne jest wiec przypuszczaé, iz
Swiatem rzadzita wéwczas kwantowa grawitacja.

Aby unikngé mozliwych nieporozumien zrobimy tu uwage o waznosci teorii fi-
zycznych w ogéle. Fizyka fundamentalna i kosmologia sg ze sobg bardzo silnie
zwigzane, bowiem najwczesniejszy Wszechswiat to naturalna dziedzina teorii
fundamentalnych. Omawiajgc wczesne ery jego historii bedziemy parokrotnie
stwierdzaé, ze w pewnym momencie okreslona teoria zaliczana do grupy teorii
fundamentalnych ,przestaje obowigzywac¢”, a na jej miejsce wchodzi inna,
prostsza teoria. Stwierdzenie to jest skrotem myslowym, a raczej tylko nazwa
dla procesu redukowania teorii bardziej podstawowej do teorii wezszej, lecz
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prostszej. Proces ten, zwany tez procesem emergencji jednych teorii z innych,
ma charakter swoistego przejscia granicznego i jest procesem bardzo skom-
plikowanym. Za to jego sens jest tatwo zrozumiaty. Teorie fundamentalne zaw-
sze obowigzujg, lecz na ogdt sg trudne i niewygodne w zastosowaniu. Teorie
wezsze majg z definicji relatywnie do tamtych waski zakres stosowalnosci, za
to sg tatwe i wygodne w uzyciu. Gdy chcemy opisac ruch samochodu na szosie,
to nie ma watpliwosci, ze rzagdzg nim prawa mechaniki kwantowej i teorii
wzglednosSci (szczegdlnej i ogdinej). Zarazem uzycie ich do samochodu bytoby
Kiepskim pomystem: wiemy, ze w tym przypadku opis kwantowomechaniczny
(niezmiernie skomplikowany) da sie sprowadzi¢ do ruchu nierelatywistycznej
bryty sztywnej podlegtej dynamice newtonowskiej, a wsréd sit dziatajgcych na
samochdd mamy newtonowska site ciazenia. Podobnie, gdy chcemy wyjasnic
zasade dziatania aparatu fotograficznego, czy chocby okularéw, nie odwo-
tujemy sie do teorii fundamentalnej, jakag jest tu elektrodynamika kwantowa,
lecz do optyki geometrycznej. Doktadnie w tym sensie bedziemy przechodzié
od teorii podstawowych do teorii prostszych, z ktérymi jesteSmy bardziej
oswojeni.

O erze kwantowej grawitacji wiarygodnie nie wiemy nic. Nie wiemy, czy rze-
czywiscie efekty kwantowe likwidujg pierwotng osobliwosé, a jesli tak, to co ja
zastepuje. W sposo6b czysto umowny liczymy czas od ,punktu zero”, ktérym
wedtug OTW jest osobliwos¢é Wielkiego Wybuchu — w kwantowej grawitacji nie
ma czasu takiego, jaki znamy z STW i OTW. Zgodnie z tg umowag przypuszcza
sie, ze era kwantowej grawitacji trwata przez okres rzedu t,, czyli okoto 10™*s.
Po tym czasie gestos¢ materii spadta — wskutek ekspansji przestrzeni — poni-
zej gestosci Plancka, a jej temperatura obnizyta sie ponizej T,. Oczywiscie
w kwantowej czasoprzestrzeni nie mozna mowi¢ dostownie (ani tez w prostej
przenosni) ani o ekspansji przestrzeni, ani o rownowadze termicznej. Co by sie
tam nie dziato, to ,w pewnym momencie” (nie jest to termin adekwatny, lecz
jezyk fizyki jak dotgd nie ma lepszego okreslenia) musiato sie zdarzy¢ cos, co
spowodowato, ze procesy kwantowej grawitacji ustaty i Kosmosem zaczety
rzgdzi¢ znane nam prawa fizyki. Zdarzenia tego nie potrafimy okreSli¢ inaczej
niz zmaleniem gestoSci materii, ciSnienia i temperatury ponizej wielkosci
planckowskich. W nastepstwie (logicznym, a nie czasowym) tego zdarzenia zni-
ka tajemnicza czasoprzestrzei kwantowa, a jej miejsce zajmuje ,klasyczna”
czasoprzestrzen podlegajgca OTW i opisana modelami Friedmanna, pojawia
sie w niej kosmiczny czas, a przestrzen ekspanduje. Wszechswiat rozpoczyna
ewolucje klasyczna.
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28. Era wielkiej unifikacji

Jest to pierwsza era, w ktorej istnieje zwykta (niekwantowa) czasoprzes-
trzen i obowigzuje teoria Einsteina. Zgodnie ze wspomniang konwencja, era ta
zaczyna sie mniej wiecej w 10™**s od zdarzenia, ktdre klasycznie interpretu-
jemy jako Wielki Wybuch i trwa krétko, do mniej wiecej t = 107%*s. W tym cza-
sie gestosé materii spada od 10*?gcecm™ do 10 gcem 2, a temperatura
0 5 rzedéw wielkosci — od 102K do 10?"K. Wartosci te sg daleko poza zasie-
giem znanych i akceptowanych teorii fizycznych, totez przypuszcza sie, ze ma-
teria podlegata wéwczas prawom wynikajgcym z teorii bedgcych obecnie
w centrum badan fizykdw teoretykow, takich jak np. teoria supersymetrycznych
strun w wielowymiarowych czasoprzestrzeniach. Zadna z tych teorii nie jest
jeszcze natyle rozwinieta, by mozna byto — a przede wszystkim, by warto byto —
ja tu przedstawiac. Poniewaz teorie te nalezy stosowacé (tzn. r6znig sie od mo-
delu standardowego czgstek elementarnych) przy takich energiach czastek,
ktdre przypuszczalnie wystepowaty w tej erze, a sg to energie nieosiggalne
w ziemskich akceleratorach, ten okres historii Wszechswiata jest dla fizykow
bardzo interesujgcy.

Nazwa tej ery bierze sie stgd, ze sg podstawy by sgdzi¢, iz przy energiach
czastek powyzej 10™ GeV (a sg to energie termiczne czgstek w tym okresie)
trzy oddziatywania fundamentalne: silne, stabe i elektromagnetyczne, maja
jednakowe natezenie i sg opisane jednolitg teorig zwang teorig wielkiej unifika-
cji. Grawitacja, opisana einsteinowska OTW, do wielkiej unifikacji nie wchodzi.
Staby rozw6j teorii unifikujgcych sprawia, ze nie potrafimy podac¢ bardziej
szczegbtowego opisu zachodzgcych wowczas zjawisk; do dyspozycji jest za to
mndstwo hipotez. Bardziej wiarygodne jest jedynie przypuszczenie, ze w tej
erze zaszty dwa wazne dla kosmologii procesy.

Po pierwsze, na poczatku tej ery zapewne zachodzita przez krotki czas tzw.
Linflacyjna ewolucja Wszechswiata”. Czym jest kosmiczna inflacja i dlaczego
budzi wielkie zainteresowanie fizykdw i kosmologéw, powiemy pdzniej. Po dru-
gie, obowigzujgce wowczas prawa fizyki musiaty spowodowacé, ze dzi§ mozemy
istnie¢ w postaci ciat zbudowanych z atoméw, a nie w formie rojowiska swo-
bodnie rozbiegajgcych sie fotonéw — mianowicie wytworzyty nieznaczng nad-
wyzke protondéw (i neutronéw) nad antyprotonami. Co byto wczeSniej nie
wiemy, natomiast pod koniec ery wielkiej unifikacji uformowat sie stan asy-
metryczny: na kazde kilka miliardéw par barion-antybarion pojawit sie jeden
niesparowany barion (przypomnijmy, ze w kosmologii bariony to nukleony, czyli
protony i neutrony). Scislej méwiac, wtedy nie byto jeszcze barionéw, tylko ich
sktadniki, swobodne kwarki, totez powstata drobna nadwyzka kwarkéw nad
antykwarkami.

Watpliwe jest, by przez catg te ere materia byta w postaci jednorodnej
plazmy o okreslonej (i malejgcej z czasem) temperaturze. Po pierwsze dlatego,
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iz jest mato prawdopodobne, by materia wytonita sie w tej postaci z ery kwan-
towej grawitacji. Druga przyczyng jest to, ze kosmiczna inflacja rozciefnczyta
pierwotng materie do stanu, w ktérym nie ma sensu mowic¢ o rownowadze ter-
micznej. Jak zobaczymy pdzniej, inflacja zatarta wszelkie Slady po tym, co zda-
rzyto sie wczesniej i uruchomita procesy, ktére wykreowaty niejednorodnag
przestrzennie plazme czgstek elementarnych — uwaza sie, ze materia, z ktorej
Wszechswiat sktada sie obecnie, powstata pod koniec inflacji (oczywiscie po-
szczegblne czgstki elementarne nie przetrwaty od tamtych czaséw do dzis, bo-
wiem wielokrotnie ulegaty przemianom podczas zderzen, natomiast przetrwata
materia jako taka). W plazmie ,nowej” materii musiat zadziata¢ jakis czynnik
zaburzajgcy przez pewien czas rownowage termiczng, bowiem bez jej naru-
szenia nie jest mozliwe wytworzenie nadwyzki kwarkéw nad antykwarkami. Po
trzecie wreszcie, utrzymanie rownowagi termicznej nawet w tak gestej materii
byto trudne, bowiem Wszechswiat ewoluowat wéwczas bardzo szybko. Wedtug
modeli Friedmanna kosmiczny czynnik skali R podwajat sie w czasie rzedu
odwrotnosSci parametru Hubble’a. Rzeczywiscie, jezeli przyrost czynnika skali
jest AR =R, to

czyli okres, w ktérym nastepuje podwojenie wszystkich odlegtosci (przez co
gestoS¢ spada osiem razy) jest réwny At =1/H; jest to relacja ogdlnie
stuszna, nie tylko we wczesnym Wszechswiecie. We wczesnym Wszechswiecie

1
obowigzujg wzory (7), wiec H = ot i At jest niemal réwne wiekowi Wszech-

Swiata. Przy energiach powyzej 10 GeV (ktérym, przy zatozeniu, ze jest réwno-
waga termiczna, odpowiadajg temperatury powyzej 10°° K) wzér (35) pokazuije,
ze Wszech$wiat podwajat swoje rozmiary w czasie krétszym od 10~ % s. Przy
tak szybkim spadku gestosci plazmy jedynie bardzo intensywne oddziatywania
czgstek mogty utrzymywaé makroskopowe porcje plazmy w rownowadze. W ra-
mach obecnie przyjetych teorii oraz w oparciu o teorie wielkiej unifikacji mozna
poda¢ argumenty, ze przy typowych energiach czgstek przekraczajgcych
10" GeV, ich oddziatywania byty zbyt mato intensywne, by utrzymaé réwno-
wage termiczna.

Przypuszczalnie dopiero pod koniec ery wielkiej unifikacji plazma zdotata
0siggnaé rownowage termiczng i jej parametry w tym momencie utworzyty wa-
runki poczagtkowe dla dzisiejszego WszechsSwiata.
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29. Era kwarkowo-gluonowa

Poczynajac od tej ery obowigzujg teorie, do ktérych mamy wieksze zaufanie.
Niestety nie wynika stad, ze potrafimy wyprowadzi¢ z nich szczegétowy opis
wszystkich zachodzacych wéwczas zjawisk. Pierwszym powodem jest fakt, ze
teorie te nie sg zakonczone i istniejg w wielu wersjach, niejednokrotnie silnie
réznigcych sie miedzy soba. Tutaj konsekwentnie postugujemy sie modelem
standardowym czastek, sformutowanym do okoto 1975 r., natomiast wsréd
fizyk6w od szeregu lat popularne sg préby znacznego rozszerzenia go, majace
rozmaite konsekwencje kosmologiczne. Druga przyczyna tkwi w tym, ze nie po-
trafimy Scisle rozwigza¢ réwnan modelu standardowego i w rezultacie ilos-
ciowy opis niektorych zjawisk jest nam niedostepny.

Akurat w erze kwarkowo-gluonowej nie dziato sie nic ciekawego; tak przy-
najmniej sugeruje model standardowy czgstek. Ta era tez byta krotka jak na
standardy fizyki czastek, trwata bowiem okoto 10~ *?s. W tym czasie tempe-
ratura zdazyta spasé od 10%'K do 10*°K (co odpowiada energiom termicznym
czastek rzedu 1000 GeV), a gestosé plazmy zmalata z 10™ do 10* gem 2.
Wartosci te, chociaz niewyobrazalnie wielkie w stosunku do najgestszej ma-
terii jakg znamy dzis — do jader atomowych — nalezy traktowac¢ dostownie, bo-
wiem z modelu standardowego wynika, ze plazma byta wtedy w rownowadze
termicznej.

W tak gestej plazmie oddziatywania czgstek byly intensywne. Byly one
dwaoch typow: silne i elektrostabe, bowiem obowigzujgce w poprzedniej erze hi-
potetyczne teorie wielkiej unifikacji zredukowaty sie, przy aktualnych ener-
giach, do modelu standardowego. (Grawitacja przez caty czas jest traktowana
oddzielnie i jej jedynym efektem jest ekspansja Wszechswiata zgodnie z mo-
delami Friedmanna.) Model ten sktada sie z dwu czesSci: teorii oddziatywan
elektrostabych (zwanej modelem Weinberga-Salama) oraz teorii oddziatywan
silnych, zwanej chromodynamika kwantowa (ang. skrét QCD). Wedtug pierw-
szej z nich, przy energiach, jakie czgstki miaty w tej erze, dwa oddziatywania,
ktdre przy nizszych energiach wydajg sie catkiem odmienne, mianowicie elek-
tromagnetyczne i stabe (odpowiedzialne m. in. za rozpady czgstek nietrwa-
tych), byty zunifikowane i tworzyty jedno oddziatywanie, zwane elektrostabym.
Nosnikami tego oddziatywania, czyli kwantami pola elektrostabego, sg cztery
czastki o spinie 1, zwane bozonami posredniczacymi: foton y, natadowane bo-
zony W' i W™ (ktére sa wzajemnie antyczastkami) oraz neutralny bozon Z°,
ktdry jest swojg wtasng antyczgstka (podobnie jak foton). Wedtug QCD z kolei,
czgstkami elementarnymi oddziatujgcymi silnie sg kwarki. Jest 6 kwarkow
oznaczanych pierwszymi literami ich nazw angielskich: u, d, s, ¢, t oraz b. Po-
nadto kazdy z tych kwarkéw jest ,kolorowy” i wystepuje w jednym z trzech , ko-
lorow”; razem jest wiec 18 rodzajow kwarkow i kazdemu rodzajowi kwarku od-
powiada r6zny od niego antykwark. OczywisScie ,kolor” kwarkdw i gluonoéw nie
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ma nic wspolnego z barwg w sensie optycznym. ,Kolor” to pewna wewnetrzna
liczba kwantowa, ktéra przyjmuje 3 wartosci. (Niestety fizycy amerykanscy,
ktorzy te wielkoS¢ wprowadzili, nie wysilili sie na nadanie jej oryginalnej i nie
budzgcej mylnych skojarzen nazwy.) Oddziatywanie silne kwarkéw ma jeszcze
wiecej nosnikdw niz oddziatywanie elektrostabe: kwantami tego pola jest 8 r6z-
nych kolorowych gluondéw, jak foton pozbawionych masy i jak on identycznych
ze swojg antyczastka.

Oddziatywania silne kwarkéw, przenoszone gluonami, majg jedng wtasci-
woS¢ catkowicie odrézniajacg je od oddziatywan elektrostabych, grawitacyj-
nych i innych znanych sit w przyrodzie. PrzyzwyczailiSmy sie i wydaje sie wrecz
oczywiste, ze sita dziatajgca miedzy dwoma ciatami jest duza, gdy sg blisko
i maleje wraz ze wzrostem wzajemnej odlegtoSci. Oddziatywania silne sag
wyjagtkiem. Dwa kwarki przyciggaja sie stabo, gdy sg blisko siebie, natomiast
wigzaca je sita jest mocna, gdy sg odlegte. (Tu i dalej nalezy odr6zniaé site
staba lub silng w sensie jej wartosci od oddziatywan stabych i silnych.) Bariony
(nukleony) zbudowane sg z 3 kwarkow; gdy chcemy wydoby¢ jeden kwark z pro-
tonu, to w miare odsuwania go jest on coraz mocniej przyciggany przez dwa
pozostate i trzeba dostarcza¢ coraz wiecej energii, by go oddali¢. Efektem
koncowym tego dostarczania energii nie jest pojawienie sie pojedynczego swo-
bodnego kwarku, lecz kreacja pary proton-antyproton. Nie ma pojedynczych
kwarkéw, podobnie jak nie ma oddzielnych biegunéw magnetycznych: prze-
ciecie magnesu daje dwa howe magnesy, a nie dwa rozdzielone bieguny.

Kwarki oddziatujg silnie i elektrostabo, lecz o wtasnosSciach plazmy kwar-
kowej decydujg sity silne. W erze kwarkowo-gluonowej gestos¢ materii byta tak
olbrzymia, ze kwarki byty ScisSniete duzo bardziej niz w zwyktych jadrach
atomowych i odlegtosci miedzy nimi byty duzo mniejsze niz we wnetrzu protonu
czy neutronu. Paradoksalnym efektem tego gigantycznego zgniecenia byto
uzyskanie przez nie swobody: bedac tak blisko siebie przyciggaty sie bardzo
stabo i nie tworzyty obiektéw zwigzanych — barionéw. Im wiekszy Scisk, tym
swobodniej przemieszczaty sie kwarki, wolne od wiezdw pojawiajgcych sie
w rzadszej plazmie. Kosmiczna materia byta wiec jednorodng niezréznicowang
plazma kwarkow i leptonéw oraz kwantéw ich oddziatywan: gluonow i bozonéw
posredniczacych. Co bardzo wazne, staboS¢ oddziatywan silnych sprawiata, ze
z duzg doktadnoscig te niezwykle gestg plazme mozna traktowacé jak gaz do-
skonaty, zatem stosowat sie do niej opis termodynamiczny podany w para-
grafie 25. RzeczywiScie Swiat byt wowczas bardzo prosty.

Przez catg ere kwarkowo-gluonowg Wszechswiat rozszerzat sie réwno-
miernie, a wypetniajgcy go gaz doskonaty stygt zgodnie ze wzorem (33). Aby
maoc jawnie wyliczy¢ zaleznoS¢ temperatury i gestosci od czasu i odwrotnie, na-
lezy znac liczbe efektywnych standéw spinowych czgstek N(T), wzor (32).
Obliczenie jej jest elementarne. W tej erze wszystkie czgstki elementarne mo-
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delu standardowego sg relatywistyczne. Rozwazmy pewien typ czgstek obej-
mujgcy kilka rodzajow czgstek, np. kwarki lub neutrina. Liczba stanéw spi-
nowych czastek danego typu jest:

g = (liczba rodzajéw czastek danego typu) X (2, gdy czastki réznig sie od
antyczastek, lub 1, gdy czastki sg tozsame z antyczgstkami) X (liczba
spinowych stanéw czgstek danego rodzaju).

Kwarki (oznaczane ogdlnie literg q). Jest 6 X 3 rodzajéw kwarkéw oraz tyle
samo rodzajow antykwarkow, kazdy kwark ma mase i spin 1/2, ma wiec 2 sta-
ny spinowe. Zatem g, = 6 X 3X2X2 = 72. Poniewaz kwarki sg fermionami,
wiec odpowiadajgca im liczba efektywnych stanéw spinowych jest réwna

0
N,= g8, =63

Gluony (gl). Jest 8 rdznych gluonéw tozsamych z antygluonami. Nie majg
masy, a ich spin jest rowny 1, sg wiec bozonami o 2 stanach spinowych. Stad
N, =g,=8x1x2=16.

Bozony posredniczace (bp). Sa to: foton y, tozsamy ze swojg antyczastka,
neutralny bozon Z°, tez tozsamy ze swojg antyczastka oraz natadowany bozon
W, dla ktérego za czastke mozemy przyjaé W™, a za antyczastke — W* (lub na
odwr6t). Z powodoéw, ktérych nie mozemy tu omawiaé, bozony Z i W maja tylko
2 stany spinowe, tak samo jak foton. Zatem ich wktad, w tej kolejnosci, jest
N, =8p =1X1IX2+1X1IX2+1X2X2=28.

Leptony (). Tg nazwa obejmuje sie fermiony o spinie 1/2, ktére nie od-
dziatuja silnie, lecz tylko elektrostabo. Sa to: elektrony (e*), miony (u*) i taony
(™) oraz odpowiadajagce im 3 rodzaje neutrin — elektronowe (v ,), mionowe (’VM)
i taonowe (v ). Elektrony, miony i taony majg mase i 2 stany spinowe, a czgstki
0 przeciwnym znaku tadunku sg ich antyczgstkami, czyli g, =1X2X2= 4,
8,=1X2x2=4 g =1x2x2= 4. Wedtug modelu standardowego neu-
trina nie majg masy, a kazde neutrino i antyneutrino ma tylko jeden stan spi-
nowy, zatem wktad neutrin jest g, = 3 X2 X 1. W sumie, liczba spinowych sta-
now leptondw jest g, = 18, a ich efektywny wktad do N wynosi N, = 15,75.

tacznie, liczba efektywnych standéw spinowych tych czgstek jest réwna
N = 102,75. To jednak nie koniec. To, co méwiliSmy w paragrafie 25 o modelu
standardowym odnosi sie do czgstek elementarnych znanych z doSwiadczenia
(w przypadku kwarkéw obserwuje sie je poSrednio); wymieniliSmy je powyze;j.
Model standardowy wymaga, by przy energiach i temperaturach panujgcych
w erze kwarkowo-gluonowej, oprécz tych czastek istniaty jeszcze 4 czastki
pozbawione spinu, zwane bozonami Higgsa (fizyk angielski, Peter W. Higgs,
w latach szeSc¢dziesigtych zesztego wieku pokazat, jak wazng role czgstki te
winny odgrywaé dla ustalenia wtasnosci bozonéw W i Z). Sa to czastki ciezkie:
szacuje sie, ze ich masy przekraczajg 100 GeV/c2 i wykrycie ich znajduje sie
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na granicy mozliwosci aktualnie dziatajgcych akceleratoréw. Pomimo inten-
sywnych poszukiwan, do konca 2004 r. nie znaleziono ich i dlatego wielkie
nadzieje sg wigzane z uruchomieniem akceleratora Large Hadron Collider
w CERNie w Genewie. Jezeli i on nie wykryje czgstek Higgsa, to model stan-
dardowy moze miec¢ ktopoty. Jako czgstki o spinie O majg tylko jeden stan spi-
nowy i razem dajg wktad N, = g, = 4.

W sumie, w tej erze czgstki elementarne majg wedtug modelu standardowe-
go N = 106,75 efektywnych stanéw spinowych, czyli gesto$¢é materii jest N/2
razy wieksza niz gdyby sktadata sie wytacznie z fotondéw. Przewazajacy wktad
dajg kwarki i gluony: 63+16

3 g y: 106,75’
gestosci energii tego gazu.

czyli ich energia stanowi 74,00% catkowitej

30. Era bozonoéw posredniczacych

Rozciaga sie od temperatury T = 10*°K, czyli od typowych energii czastek
kT = 1000 GeV do 5-10™K (k,T = 50 GeV). W tym okresie wiek Wszech-
Swiata wzrasta stukrotnie, od 10™*?s do okoto 10™*° s, a gestos¢ materii spa-
da od 10%* do 10 gcm 3. Nazwa tej ery jest mylagca, bowiem w tym samym
stopniu co w erze poprzedniej dominujg kwarki i gluony. Ere te wprowadza sie,
by uwydatni¢ wazne wydarzenie, ktére wéwczas zaszto: rozpad jednolitego
dotad oddziatywania elektrostabego na dwa r6zne oddziatywania, znane z dzi-
siejszego Swiata — elektromagnetyczne (przenoszone fotonami) oraz krétkoza-
siegowe oddziatywanie stabe, ktérego nosnikami sg bozony W* i Z°. Przebieg
i charakter tego zjawiska sg nadal stabo znane.

Przy energiach powyzej 200 GeV kosmiczna plazma jest bardzo podobna do
plazmy w poprzedniej erze, jest tylko odpowiednio rzadsza i chtodniejsza.
W okresie, gdy energia termiczna czgstek plazmy spada od 200 do 100 GeV,
oddziatywania stabe i elektromagnetyczne rozdzielajg sie. Powodem jest od-
dziatywanie bozonéw Higgsa z bozonami posredniczacymi W* i Z°, czego
efektem jest radykalna zmiana fizycznych wtasnosci czgstek Wi Z. Niestety nic
wiecej nie mozemy tutaj o tym powiedziec.

Pod koniec tej ery, gdy energie termiczne zmalejg ponizej 100 GeV, plazma
sktada sie z czgstek ultrarelatywistycznych oraz takich, ktére stopniowo stajg
sie nierelatywistyczne; te ostatnie to bozony posredniczace W* i Z° oraz je-
dyny istniejacy teraz bozon Higgsa. To, ze z czterech bozonéw Higgsa w erze
kwarkowo-gluonowej zrobit sie teraz jeden, jest waznym elementem procesu
przemiany wtasno$ci czastek W* i Z°. Skoro oméwienie tej przemiany tutaj nie
jest mozliwe, skoncentrujmy sie na ustaleniu kiedy te bozony staty sie nie-
relatywistyczne. W tym celu wyrazamy masy czastek w jednostkach energii,
zgodnie ze wzorem E = mc?. Masa czastek W jest w tych jednostkach réwna
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80,4 GeV/c2 lub, odwotujac sie do rownowaznosci masy i energii, po prostu
80,4 GeV. Neutralna czastka Z° jest nieco ciezsza, 91,2 GeV, za$ hipotetycz-
ny bozon Higgsa ma zapewne mase przekraczajgcg 100 GeV. Zatem w prze-
dziale energii od 100 do 50 GeV te trzy rodzaje czgstek stajg sie nierelatywis-
tyczne. Era bozondéw posSredniczgcych konczy sie anihilacjg par W, Z i H,
a pozostate niesparowane bozony szybko rozpadajg sie, sg bowiem nietrwate.

31. Era hadronowa

Trwa od T = 50 GeV = 5-10™K do T = 100 MeV = 10K, czyli od 10 *°s
do okoto 10™*s . W ciggu tej 0,1 milisekundy gesto$é materii maleje od 10%°
do okoto 10™ gem 3, czyli do wartosci nieco wiekszej od gestosci duzych jader
atomowych.

Plazma sktada sie teraz z kwarkéw, gluonéw, fotondéw oraz leptonéw; w po-
réwnaniu z okresami wczesniejszymi ubyty bozony W, Z i H. Liczba efektywnych
standéw spinowych zmalata zatem o prawie 10 i jest réwna N = 96,75. Te
relatywistyczne czgstki plazmy dziatajg na siebie trzema odmiennymi rodza-
jami sit: elektromagnetycznymi, silnymi oraz stabymi (ktére podobnie jak w dzi-
siejszym Swiecie majg bardzo krotki zasieg — mniejszy niz Srednica protonu).

Na poczgtku ery hadronowej plazma jest wcigz na tyle gesta, tzn. kwarki sg
tak ciasno upakowane, iz dziatajgce miedzy nimi sity jgdrowe sg tak mate, ze
kwarki mogg sie przemieszczac¢ niemal swobodnie. Oznacza to, ze plazma jest
prawie gazem doskonatym, do ktérego mozemy stosowacé prosty opis termo-
dynamiczny. Gtowny wktad do gestosci energii tego gazu daja, jak poprzednio,
kwarki i gluony; w tym okresie ich udziat wzrést do 79/96,75 czyli do 81,7%.

W miare ochtadzania sie i rozrzedzania materii, odlegtoSci miedzy kwarkami
narastaty, a z nimi rosty sity wzajemnego przyciggania. Gdy temperatura zma-
lata ponizej 10 GeV, sity te staty sie tak mocne, ze kwarki stopniowo przestaty
by¢ swobodne. Plazma kwarkowo-gluonowa w tym okresie nie jest juz gazem
doskonatym. Nie oznacza to, ze plazma wypadta z rownowagi termicznej — prze-
ciwnie, predkoS¢ rozszerzania sie WszechSwiata byta juz tak mata, a intensyw-
nos¢ oddziatywan w plazmie tak duza, ze z utrzymaniem réwnowagi nie byto
ktopotu. Natomiast nie stosowaty sie wzory od (28) do (31) i temperatura
plazmy nie wyznaczata gestosci jej energii. Rownanie stanu, okreSlajgce
zaleznos$¢ ciSnienia od gestosSci energii i innych parametréw plazmy, stato sie
bardzo skomplikowane i niewiele o nim wiemy. W rezultacie nie znamy doktad-
nie tempa ewolucji 6wczesnego Wszechswiata. Ta trudnos¢ i nastepne wy-
nikajg z faktu, ze nie potrafimy SciSle rozwigza¢ réwnan chromodynamiki
kwantowej.

Im nizsza temperatura, tym mniej wiemy co dziato sie w erze hadronowej.
W tzw. ,okresie przejSciowym” (100MeV < T < 10 GeV) przypuszczalnie naj-
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pierw ubywato rodzajow kwarkdéw. Masy kwarkdéw sg ogromnie zréznicowane.
Kwarki u i d, z ktérych zbudowane sg protony i neutrony, sg lekkie: ich masy
(niedoktadnie znane) sg w przedziale miedzy 1 MeV a 10 MeV. Mase kwarku s
ocenia sie na 100 MeV. Pozostate kwarki sg bardzo ciezkie: kwark ¢ ma mase
okoto 1 GeV (nieco wiekszg od masy nukleonu), kwark b — mase okoto 4 GeV,
a kwark t — az 180 GeV. Poniewaz swobodne kwarki nie istniejg pojedynczo,
lecz tylko w gestej (i przez to gorgcej) plazmie kwarkowej, ich masy nie maja
doktadnie tego samego sensu fizycznego, co masy czastek, ktére moga
istnie¢ pojedynczo, np. elektronéw. Przypuszcza sie, ze powyzsze masy, Wy-
Zznaczone eksperymentalnie w ztozony sposob, sg zblizone do mas, jakie kwar-
ki miaty w kosmicznej plazmie na poczatku tej ery (i wczesniej). Te masy nie
okreslaty jednak w spos6b jednoznaczny zachowania sie kwarkéw w okresie
przejsciowym. Pomijajgc z koniecznosci szczegdbty, powiemy tylko, ze kwarkom
u i d, gdy tylko zostang ,uwiezione” jako sktadniki nukleonéw i innych ha-
dronéw, przypisuje sie zupetnie inng, duzo wiekszg mase — masa kwarku zale-
zy od sytuacji fizycznej, w jakiej sie on znajduje i nie jest mu dana raz na
zawsze. Jest to nowos¢, odlegta od wszystkiego, do czego dotychczas byliSmy
przyzwyczajeni w fizyce.

Kwarki t przypuszczalnie anihilowaty pod koniec ery bozondéw posred-
niczacych. W omawianym okresie przejsciowym zapewne kolejno anihilowaty
i wypadty z gry kwarki b i c. Mniej wiecej w tym samym czasie anihilowaty
najciezsze leptony, czyli taony (m, = 1,777 GeV).

Pod koniec okresu przejsciowego, czyli pod koniec ery hadronowej, zacho-
dzi bardzo wazny proces: plazma kwarkéw i gluonéw przeksztatca sie w plazme
hadronodw, czyli silnie oddziatujgcych czgstek ztozonych (zbudowanych z kwar-
kéw) — mezondw i nukleondéw. (Uwaga terminologiczna. W fizyce czgstek ba-
rionami nazywa sie nukleony i mnéstwo innych ciezszych od nich hadronéw
0 spinie potéwkowym. W kosmologii ,bariony” to tylko nukleony, bowiem
ciezsze hadrony nie odgrywajg w niej roli. Aby unikng¢ nieporozumien, w opisie
historii wczesnego WszechsSwiata bedziemy odtgd méwi¢ o nukleonach, a nie
0 barionach.) Sity przyciggania miedzy coraz odleglejszymi kwarkami stajg sie
tak duze, iz wigzg sie one w hadrony. Fizycy bardzo chcieliby poznac szcze-
gotowo przebieg tego procesu, jednak przy obecnie dostepnych metodach ob-
liczeniowych w QCD jest to bardzo trudne.

Popularna hipoteza (wcigz odlegta od potwierdzenia lub obalenia) gtosi, ze
potgczenie sie kwarkow i gluonéw w hadrony nastgpito w ustalonej temperatu-
rze, tzw. ,temperaturze krytycznej chromodynamiki kwantowej”, ktérej wartosé
lezy pomiedzy 150 a 200 MeV. Wedtug niej proces ten miat charakter zblizony
do przejscia fazowego, tj. przypominat przemiane pary wodnej w ciektg wode.
Nawet ta hipoteza nie jest w stanie odpowiedzie¢ na wazne pytania. Czy naj-
pierw anihilowaty pary kwark-antykwark, a potem resztkowe (niesparowane)
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kwarki potgczyty sie w nukleony i mezony? Czy tez na odwrét: najpierw
powstaty hadrony i antyhadrony, a potem wiekszo$¢ z nich ulegta anihilacji?

Bardziej wiarygodny jest tylko koficowy efekt tego tajemniczego procesu.
Niezaleznie od tego, na jakim jego etapie zaszta anihilacja, na kofcu pojawiaja
sie nieliczne nukleony — w proporcji jeden nukleon na kilka miliardow kwarkéw
istniejgcych na poczatku tej ery. Wktad nukleonéw do catkowite] gestosci
energii plazmy jest znikomy i zupetnie nie ma wptywu na predkoS¢ rozszerzania
sie Wszechswiata. Tak bedzie przez duza czesS¢ dalszej historii wczesnego
Wszechswiata. Nukleony sg nierelatywistyczne, bowiem ich masa (prawie
940 MeV) jest pie¢ razy wieksza od typowej energii termicznej w temperaturze
Krytyczne;.

Wielokrotnie wiecej niz nukleonéw powstaje mezonow, czyli hadronéw o spi-
nie catkowitym. Prawie wytacznie sg to najlzejsze z nich — mezony sz (w skrécie
,piony”), majace spin 0: natadowane piony 7 0 masie 139,6 MeV oraz piony
neutralne 7° o masie 135 MeV. W momencie powstania (tj. w temperaturze
krytycznej) w wyniku potgczenia sie dwoch kwarkow (np. =+ sktada sie z kwar-
ku u i antykwarku d), mezony te sg relatywistyczne, wiec rownie tatwo powstajg
jak i ging w oddziatywaniach silnych i jest ich duzo. Piony dominujg wsréd
hadronoéw powstatych z kwarkéw i dajg znaczgcy wktad do catkowitej gestosci
energii kosmicznej materii.

Proces tgczenia sie kwarkéw w nukleony i mezony trwat okoto 10~°s, czyli
bardzo dtugo jak na zjawiska sterowane oddziatywaniami silnymi, dla ktérych
typowa skala czasowa to 107*%s.

Era hadronowa konczy sie, gdy piony stajg sie nierelatywistyczne. Czgstki te
znikajg wéwczas szybko: czeS¢ w wyniku anihilacji par, a reszta wskutek szyb-
kiego rozpadu (piony natadowane zyjg okoto 10°®s, a n° — zaledwie 107*®s).
Jedynymi czgstkami silnie oddziatujgcymi, jakie przezywajg, sg nieliczne nie-
relatywistyczne nukleony. Dadzg o sobie zna¢ dopiero po wielu tysigcach lat.

32. Era leptonowa

Przedostatnia, szésta era obejmuje przedziat czasu od okoto 107*s do
okoto 1 s po Wielkim Wybuchu. W ciggu tej jednej sekundy temperatura maleje
od 100 MeV do 1 MeV, a gestosé plazmy obniza sie do okoto 0,9-10°gcm 2,
czyli wartosci duzo mniejszej od gestosci jgder atomowych. W tej erze jedyne
istniejgce hadrony — nukleony — nie odgrywaty zadnej roli.

Na poczatku ery leptonowej stajg sie nierelatywistyczne i anihilujg najciez-
sze z istniejacych dotad leptonow — miony, bowiem m , = 105,7 MeV (jak pa-
mietamy, duzo ciezsze od nich leptony tau zniknety w pierwszej potowie okresu
przejSciowego ery hadronowej). Czastkami ultrarelatywistycznymi, licznymi

i pozostajgcymi w rownowadze ze swoimi antyczgstkami, sg teraz juz tylko fo-
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tony, elektrony i 3 gatunki neutrin. Elektrony i fotony oddziatujg elektromagne-
tycznie i stabo, a neutrina oddziatujg miedzy sobg i z pozostatymi czgstkami
sitami stabymi. Oddziatywania te sg na tyle intensywne, by stale zapewniaé
plaZzmie rownowage termiczng w ekspandujacej przestrzeni, a zarazem tak
mato intensywne, ze ponownie zaczyna obowigzywac dla niej przyblizenie gazu
doskonatego, wzory (28) — (35). Swiat znowu staje sie prosty. Liczba nieza-
leznych stanéw spinowych czgstek jest teraz rowna

g, =2, §g,=2%Xx2+3x2x1=10,

gdzie | oznacza leptony. Wynika stad, ze liczba efektywnych stanéw spinowych
jest rowna N(T) = 10,75 i zmalata dziesieciokrotnie w poréwnaniu z erg kwar-
kowo-gluonowg. Czgstkami dominujgcymi sg leptony, bowiem ich wktad do
gestosci energii jest rowny 8,75/10,75 czyli 81,4 procent.

Zupetna prostota éwczesnego Swiata psuje sie troche pod koniec tej ery:
plazma rozszczepia sie na dwie niezalezne sktadowe, ktdre przestrzennie prze-
nikaja sie wzajemnie i naktadajg, lecz nie oddziatujg ze sobg. Powodem jest
ostabniecie oddziatywan stabych wskutek rozrzedzenia sie i ochtodzenia plaz-
my. Przyjrzyjmy sie temu doktadniej. Przez caty czas (. co najmniej od
poczatku ery kwarkowo-gluonowej) konkurujg ze sobg dwa przeciwstawne pro-
cesy. Oddziatywania miedzy czgstkami prowadzg do osiggniecia przez plazme
stanu réwnowagi z ustalong temperaturg. Ekspansja przestrzeni rozrzedza
plazme i obniza jej temperature. Sciélej mowigc, rozprezajgca sie adiaba-
tycznie (nie ma zadnych przeptywdw ciepta) plazma traci rownowage i potrze-
buje pewnego czasu, by wréci¢ do niej w nizszej temperaturze. Jezeli Wszech-
Swiat rozszerza sie niezbyt szybko, a czgstki oddziatujg intensywnie, to zanim
odlegtosci miedzy nimi znacznie wzrosna i naruszenie réwnowagi stanie sie
duze, zostaje ona niemal przywrécona. Ewolucja kosmicznej plazmy to cigg mi-
nimalnie naruszonych stanéw réwnowagi termicznej o coraz nizszych tempera-
turach. To wtasnie mieliSmy na mysli méwigc, ze materia jest w stanie réw-
nowagi z malejagcg w sposob ciggly temperaturg. Dotychczas oddziatywania
wygrywaty z ekspansjg (byty szybsze) i w powyzszym sensie materia byta
w rownowadze niepetnej.

W erze leptonowej ekspansja byta duzo wolniejsza niz w erach wczes-
niejszych — okres, w ktérym nastepowato podwojenie wszystkich odlegtosci,
dany odwrotnoscig parametru Hubble’a, byt rzedu sekundy. W jeszcze wiek-
szym stopniu zmalato natezenie oddziatywan stabych, jedynych sit, jakimi neu-
trina oddziatujg miedzy sobg oraz z elektronami i fotonami. Gdy temperatura
obnizyta sie ponizej 10 MeV, oddziatywania stabe zaczety stopniowo przegry-
wac z ekspansjg i utrzymanie niepetnej rownowagi w gazie neutrinowym sta-
wato sie coraz trudniejsze. Elektrony i fotony byty mocno ze sobg sprzezone
sitami elektromagnetycznymi, natomiast neutrina stopniowo uwalniaty sie od
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kontaktu z nimi i miedzy sobg i poruszaty sie coraz bardziej swobodnie, jak gdy-
by byty w prozni. Proces ten trwat do konca ery leptonowej, czyli blisko
sekunde. Pod koniec tej ery, przy energiach termicznych rzedu 1 MeV
(= 10"°K) oddziatywania stabe praktycznie ustajg i neutrina ostatecznie od-
tgczajg sie od elektrondéw i fotonéw. Odtgd Wszechswiat wypetniony jest ga-
zem swobodnych neutrin oraz plazma elektronéw i fotonéw. Gaz neutrin (ztozo-
ny z trzech ich rodzajéw) bardzo przypomina dzisiejsze elektromagnetyczne
promieniowanie reliktowe: jest gazem bezmasowych czgstek swobodnych,
majgcym termiczne widmo energii (neutrina sg fermionami, wiec rozktad ich
liczby w zaleznosci od pedu lub energii dany jest wzorem (24), a nie wzorem
Plancka (12)) i nie oddziatuje z materig. Neutrina sg swobodne, wiec nie od-
dziatujg réwniez miedzy sobg — jak fotony promieniowania reliktowego. W mo-
mencie odtgczenia od reszty materii neutrina miaty widmo termiczne z tg sama
temperaturg co elektrony i fotony. Dalsza ewolucja gazu neutrinowego jest nie-
zalezna od pozostatej materii. Takim samym rozumowaniem, jakie stosuje sie
do promieniowania reliktowego (nie podawaliSmy go) dowodzi sie, ze w toku
kosmicznej ewolucji gaz neutrinowy zachowuje pierwotnie wytworzone widmo
energii, czyli ze pozostaje w rownowadze termicznej w swojej wtasnej tempe-
raturze T,. Temperatura gazu neutrinowego maleje w miare rozszerzania sie
przestrzeni w tym samym tempie jak temperatura plazmy elektronowo-fo-
tonowej, tj. T,R = const. Poniewaz w momencie odtaczenia neutrin ich tem-
peratura T, byta temperaturg plazmy T,, wiec i pdzniej zachodzi réwnosc
T,(t)= Ty(t), mimo ze gaz neutrin nie oddziatuje z plazma.

Trzeba jeszcze powiedzieé co w erze leptonowej dziato sie z nukleonami, bo-
wiem dla nas sg to czgstki najwazniejsze. Protony oddziatywaty elektromagne-
tycznie z elektronami i fotonami, sitami stabymi z neutrinami oraz sitami jgdro-
wymi (silnymi) z neutronami, a neutrony oddziatywaty stabo z neutrinami.
Zapewniato to rownowage termiczng nukleondéw z resztg materii. W pierwszej
czesci ery leptonowej energie zderzajgcych sie czgstek byty tak duze, iz czesto
dochodzito do wzajemnych przemian protonéw i neutronéw w reakcjach

e +p<——n+v,_, e'+n<——p+v,

lub rzadziej

ne——p+e +7,.

Dwustronne strzatki oznaczajg, ze reakcje te mogty biec w obu kierunkach.
Jednak przemiany protonéw w neutrony nie zachodzity réwnie czesto jak prze-
miany odwrotne. Neutron jest nieznacznie ciezszy od protonu: réznica ich mas
jest rowna Am=m_ —m, =1293MeV. Rbéznica ta jest ponad dwukrotnie
wigksza od energii spoczynkowej (masy) elektronu, m, = 0,511 MeV. Wynika
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stad, ze zderzajgca sie para neutron-neutrino elektronowe moze mie¢ dowol-
nie matg energie kinetyczng, by przeksztatci¢ sie w proton i elektron, nato-
miast para e” i p musi mie¢ energie kinetyczng wiekszg od 1,3 MeV, by zamie-
ni¢ sie w neutron i neutrino elektronowe.

W fizyce statystycznej dowodzi sie, ze w stanie réwnowagi termicznej
czgstek lzejszych, w tym przypadku protondw, jest wiecej niz czgstek ciez-
szych. Jezeli przez n, oznaczymy gestosc liczby protondw, a przez n,, — gestosc
liczby neutronéw, to w temperaturze T stosunek obu gestosci jest

Mo _ yp— C2AM (36)
n,~ P kT )

Przez prawie catg ere leptonowg oddziatywania stabe sg na tyle intensywne,
ze reakcje przemiany protonéw w neutrony przebiegajg w obu kierunkach i obo-
wigzuje relacja (36), tzn. neutrony sg w rownowadze z protonami. Poniewaz na
jej poczatku k4T jest duzo wigksze od Amc?, wiec neutronéw jest prawie tyle
samo co protonow. Pod koniec tej ery, gdy kT = 1MeV, typowe energie
elektrondéw i neutrin sg zbyt mate, by wytworzyé neutron z protonu i reakcje
przewaznie biegng w strone przemiany neutronéw w protony. Jednak dopoki
oddziatywania stabe miedzy czgstkami nie wygasna (co zachodzi przy tempera-
turze tego rzedu), nieliczne czastki o energiach wyzszych niz przecietne umozli-
wiajg zachodzenie reakcji odwrotnych i rownowagowy wzor (36) pozostaje
stuszny, pokazujgc, ze neutrondéw jest kilka razy mniej niz protonéw. Proton
jest czgstkag trwatg, natomiast swobodne neutrony rozpadajg sie (jako sktad-
nik jadra atomowego neutron jest trwaty, bowiem oddziatywania silne z pozos-
tatymi nukleonami stabilizujg go) — ich Sredni czas zycia jest rowny 886 s. Za-
tem oprécz przemiany neutronu w proton w wyniku zderzenia z pozytonem lub
neutrinem elektronowym, mamy reakcje rozpadun - p + e~ + v . Era leptono-
wa trwata zbyt krétko, by reakcja rozpadu miata wptyw na liczebnoS¢ neutro-
néw w tym okresie. Stanie sie ona wazna w nastepnej erze.

33. Era radiacyjna

Ostatnia era obejmuje prawie caty okres wczesnego WszechsSwiata. Za-
czyna sie mniej wiecej w jedng sekunde po Wielkim Wybuchu, gdy temperatura
byta T = 1 MeV = 10" K, a materia miata gestosé okoto 9-10°gem . Trwa
kilkaset tysiecy lat i w tym czasie kosmiczna materia rozrzedza sie okoto 10%’
razy, a jej temperatura spada do paru tysiecy stopni.

Na poczatku tej ery materia sktada sie z elektrondéw, neutrin, ich an-
tyczgstek i fotondéw oraz znikomej domieszki nukleonéw. Neutrina sg catkowi-
cie odtgczone od reszty materii i poruszajg sie swobodnie w doS¢ gestej
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plaZzmie elektrondw i fotonéw. Temperatura gazu neutrinowego pokrywa sie
Z temperaturg pozostatej materii.

Rownos¢ T, =T, nie utrzymuje sie dtugo. Po uptywie okoto 3 sekund, gdy
temperatura spadnie ponizej T = 0,5MeV = 6-10°K, elektrony stajg sie nie-
relatywistyczne i zaczyna sie anihilacja par e* e”. Proces ten trwa dopoki
temperatura nie obnizy sie do okoto 0,1 MeV = 10°K. Anihilacje przezywaja
bardzo nieliczne elektrony, mniej wiecej jeden na 10'° par e* e”, bowiem jak
moéwiliSmy w paragrafie 25, dzi§ elektrondéw jest tyle samo co protondéw
i Wszechswiat jest elektrycznie obojetny. Anihilacja kazdej pary daje dwa fo-
tony, e” + e~ - 2y. Fotony z anihilacji zwiekszaja gestos¢ liczby fotonow,
a poniewaz liczba anihilujgcych elektronow jest w przyblizeniu réwna liczbie ist-
niejgcych juz fotondw, ten wzrost jest niemal dwukrotny. Dodatkowe fotony,
niosgce w przyblizeniu energie anihilacji, tj. okoto 0,5 MeV, zaburzajg ter-
miczne poczatkowo widmo gazu fotonowego (wzdr Plancka przestaje obo-
wigzywac), jednak szybko, w wyniku zderzen z pozostatymi elektronami i po-
zytonami, fotony te ,termalizujg sie”, tzn. dopasowujg sie do widma Plancka.
Jak wiemy (wzor (14)), gestosé liczby fotondw promieniowania termicznego
jest wprost proporcjonalna do T3, zatem wzrost liczby fotonéw powoduje
wzrost jego temperatury. W rzeczywistosci, poniewaz anihilacja trwata przez
czas rzedu minuty i Wszechswiat zdgzyt sie w tym czasie znacznie rozszerzyé
i ochtodzi¢, fotony z anihilacji nie podniosty temperatury materii, lecz spo-
wolnity szybkosS¢ jej ochtadzania sie. Podczas anihilacji relacja T R = const
nie obowigzywata i nie znamy zaleznoSci temperatury od czasu, natomiast
pozostawat stuszny zwigzek (7) pomiedzy gestosScig masy i czasem. Swobod-
ne neutrina nie przejety zadnej czesci energii anihilacji i dla nich zwigzek
T R = const jest stale stuszny, wiec ich energia i temperatura malaty szybciej
niz w gazie fotonowym. Gdy anihilacja sie koficzy w temperaturze T, = 0,1 MeV,
gaz neutrinowy jest juz chtodniejszy. Efekt ten jest wazny, bowiem okresla,
ktdre czgstki — fotony czy neutrina — dawaty wiekszy wktad do gestosci energii
w erze radiacyjnej. Wyliczenie r6znicy temperatur obu gazéw jest elementarne,
zobacz Aneks 33.1. Okazuje sie, ze w momencie zakonczenia anihilacji tem-
peratura gazu fotonowego jest o 40% wyzsza od temperatury neutrin (wzory
(37) do (39) znajdujag sie w Aneksie 33.1),

(M) —(ﬂ)ﬂsr ~1,401T (40)
- Nf v T 4 v T v

14

11
gdzie N, = > jest liczbg efektywnych stanéw spinowych przed anihilacja,

tj. w gazie elektronowo-fotonowym, a N, = 2 jest liczba tych stanéw po anihila-
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cji, czyli w gazie ztozonym wytacznie z fotonéw. Od tego momentu gaz fotonowy
i gaz neutrin pozostajg oddzielnie w rownowadze termicznej z temperaturami
malejacymi wedtug prawa T R = const orazT,R = const, zatem stosunek tem-
peratur pozostaje niezmienny do chwili obecnej,

T (t)=1,401T, (1) .

W dzisiejszym Swiecie oprdcz reliktowego promieniowania elektromagne-
tycznego istnieje tez termiczne reliktowe promieniowanie neutrinowe, réw-
nomiernie wypetniajgce cata przestrzen kosmiczng i rozbiegajgce sie we
wszystkich kierunkach. Wykrycie tego promieniowania jest przy obecnych tech-
nikach eksperymentalnych niemozliwe — potrafimy rejestrowaé jedynie neu-
trina 0 duzo wyzszych energiach. Ze znajomosci aktualnej temperatury relik-
towych fotonéw, Ty0 = 2,725K, wnioskujemy, ze gaz reliktowych neutrin ma
temperature (oczywiscie przy zatozeniu, ze sg one bezmasowe)

4\"
T, = (11) T, =1945K.

Po zakonczeniu anihilacji elektronéw, tzn. dla temperatur nizszych od
0,1 MeV, catkowita gestoS¢ energii kosmicznej materii jest réwna

1.7 21 (4)\"
pc2=py02+pvcz=aTy4+2x8x6aTv4=aTy4+SX(M) at’.

Temperature fotonowag bedziemy oznaczacé, jak poprzednio, po prostu T,
zatem

pe 11

o al 21 (4\"®]., a \
=§L2+7>< JT ~ - x3363T*. (41)

Pierwszy sktadnik sumy odpowiada fotonom, drugi — neutrinom. Przewaza-
jacy wktad dajg fotony: 2/3,363 czyli 59,5%; stad tez nazwa tej ery. Swojg
przewage fotony zawdzieczajg temu, ze ich gaz jest goretszy od gazu neutrin.

Nalezy podkresli¢, ze rozumowania powyzej i ponizej zaktadaja, iz neutrina
nie majg masy, sg wiec zawsze ultrarelatywistyczne. Obecnie przewaza po-
glad, ze czastki te majg mase, zatem pod koniec ery radiacyjnej lub pézniej
stajg sie nierelatywistyczne. Ich wktad do ciemnej materii jest niewielki,
Q, ., = 0,003 i musi sie ona sktadac gtownie z czgstek dotad nieznanych.
Poniewaz nie znamy mas neutrin, a jedynie ograniczenia od goéry na ich
wartosé, iloSciowe oszacowanie wptywu ich mas na tempo ewolucji Wszech-
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Swiata nie jest proste i trzeba wykona¢ obliczenia podobne do tych zawartych
w tekscie zaawansowanym w dalszej czeSci tego paragrafu. Jezeli masa ktore-
g0$ z rodzajow neutrin jest tak duza, iz czastki te staja sie nierelatywistyczne
juz w erze radiacyjnej, to ich obecnos¢ skraca czas trwania tej ery.

W jakies kilkadziesiat sekund po tym, jak zniknety ostatnie pary e* e, roz-
poczat sie niezwykle wazny proces, zwany pierwotng nukleosyntezg: neutrony
potaczyty sie z protonami tworzac jadra najlzejszych pierwiastkéw chemicz-
nych, najczesciej jadra helu. Wszechswiat miat wowczas kilka minut. Nukleo-
synteze opisujemy w nastepnym rozdziale.

Przez nastepne tysigce lat nie dziato sie nic interesujgcego. Kosmiczna ma-
teria sktadata sie prawie wytgcznie z dwoch nieoddziatujgcych ze sobg gazéw
idealnych o temperaturach réznych, lecz pozostajgcych w statym do siebie sto-
sunku. Do kazdego z nich stosowaty sie odpowiednio wzory (28) do (30), a do
obu tacznie — wzory (7) i (33) — (35). Przez liczne tysigclecia Wszechswiat byt
prosty i jednostajnie rozszerzat sie i ochtadzat. Te prostote nieznacznie psuta
obecnosé trzeciej sktadowej materii: drobnej ilosci nierelatywistycznych nukle-
onow i elektronow. W tym okresie nukleony i elektrony byty nieistotng dyna-
micznie domieszkg, bowiem ich gestos¢ energii byta zbyt mata, by wywierac
wptyw na tempo ewolucji WszechSwiata. Fotony tak czesto zderzaty sie z elek-
tronami i nukleonami (oraz lekkimi jgdrami), ze czgstki te caty czas byty
w rownowadze termicznej z nimi.

W miare ekspansji WszechSwiata gestos¢ energii fotonéw i neutrin malata
proporcjonalnie do T* « R™*, a nierelatywistycznych nukleonéw, jader i elek-
tronéw spadata nieco wolniej, jak R 2. Z uptywem czasu wzgledny wktad nukle-
onow do catkowitej gestosci stale narastat. (Méwimy o wzglednym wktadzie,
bowiem gestosci wszystkich sktadnikéw materii malaty monotonicznie.) Po kil-
kuset (lub kilkudziesieciu — zobacz dalej) tysigcach lat gestosci energii nukle-
onéw oraz fotondéw i neutrin zréwnaty sie. To byt koniec ery radiacyjnej. Mo-
ment ten mozemy teraz wyznaczy¢ doktadniej niz zrobiliSmy to w paragrafie 26.

kaczna gestosc energii gazéw fotonowego i neutrinowego oznaczamy p,c?,
jest ona dana wzorem (41); gestos¢ nukleonow (elektrony mozna poming¢, bo-
wiem gestos¢ ich energii jest zawsze ponad 1000 razy mniejsza niz nukle-
ondéw) oznaczamy, jak poprzednio, chz. Z rozwazan paragrafu 26 wiemy, ze
p s Jako funkcja parametru przesunigcia ku czerwieni zmienia sie jak

pet)=(Z+1)°pg, , (42)
gdzie aktualna wartos¢ gestosci nukleondw jest

Poo =ReoP o = 1,879-107°Q h*gem .
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Poniewaz T/T, = R, /R = 1+ z, dla gazu foton6w i neutrin mamy

(o) = 3303
pr - 202

(1+2z)*aT;.

Wielkos¢ aT, = 0,260 eVem ™ jest obecng wartoscig gestosci energii
pyc2 promieniowania reliktowego i po podzieleniu przez ¢? daje odpowia-
dajaca jej gestosé masy p,, = 4,642-107* gem . Zatem

3,363 .
po=" 14D (43)

obecno$¢ neutrin powoduje pojawienie sie mnoznika 3,363/2 w poréwnaniu
z odpowiednim wzorem dla fotonéw, paragraf 26. Koniec ery radiacyjnej,
z=1z,, jest wyznaczony réwnoscia p,(z,) = p,(z,), z ktérej wynika

3,363 pgy

1+2z, 2
y0

i podstawiajgc wartosci liczbowe dostajemy
1+2z, =2,41-10"Q h*. (44)
Era radiacyjna konczy sie przy temperaturze
T.=(1+z,)T,=6,5510"Q,,h’K=564Q,,h’eV . (45)
Catkowita gestosS¢ materii w tym momencie jest

p(z)=p2,)+ ps(z,)=2py(z,)=2d = (46)
=2(1+2,)%pg = 5,20-107°(Q,,h?)*gecm 2.

WprowadziliSmy tu wielkoS¢ d réwng gestosci energii materii nierelatywis-
tycznej w chwili zréwnania, ktéra bedzie nam potrzebna dalej. Wyznaczenie
konca ery radiacyjnej w czasie jest teraz tatwe. Stosujemy wzor (35). Z wy-
jatkiem pierwszych kilkudziesieciu sekund, relatywistyczna materia sktada sie
z foton6w i neutrin i liczba efektywnych standéw spinowych jest N = 3,363. Pod-
stawiajgc te wartos¢ oraz koncowa temperature T, w (35) otrzymujemy

t, = 415-10°(Q,,h?)?s = 1,3-10%(Q ,,h?) lat . (47)

Dla Q,, = 0,45 oraz h= 0,7 czas trwania ery radiacyjnej jest okoto
2,6 min lat. Wynik ten jest dwukrotnie mniejszy od wartosci wyliczonej
w paragrafie 26, lecz nadal jest zawyzony, bowiem nie uwzgledniliSmy pra-
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widtowo nukleonéw. Z réwnania Friedmanna widac, ze im wyzsza jest gestosé
kosmicznej materii, tym wiekszy jest parametr Hubble’a H, czyli tym szybciej
Wszechswiat sie rozszerza. Réwnanie (35) uwzglednia tylko czastki ultrarela-
tywistyczne; obecnos¢ nukleondéw sprawia, ze predkosé ekspans;ji jest wieksza
niz wynika ze wzoréw (7) i (31), zatem gestos¢ fotondw i neutrin wczesniej zma-
leje do wartosci p,(z, ) = d niz to przewiduje wzor (47).

Uwzglednienie nukleonéw nieco komplikuje rachunki, lecz nie nadmiernie;
podajemy je w Aneksie 33.2. Okazuje sie, ze wiek Wszechswiata t, w mo-
mencie zakonczenia ery radiacyjnej jest o okoto 22% krétszy od wartosci poda-
nej w (47) i jest rowny

t, =322-10"(Q,,h*) ’s. (48)

Ze wzoréw (44) — (48) widzimy, ze wszystkie wielkoSci charakteryzujgce
materie w momencie zakorfczenia ery radiacyjnej sg funkcjami parametru
QBohz. Definiujgc koniec tej ery zatozyliSmy, ze jedynymi czgstkami nierelaty-
wistycznymi byty w niej nukleony, czyli pomineliSmy tajemniczg niebarionowag
materie ciemng i jeszcze bardziej tajemniczg ciemng energie. O tej drugiej
w tej erze niewiele da sie powiedzie¢, mozemy natomiast oszacowac wptyw
materii ciemnej na czas trwania ery radiacyjnej. Koniec tej ery definiujemy
rownoscig p, = p,,, gdzie p, jest gestoscig wszelkiej materii nierelatywis-
tycznej w tym momencie. Dwa skrajne przypadki otrzymujemy utozsamiajgc
Pmo = 2o P wo albo z p gy, czyli tylko z nukleonami, albo z p ,,, czyli z catg ma-
terig (nukleony i czgstki materii ciemnej).

W 2003 r. przyjmowane byty nastepujace wartosci:

Q,, = 0,045 (nukleony Swiecace i ciemne), Q,,, = 0,3 (wszelka materia
nierelatywistyczna, gtdwnie materia ciemna), h = 0,7 (h = 0,71 wedtug analizy
wynikow pomiaréw satelity WMAP). Tym skrajnym wartoSciom odpowiadajg po-
nizsze wartosci parametréow opisujgcych koniec wczesnego Wszechswiata.

Q . =Q, =0,045 Q. =Q, ~03
Q. . h? 0,022 0,15
1+2z 530 3600
T, 1440 K 9800 K
t, 6,63-10%s = 2,1-10°at 1,45-10"s = 4,6-10*lat
Py 1,23-10"*gem™® 2,66-10"°gem™3
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Jaki faktycznie wptyw miata materia ciemna na dtugos¢ ery radiacyjnej, za-
lezy od mas jej czastek sktadowych. Przy wyprowadzeniu wzoru (48) w aneksie
33.2 zatozyliSmy, ze przez caty okres badanej ewolucji jedne czastki byty
relatywistyczne, a pozostate — nierelatywistyczne, tzn. ze zadne czastki nie
doznawaty anihilacji par, gdy ich energia termiczna byta bliska energii spoczyn-
kowej. Fotony i neutrina sg zawsze relatywistyczne, a nukleony staty nierelaty-
wistyczne juz pod koniec ery hadronowej, tj. przed uptywem pierwszej sekundy.
W przypadku materii ciemnej mogto by¢ rozmaicie.

Jezeli czgstki materii ciemnej sg ciezkie, tzn. majg mase protonu lub
wiekszg, to staty sie nierelatywistyczne w erze hadronowej i dalej zachowywaty
sie jak nukleony, tzn. dawaty taki sam skutek jak gdyby zamiast nich byty nu-
kleony. Poniewaz Q,,, /Q,, = 7, wiec czastek tych nie ma duzo, najwyzej sie-
dem razy wiecej niz nukleonéw. W konsekwencji era radiacyjna koriczy sie, gdy
p, = p,=T7ditwa krotko, okoto 50000 lat.

Jezeli materia ciemna skfada sie z czastek lekkich, to sprawa staje sie bardziej ztozona.
Skoro o tej materii nie wiemy prawie nic, to mozemy wysuwaé dowolne hipotezy i wyniki bedq
zaleze¢ od przyjetego modelu fizycznego dla niej. Rozpatrzmy model najprostszy: jest tylko je-
den rodzaj czastek materii ciemnej, czastki réznia sie od antyczastek, spin jest rowny 1/2, za-
tem kazda czastka ma dwa stany spinowe. Im te czastki sq Izejsze, tym gtebiej w erze
radiacyjnej staty sie nierelatywistyczne. Niech ich masa bedzie m,¢® =10 eV (50000 razy
mniejsza od masy elektronu). Te czastki staty sie nierelatywistyczne w temperaturze
kT, = 116000 K, ktorej odpowiada chwilat,. Wczesniej czastkami relatywistycznymi sg fo-
tony, neutrina i materia ciemna (czastki ciezsze, takie jak nukleony i elektrony, anihilowaty
w wiekszo$ci i wypadty z gry w ciggu pierwszych stu sekund, mozna je wiec tu pomingg). Licz-
ba efektywnych stanéw spinowych fotondw i neutrin jest 3,363, a materii ciemnej (ktéra w tym

modelu jest fermionowa) jest N, = 3 X 1x 2% 2,razem N = 6,863. Wzér (35) daje dla tempe-

ratury 10 eV warto$¢t, = 9,2-10° s = 300 lat. Gdyby materii ciemnej nie byto, to temperatu-
ra spadtaby do 116000 K w czasie nieco dtuzszym, t, = 430 lat.

Stosunek gestosci liczby czastek materii ciemnej n, do gestosci liczby nukleonéw nie
zmienia sie w czasie od momentu zakonczenia anihilacji tej pierwszej i jest rowny

-1
. Qsopkro] _ mP(QMO _ 1)z 56-10°
s , .

mp D QBO

Mo _ (210 =250 )P0
Mg my

Stad wyliczamy stosunek n, do gestosci liczby fotonow reliktowych n. . Ze wzoru (20),
biorgc gorng granice warto$ci #, znajdujemy

n n, n
b 0.78 3.
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Przed anihilacjg, gdy czastki materii ciemnej sg relatywistyczne, gestos¢ ich liczby zalezy
od potencjatu chemicznego, ktérego nie znamy. Mozemy z grubsza przyjag, ze ich liczba jest
porownywalna z liczbg fotonow. Po anihilacji wartos¢ n, maleje do 0,3n,,, co oznacza, ze na
kazde kilka par czastka-antyczastka przypadata jedna czastka (lub antyczastka) niesparowa-
na, ktéra przezyta anihilacje. Réwniez sam proces anihilacii i jego skutki zalezg od modelu
fizycznego ciemnej materii, np. od tego, czy byta w rownowadze termicznej z gazem foto-
nowym. Jezeli byta, to skutki tej anihilacji sq podobne do skutkéw anihilacji elektronéw na
poczatku tej ery. Po pierwsze, anihilacja trwata dopdki temperatura gazu fotonowego nie zma-
lataz 10 eV do okoto 2-3 eV. Ze wzoru (35) mozna oszacowaé, ze spadek ten trwat diuzej, niz
gdyby anihilacji nie byto i temperature 2 eV = 23000 K Wszechswiat osiggnat majac 10000 lat
(w przeciwnym razie spadek trwatby okoto 7000 lat). Po drugie, fotony z anihilacji materii ciem-
nej ,podgrzaty” tylko gaz fotonowy, zatem istniejaca juz (od czasu anihilacji elektrondw)
réznica temperatur fotonow i neutrin powiekszyta sie. W rozpatrywanym modelu dostaje sie

T, (1\*
Tfy = (4) =~ 1,96, czyli obecnie neutrina majg temperature T, = 1,4 K. Nizsza temperatura

neutrin powoduje, ze w dalszej czeSci ery radiacyjnej promieniowanie (fotony i neutrina) ma
mniejszg liczbe efektywnych stanéw spinowych (poréwnaj wzér (41)), czyli mniejsza gesto$¢
energii w danej temperaturze. Natomiast czastki nierelatywistyczne (nukleony i materia ciem-
na) maja w tym okresie gesto$¢ taka jak w poprzednim przypadku, {j. p, = (z+1)° p,,, gdzie
Puo =P ro 2R, = 0,3. Zatem zrownanie obu gestosci nastapi wczesniej, w wyzszej
temperaturze, niz gdyby czastki materii ciemnej byty cigzkie i ewentualna ich anihilacja zaszta
duzo wczesniej. W omawianym modelu w momencie zakonczenia ery radiacyjnej mamy:

z, = 5200, T, = 14000K, p, =7,7-10""gem™ oraz t, = 26000 lat.

Liczb tych nie nalezy traktowac zbyt dostownie, bowiem zalezg od wtasnosSci
fizycznych ciemnej materii; w innym modelu mogg by¢ odmienne. Stuszny jest
tylko 0gb6lny wniosek: obecnosc¢ ciemnej materii bardzo skraca ere radiacyjna.
Jezeli czgstki materii ciemnej sg ciezkie, to czas jej trwania (czyli okres wczes-
nego Wszechswiata) jest okoto 46000 lat. Jezeli jej czastki sg bardzo lekkie,
majag mase okoto 10 eV, to dtugosc ery radiacyjnej jest podobna, a przy pew-
nych wtasnosciach tych czastek moze byc pare razy mniejsza.

Kwestii dtugosci ery radiacyjnej poswieciliSmy sporo miejsca, by pokazac,
jak bardzo uzalezniona jest od fizycznych wtasnosci kosmicznej materii. Trzeba
jednak powiedzieC, ze definicja konca tej ery (rownosS¢ p, = p,,) jest kon-
wencja: bezposrednimi obserwacjami wyznaczy¢ sie go nie da, a fizycznie
w tym momencie nie dziato sie nic szczegdlnego.

Fizycznie wyrézniony jest moment , ostatniego rozproszenia” — czas, gdy fo-
tony przestaty oddziatywacé z nielicznymi juz swobodnymi elektronami i neu-
tralny gaz wodorowy stat sie dla nich przezroczysty. WczesSniej fotony byty wie-
lokrotnie emitowane i pochtaniane przez elektrony (w polu elektrostatycznym
protonéw). Fotony wyemitowane po raz ostatni przez elektrony biegng odtad
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swobodnie w przestrzeni i po kilkunastu miliardach lat niektére z nich zostang
ztapane przez radioteleskopy jako promieniowanie reliktowe. ,Widzimy” wiec
koncowg faze rekombinacji wodoru.

34. Rekombinacja

Proces taczenia sie swobodnych elektronéw z protonami w neutralne atomy
wodoru byt powolny i trwat setki tysiecy lat, tyle bowiem czasu zajeto Wszech-
Swiatowi ochtodzenie sie od temperatury 6000 K, gdy powstata zauwazalna
liczba atoméw, do 3000 K, kiedy to zdecydowana wiekszo$¢é atomow zre-
kombinowata i proces mozna uznac za zakonczony.

W znacznie wyzszych temperaturach zrekombinowaniu ulegty atomy helu,
w ktorych elektrony sg duzo silniej zwigzane z jgdrem niz w atomie wodoru. Po-
niewaz w erze radiacyjnej jeden atom helu przypadat na okoto 10 swobodnych
protonéw (do dzi$ proporcja ta niewiele wzrosta), atomy te nie odegraty wiek-
szej roli i nie bedziemy ich w ogdle bra¢ pod uwage — bedziemy rozwazaé
wytgcznie swobodne protony i atomy wodoru.

Niech w danej temperaturze n, bedzie gestoscia liczby swobodnych pro-
tondéw, a n, — gestoscia liczby atomoéw wodoru, wowczas gestosc¢ liczby wszyst-
kich protonow jestn = n, + n,,. Wszech$wiat jest elektrycznie obojetny, zatem
gestosc liczby swobodnych elektronow n, jest rowna gestosci swobodnych
protonow, n, = n,. Stopniem jonizacji nazywamy stosunek liczoy swobodnych
elektronéw do liczby wszystkich protonow:

X=7e= p: e
n n n,+n,

W stanie rownowagi liczba swobodnych elektrondw, protonéw i atoméw H
nie zmienia sie w czasie. Nie oznacza to zastoju, lecz to, ze liczba aktéw re-
kombinacji rowna jest liczbie aktéw jonizacji zachodzacych w tym samym cza-
sie. Niech P bedzie prawdopodobieristwem zajScia rekombinacjip + € = H+ y.
Definiujemy je nastepujgco: liczba aktéw rekombinacji w jednostce objetosci
w ciggu 1 s jest wprost proporcjonalna do liczby n, swobodnych protonow
(i elektronéw), wspdtczynnik proporcjonalnosci (ktory jest nie wiekszy od 1)
jest prawdopodobienstwem rekombinacji P. Podobnie definiujemy prawdo-
podobieristwo jonizacji Q atomu wodoru przez foton, H+y = p+ e: liczba
aktow jonizacji w jednostce objetosci i czasu jest rowna Qn,,. Niech w pewnej
chwili bedzie n, swobodnych protondw i n, atomow. Po uptywie 1 s liczba
atoméw bedzie N, = n, —Qn, + Pn,, a liczba swobodnych protonéw bedzie
N,=n,—Pn,+0Qn,. W stanie rownowagi musi by¢c N, =n,, zatem
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P/Q = nH/np. Stosunek ten wyrazamy za pomocg stopnia jonizacji X,. Z jego
definicji mamy n, = X_(n, + n,)), stad wyliczamy n ,
X.n, P 1-X,

n = , atem —_ =
PT-x, ' f 0. X,

Jezeli utamek X, jest bliski O, tzn. prawie wszystkie atomy ulegty rekom-
binacji, to prawdopodobienstwo P potaczenia sie nielicznych elektronéw z pro-
tonami jest duzo wieksze niz prawdopodobienstwo jonizacji licznych atoméw.
Oznacza to, ze energie termiczne elektronéw i protonéw sg takie, ze czagstkom
tym tatwo jest sie zwigzaé¢, natomiast w promieniowaniu termicznym w tej
temperaturze jest mato fotonéw o energiach wystarczajgcych do zjonizowania
neutralnych atoméw. We wzorze okresSlajgcym zalezno$¢ stopnia jonizacji od
temperatury kluczowa wielkoScia jest energia wigzania B atomu wodoru, zde-
finiowana jako suma energii spoczynkowych protonu i elektronu, pomniej-
szona o energie spoczynkowg neutralnego atomu H:

B=(m,+m,—m,)c?=1360eV

jest to tzw. stata Rydberga, rowna (minus) energii stanu podstawowego atomu
wodoru.

ZaleznosS¢ X (T) wynika z algebraicznego rownania na stopien jonizacji wo-
doru w stanie rownowagi termiczney:

1= X _ o [ KT ¥ (B 4o
x2 = Mmer) FPkT) (49)

zwanego réwnaniem Sahy (Maghnad Saha (1893-1956), fizyk hinduski).
Wyprowadzenie réwnania Sahy pominiemy, mimo ze nie jest trudne. Tutaj
C = 3,836...jest statg liczbowa, a 5 jest stosunkiem liczby nukleonéw do liczby
fotonéw promieniowania reliktowego. We wzorze (20) podaliSmy obserwacyjne
ograniczenia na #, a teraz wyrazimy te wielkoS¢ za pomocg parametru Hub-
ble’a i parametru gestosci nukleonow € :

n n
p=re=le0 o =P 411 - jereli T, =2,725K.
ny nVO m,
Stad
n=274-10"°Q h*. (50)
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Dla Q,, = 0,045i h = 0,7 dostajemy Q,,h* = 0,022 oraz n = 6,0-107 ™.
Z tymi wartosciami liczbowymi i wyrazajgc temperature w kelwinach, réwnanie
Sahy przyjmuje postaé

1-X

X2

1,58-10°
|

©=1,59-1071°732 exp(

Biorgc dodatni pierwiastek tego rownania kwadratowego dostajemy

z+1 T (K) X,
1600 4360 0,069
1450 3952 0,01
1400 3815 52-107°
1350 3679 2,5-107°
1300 3542 11-107°
1100 2998 22-107°

Koniec procesu rekombinacji jest kwestig umowng. W optyce atomowej za
koniec rekombinacji plazmy w atomowy wodér przyjmuje sie moment, gdy re-
kombinacji ulegnie 90% atomow, tzn. gdy X, = 0,1. Dla plazmy w erze radia-
cyjnej daje to z> 1600. CzeS¢ kosmologdw uwaza, ze moment zwrotny
w rekombinacji nastgpit dla

Z. =1300, codaje T, =3500K i X, =107".

re

Typowa energia kinetyczna elektrondw jest (wedtug klasycznej zasady ekwipartycji
3 B
energii) rowna EKBT codlaT = 3500K daje wartos¢ 0,45eV = 30 gdzie B jest

energig wigzania (a tym samym i jonizacji) atomu wodoru. Z kolei typowa
energia fotondw, tzn. energia, przy ktorej gestosS¢ energii promieniowania ter-
micznego (13) ma maksimum, jest rowna hw, = 2,822 k ;T = 0,85eV. Re-
kombinacja dokonuje sie wiec nie wtedy, gdy fotony majg typowa energie
bliskg energii wigzania 13,6 eV, lecz przy energii i temperaturze okoto 16 razy
mniejszej. Powodem tego, ze rekombinacja zachodzi skutecznie (X, spada do
107°) dopiero dla energii kilkanascie razy mniejszych od energii jonizacji
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wodoru, jest obecno$é matego wspodtczynnika liczbowego (107*°) we wzorze
(51); ten zas$ wynika z faktu, ze fotondéw jest duzo wiecej niz protonéw,
7 =6,0-107"°. Jego obecnos¢ powoduje, ze gdy k,T = B i wyktadnik eks-
ponenty w (51) jest bliski 1, to lewa strona tego réwnania jest znikomo mata,
tzn. X, =1 i prawie nie ma neutralnych atoméw. Rekombinacja staje sie
znaczaca, gdy lewa strona (51) jest rzedu 1 (X, = 1/2), czemu odpowiada
T = 5000K = 0,43 eV i B/k,T = 32.

W temperaturze rekombinacji T, = 3500K gestos¢ liczby protonéw jest
n=n, =550cm—°, natomiast fotondw o wszystkich mozliwych energiach jest
n, =9,0-10"cm™. lle jest fotonow o energii jonizacji 2w, = B= 13,6 €V? Fotonow o cidle
okre$lonej energii jest zero; jak wiemy z paragrafu 22, mozemy jedynie obliczy¢ liczbe fotondw
o czestotliwoscilezacej w pewnym matym przedziale wokotw , . Przedziat ten jest wyznaczony
przez ruchy termiczne atoméw i swobodnych protonéw. Wzor Plancka (12) jest stuszny
w uktadzie spoczynkowym promieniowania termicznego. Protony i atomy poruszajg sie wzgle-

dem tego uktadu z predko$ciami termicznymi; typowa predko$¢ v spetnia rwnanie

1/2
1 , 3 ) 3k, T
-mv°=—-k,T czyli v= .
Ml Tl (mp

Zwykly efekt Dopplera sprawia, ze foton, ktory w uktadzie wtasnym promieniowania ma
czestotliwo$¢ w, w uktadzie spoczynkowym poruszajacego sie atomu ma czesto$¢ zalezng od
kierunku predkosci wzglednej obu uktaddw i zawartg w przedziale od w—dw do w+ dw,
gdzie w przyblizeniu nierelatywistycznym (poréwnaj paragraf 12)

—_— == 5
mpc

dw v [3kT
w c

12
] ~3-10° dla T=3500K.

Zjawisko to nazywamy dopplerowskim rozszerzeniem (,rozmyciem”) linii widmowych, bo-
wiem zwykle obserwuije sie, ze fotony o Scile okre$lonej energii, emitowane w przejsciach
miedzy réznymi poziomami w atomie (tworzace tzw. ostre linie widmowe), ulegajg dopple-
rowskiemu przesunieciu czestosci w wyniku termicznych ruchéw atoméw. Ze wzoru (12)
wyliczamy, ze liczba fotonéw w jednostce objetosci o czestotliwosci w przedziale migdzy
Wy — 0w, iw, + 0w, jest4,0-10"°cm ™. Poniewaz X, =10, wiec prawie wszystkie pro-
tony doznaty rekombinacji w atomy, ktérych jest okoto 550 cm ~°. Foton6w o energii jonizujacej
Bijest bardzo mato: 4-107°/550 = 0,7-10"*, czyli 1 foton na 14 mid atoméw. Nie ma zatem
prostej korelacji miedzy liczbg fotonéw o energii jonizacji, a liczbg atoméw zjonizowanych
(tj. swobodnych protonow), rowngn, = X n, = 1cm ~3: obie liczby sq zupetnie rézne.

Rzeczywisty proces rekombinacji byt bardziej ztozony. Postugujgc sie réw-
naniem Sahy (49) uwzglednialiSmy tylko reakcje e + p <<-> H+ y, w ktorej foton
ma energie jonizacji 13,6 eV. Oznacza to, ze zaktadamy, iz elektron i proton
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moga tworzy¢ tylko dwa stany: stan, w ktérym sg swobodne, oraz stan
zwigzany, bedacy atomem, w ktorym elektron jest na najnizszym (podsta-
wowym) poziomie energetycznym. Rzeczywisty atom wodoru ma ponadto
nieskonczenie wiele wzbudzonych stanéw kwantowych, w ktérych elektron ma
wiekszg energie, zatem do wybicia go z atomu wystarczy foton o energii mniej-
szej od B. Energia elektronu w ntym stanie kwantowym jest

me* 1

E =——-*%———~=— _E =1360eV=8, 52
" 2(4me )’ h® n? * (52)

€, jest przenikalnoSciag elektryczng prozni, a E, jest energig poziomu podsta-
wowego. Mozliwe sg 4 rézne sytuacje.

1) Jezeli potgczenie sie swobodnego elektronu i protonu prowadzi do powsta-
nia atomu w stanie podstawowym, to wyemitowany foton ma energie bliska
B i szybko zjonizuje inny atom. W rezultacie liczba atomow nie zmieni sie.

2) Jezeli elektron i proton utworzg atom w stanie wzbudzonym o numerze
n = 3, to energia potrzebna do zjonizowania go jest réwna lub mniejsza od
13,6/3% = 1,5eV. W temperaturze 3500 K fotonéw o tej energii w prze-
dziale od w — dw do w + dw, wynikajacym z dopplerowskiego rozmycia linii
ho = 1,5¢eV jest duzo, okoto 1,8-10"cm~3, czyli na kazdy atom lub swo-
bodny proton przypada 1,8-107/550 = 3-10* fotonéw. Wynika stad, ze
atom silnie wzbudzony (n = 3) zostanie bardzo szybko ponownie zjonizowa-
ny zanim zdazy przejs¢ do stanu podstawowego.

3) Niech elektron i proton utworzg atom w pierwszym stanie wzbudzonym, tzn.
n = 2. Przypomnijmy, ze w fizyce atomowej stany kwantowe atomu nume-
ruje sie wartoSciami trzech liczb kwantowych: gtéwnej liczby kwantowej
n=1,2,..., liczby kwantowej kretu orbitalnego I = 0,1,...,n— 1 oraz liczby
kwantowej catkowitego kretu elektronu j, ktéra przyjmuje dwie wartosci,
j= \l— 1/2\ lub j=141/2 (1/2 to oczywiscie liczba kwantowa spinu elek-
tronu). Dany stan kwantowy zapisuje sie¢ w postaci n/;, przy czym dla wy-
gody zapisu kolejne wartosci liczby | oznacza sie literami (wybo6r tych liter
ma uzasadnienie w historii spektroskopii atomowej i pochodzi sprzed stu
lat), tak wiec I = 0,1, 2, 3,... oznacza sie S, P, D, F,...

Zatézmy, ze nowopowstaty atom H jest w stanie 2P, (n=2, I=1,
j=1-1/2=1/2) lub 2P,, (j =1+ 1/2). Atom ten szybko przechodzi do
stanu podstawowego 1S, (n=1,/=0, j=0+ 1/2) z emisja fotonu pierw-
szej linii serii Lymana (Theodore Lyman (1874-1954), fizyk amerykanski,
odkryt te serie w 1906 r.). Linie widmowe tej serii powstajg przy przejsciu
elektronu z ntego poziomu energetycznego na poziom podstawowy, towa-
rzyszy temu emisja fotonu o energii E, — E, = E_ + B. Seria Lymana lezy
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w nadfiolecie. Pierwsza linia tej serii, zwana Lyman a (Ly ) sktada sie z fo-
tonéw o energii hw, =E,—E, =10,2¢eV i odpowiada jej dtugosc fali
A,=1216A=1,216-10""cm (L A= 10"%cm); ta linia ma w serii Lymana
najdtuzsza fale. W promieniowaniu termicznym przy T,, = 3500 K fotonow
Ly o jest niewiele: w przedziale wokoét w,, wywotanym dopplerowskim ter-
micznym rozmyciem tej linii jest ich okoto 1,4-1072cm ™2 — duzo mniej niz
swobodnych protonow (n, =1 cm ~3). Wynika stad, ze istniejagce wéwczas
fotony o energii okoto 10eV to prawie wytgcznie fotony pochodzgce
z przejScia Ly a w atomach wodoru. Fotony te dotgczajg do promieniowania
termicznego; ich wktad do catkowitej liczby fotonow jest znikomy, natomiast
majg duzy wptyw na atomy wodoru. Fotony o energii takiej jak te nalezgce do
linii Ly a (tzn. 10,2 eV) nazywamy rezonansowymi, bowiem bardzo tatwo sg
pochtaniane przez atomy w stanie podstawowym 1S, , i wzbudzajg je do
stanu z n= 2. Z kolei w promieniowaniu termicznym jest duzo fotonow
o energii 3,4 eV (w odpowiednim przedziale wynikajacym z dopplerowskiego
rozszerzenia linii jest ich okoto 3,7 -10° cm~3); ich energia wystarcza do zjo-
nizowania atomu w tym stanie wzbudzonym. Zatem powstanie atomu w sta-
nie 2P, , lub 2P, powoduje zjonizowanie istniejacego juz atomu wodoru.
Proces rekombinacji pierwotnej plazmy we wczesnym Wszechswiecie nie
maogt wiec zachodzi¢ za posrednictwem ktéregokolwiek z tych trzech proce-
sow: zaden z nich nie prowadzit do zmniejszenia stopnia jonizacji X, czyli
wzrostu liczby neutralnych atomoéw. Rekombinacja dokonata sie dzieki dos¢
specyficznemu procesowi.

4) Atom wodoru powstaje w pierwszym stanie wzbudzonym i jest to stan 2S,,
(I=0,j=0+1/2)-dlan=2mamy tacznie 3 stany kwantowe: dwaz/=1
i jeden z[ = 0. Jest to tzw. stan metatrwaty: ten stan wzbudzony zyje bardzo
dtugo w poréwnaniu z innymi stanami wzbudzonymi, bowiem wynikajgce
z mechaniki kwantowej ,reguty wyboru” zabraniajg, by elektron przeszedt
do stanu podstawowego 1S, emitujac jeden foton (z serii Ly ). Atom
moze przejs¢ ze stanu metatrwatego do podstawowego na dwa sposoby:
albo bez emisji fotonu, w wyniku zderzen z innymi atomami, co jest mato
prawdopodobne, bo gaz jest silnie rozrzedzony (n,, = 550 cm ™), albo w wy-
niku emisji dwoch fotonow. Czas zycia atomu w stanie 2S,, wzgledem
przejScia do stanu podstawowego z emisjg dwdch fotonow jest rzedu 0,1 s.
Fotony te majg zbyt mata energie, by wzbudzi¢ inny atom ze stanu podsta-
wowego do jednego ze standéw z n= 2, nie sg wiec tak destrukcyjne jak
fotony Ly a. Atom w stanie metatrwatym mozna tez zjonizowac¢ fotonem
o energii 3,4 eV (ajestich wiele), lecz atomy w tym stanie sg mniej podatne
na absorpcje kwantu o tej energii niz atomy w stanach 2P, , i 2P,,.
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Rekombinacja postepowata dzieki powstawaniu neutralnych atoméw w sta-
nie metatrwatym 283/2 ktére nastepnie przechodzity do stanu podstawowego
emitujgc dwa fotony o tgcznej energii 10,2 eV. Atomy te byty ,nadwyzkowe”
w tym sensie, ze ich utworzeniu nie towarzyszyta emisja fotonu linii Ly a, zatem
nie powodowaty rozbicia innego atomu. OczywiScie atomy te, jak wszystkie
atomy wodoru w stanie podstawowym, byty bardzo podatne na absorpcje fo-
tonéw rezonansowych (linii Ly «), ktére wzbudzaty je do ktéregos ze stanéw z
n=2, a to z duzym prawdopodobienstwem konczyto sie jonizacjg. Wynika
stad, ze drugim warunkiem, by rekombinacja mogta efektywnie postepowac,
byto ubywanie fotonéw rezonansowych, czyli pochodzgcych z przejscia z po-
ziomu 2P na poziom podstawowy. Nastepowato to dzieki rozszerzaniu sie prze-
strzeni. W tym okresie charakterystyczny czas 1/H, po ktérym wszystkie od-
legtoSci podwajaty sie, a tym samym energie fotonéw malaty dwukrotnie, byt
rzedu 10° lat. Wystarczat jednak znacznie krotszy czas, by energia fotonu linii
Ly a (ktéry w momencie emisji byt doktadnie rezonansowy z energig 10,2 eV)
nieznacznie zmalata i wyszta poza dopuszczalne dopplerowskie ,,rozmycie”: fo-
ton taki ma po tym czasie czestotliwoS¢ w mniejszg od w,, lecz dla lecacego na
spotkanie z nim (z predkoscig v) atomu ma czestotliwo$¢ w + dw, gdzie

v
ow = Ew. Jezeliw + dw jest mniejsze od w,, to foton ma zbyt mata energie, by

wprowadzi¢ elektron na pierwszy poziom wzbudzony, przestaje wiec by¢ de-
strukcyjny.

Doktadny opis iloSciowy tego procesu jest dos¢ trudny. Okazuje sie, ze
postepuje on wolniej niz by to wynikato z rownania Sahy (49), tzn. X, wolniej
maleje ze spadkiem temperatury. Dla z = 500 dostajemy X, = 10~*. Rzeczy-
wista rekombinacja przebiegata tak powoli, ze nigdy nie doprowadzita do
potgczenia sie wszystkich swobodnych tadunkéw: dla z = 100 plazma byta juz
tak rozrzedzona, ze elektrony i protony nie mogty sie spotkac i rekombinacja
ustata. Pozostata tzw. jonizacja szczatkowa: X, < 10~°. Kosmiczny gaz wodo-
rowy z niewielkg domieszkg swobodnych elektrondw i protonéw stat sie prak-
tycznie przezroczysty dla promieniowania termicznego duzo wczesniej, w tem-
peraturze rekombinacji T,

Moment, w ktorym temperatura spadta do wartosci T,,, i WszechSwiat stat
sie przezroczysty (dzieki czemu promieniowanie termiczne stato sie swobod-
nym promieniowaniem reliktowym), mozna prosto wyliczy¢ (Aneks 34.1) i dany
jest wzorem

= 551-10"°(Q,h*) [J1+ X, (X, —2)+ 2] sek,, (53)
2,41-10%
dzi =—""—"—Q h>
g zie Xrek 1+Zrek 0
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We wzorze tym za Q, podstawiamy albo €., (wytgcznie nukleony), albo
Q,,, (cata materia, gtéwnie ciemna), ponadto h = 0,7. Poniewaz niektorzy ko-
smologowie, w tym grupa opracowujgca wyniki obserwacji satelity WMAP,
uwazajg, ze punktem zwrotnym procesu rekombinacji byt moment, w ktérym
temperatura spadta do 3000 K, wartos¢ t,, wyliczamy dla dwu wartosci T, .

Q,=Q,, = 0,045 Q,=Q,, =03
Q,h? = 0,022 Q,h? =015
Zrek +1 Trek (K) trek Zrek +1 Trek (K) trek
1,28-10"s = 8,60-10"s =
1300 3500 1300 3500
400000 lat 272000 lat
1,72-10%s = 11,45-10%s =
1100 3000 1100 3000
540000 lat 362000 lat

Obecnosc¢ materii ciemnej sprawia, ze rekombinacja zachodzi wczesniej,
niz gdyby jej nie byto. Zarazem, w poréwnaniu z wptywem na czas trwania ery
radiacyjnej t,, wptyw materii ciemnej na moment zakonczenia rekombinacji
jest duzo mniejszy: rekombinacja zachodzi najpdzniej, gdy sg tylko nukleony
i nastepuje w temperaturze 3000 K, a najwczesniej —w obecnosci ciemnej ma-
terii i w temperaturze 3500 K; wartosc t,,, maleje wowczas 2 razy. Dla okres-
lonej temperatury T, obecnosS¢ materii ciemnej zmniejsza wartosc t,,, péttora
raza.

Poniewaz obecnoS¢é materii ciemnej bardzo skraca czas trwania ery radia-
cyjnej, rekombinacja zachodzi po jej zakofczeniu — w erze dominacji materii
nierelatywistycznej, zwanej tez erg galaktyczna. Tej ery omawiac nie bedziemy.

rek
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