
Dzieje wczesnego
Wszechœwiata

25. Fizyka pierwotnej plazmy

Chcemy omówiæ bardziej szczegó³owo tê czêœæ historii Wszechœwiata,
o której wiarygodnie wiemy najwiêcej – historiê wczesnego Wszechœwiata, po-
czynaj¹c od drobnego u³amka sekundy po Wielkim Wybuchu, a¿ do koñca
epoki rekombinacji kilkaset tysiêcy lat póŸniej, gdy promieniowanie reliktowe
oddzieli³o siê od neutralnego gazu wodorowo-helowego. (Mówi¹c o oddzieleniu
siê mamy oczywiœcie na myœli ustanie wzajemnych oddzia³ywañ, a nie rozdzie-
lenie przestrzenne – promieniowanie i gaz nadal równomiernie wype³nia³y ca³¹
przestrzeñ Wszechœwiata.) Wydawaæ siê mo¿e zaskakuj¹ce, ¿e najwiêcej wie-
my o czasach najdawniejszych i to pomimo ubóstwa danych obserwacyjnych
z tamtej epoki. Wyjaœnienia dostarcza fakt, ¿e wczesny Wszechœwiat by³ bar-
dzo prosty z punktu widzenia fizyki: by³ jednym olbrzymim jednorodnym uk³a-
dem termodynamicznym w stanie równowagi. Nigdy póŸniej Wszechœwiat nie
by³ równie prosty. W jakiœ czas po zakoñczeniu rekombinacji w stygn¹cym ga-
zie zaczê³y siê skomplikowane i s³abo poznane procesy astrofizyczne, które po
kilku miliardach lat uformowa³y Wszechœwiat taki, jaki widzimy obecnie. Zjawis-
ka te przyci¹gaj¹ najwiêksz¹ uwagê astrofizyków i kosmologów, lecz ogromna
ich z³o¿onoœæ i niemal ca³kowity brak danych obserwacyjnych powoduj¹, ¿e
d³ugo jeszcze nie bêdziemy wiedzieæ jak s³abo zró¿nicowany gaz przekszta³ci³
siê w obiekty tak skomplikowane jak galaktyki spiralne. Tote¿ tutaj zajmiemy
siê wy³¹cznie epok¹, gdy Wszechœwiat by³ tak prosty jak tylko jest to mo¿liwe.
Zauwa¿my, ¿e nie jest to sytuacja wyj¹tkowa: o wnêtrzu dalekich gwiazd wiemy
wiêcej ni¿ o wnêtrzu Ziemi, bowiem ich budowa jest du¿o prostsza ni¿
skalistych planet.

Omawiaj¹c dynamikê wczesnego Wszechœwiata w paragrafie 15 stwier-
dziliœmy, ¿e gdy materia by³a bardzo œciœniêta (kosmiczny czynnik skali by³
ma³y, wiêc wszystkie odleg³oœci i objêtoœci by³y odpowiednio mniejsze ni¿
obecnie), to wskutek intensywnych oddzia³ywañ jej cz¹stki by³y ultrarelatywis-
tyczne. St¹d wyprowadziliœmy istnienie pierwotnej osobliwoœci oraz relacje (7).
Uœciœlijmy teraz to stwierdzenie. Wed³ug powszechnie przyjêtego standar-
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dowego modelu cz¹stek elementarnych (który wraz z fizyk¹ statystyczn¹ sta-
nowi podstawê opisu wczesnego Wszechœwiata) w przyrodzie istnieje kilka-
dziesi¹t cz¹stek prawdziwie elementarnych, z których czêœæ stanowi sk³adniki,
fundamentalne „cegie³ki”, materii atomowej (elektron oraz kwarki, z których
zbudowany jest proton i neutron), a inna czêœæ to kwanty pól przenosz¹cych
oddzia³ywania fundamentalne (foton, bozony poœrednicz¹ce oddzia³ywañ s³a-
bych W i Z oraz gluony). Grawitacja nie jest w tym modelu uwzglêdniona. W³as-
noœci cz¹stek opisanych tym modelem s¹ bardzo rozmaite, np. kwarki i gluony
nie wystêpuj¹ pojedynczo swobodnie, jedne cz¹stki s¹ trwa³e (elektron, foton,
trzy rodzaje neutrin), a inne ¿yj¹ krótko i szybko rozpadaj¹ siê (mion, taon, bo-
zony W i Z). Dla kosmologii najbardziej istotna jest jedna ich w³asnoœæ: ich
masa. Wed³ug modelu standardowego cz¹stkami bez masy s¹ foton, wszyst-
kie 3 rodzaje neutrin (jak mówiliœmy, najnowsze eksperymenty sugeruj¹, ¿e
neutrina maj¹ masê, my jednak dla prostoty bêdziemy zak³adaæ, zgodnie z mo-
delem standardowym, ¿e s¹ one bezmasowe) oraz wszystkie gluony.

We wczesnym Wszechœwiecie wkrótce po Wielkim Wybuchu materia by³a
bardzo zgêszczona i oddzia³ywania elektromagnetyczne, silne i s³abe zacho-
dzi³y czêsto, tote¿ materia by³a plazm¹ w stanie równowagi termicznej ze
zmienn¹ w czasie (malej¹c¹) temperatur¹; by³ wiêc to prosty makroskopowy
uk³ad fizyczny. W stanie równowagi w temperaturze T wiêkszoœæ cz¹stek ma
energiê kinetyczn¹ blisk¹ k TB . Cz¹stki o masie m s¹ ultrarelatywistyczne je¿eli
energia kinetyczna k TB jest du¿o wiêksza od ich energii spoczynkowej mc 2,
je¿eli natomiast k TB jest du¿o mniejsze od mc 2, to cz¹stki s¹ nierelatywis-
tyczne. We wczesnym Wszechœwiecie pierwotna plazma sk³ada³a siê ze
wszystkich cz¹stek elementarnych opisanych modelem standardowym. W da-
nej temperaturze jedne sk³adniki plazmy by³y nierelatywistyczne, inne (o mniej-
szej masie) mia³y energiê kinetyczn¹ porównywaln¹ z energi¹ spoczynkow¹,
zaœ cz¹stki najl¿ejsze oraz bezmasowe by³y ultrarelatywistyczne. Równanie
stanu dla tej wielosk³adnikowej plazmy by³o wiêc skomplikowane, a w konsek-
wencji zale¿noœæ gêstoœci jej energii �c 2 od czynnika skali by³a (na podstawie
równania ruchu cieczy (4)) z³o¿ona. Zauwa¿my jednak, ¿e im bli¿ej jesteœmy
Wielkiego Wybuchu, tym sytuacja staje siê prostsza. Im mniejsze jest R, tym
wy¿sza jest temperatura, zatem coraz ciê¿sze cz¹stki staj¹ siê relatywis-
tyczne. Co wiêcej, nawet wtedy, gdy najciê¿sze cz¹stki s¹ wci¹¿ nierelatywis-
tyczne, to ich wk³ad do ca³kowitej gêstoœci energii jest ma³y. Za³ó¿my bowiem,
¿e w pewnej temperaturze T0 gêstoœæ energii cz¹stek nierelatywistycznych
�nr T c( )0

2 jest porównywalna z gêstoœci¹ energii � r T c( )0
2 cz¹stek relatywis-

tycznych. Energia oddzia³ywania cz¹stek nierelatywistycznych jest ma³a w po-
równaniu z energi¹ spoczynkow¹, zatem cz¹stki te tworz¹ „py³” o znikomym
ciœnieniu. Jak wiemy, równanie stanu p � 0 implikuje ewolucjê gêstoœci dan¹
wzorem �nrR

3 � const, natomiast plazma cz¹stek relatywistycznych podlega
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w przybli¿eniu równaniu � rR
4 � const. Stosunek � �r nr ewoluuje zatem jak

1 R i je¿eli w temperaturzeT0 by³ bliski 1, to wczeœniej, dla du¿o wy¿szych tem-
peratur, cz¹stki relatywistyczne dominowa³y. Dochodzimy do wniosku: wkrótce

po Wielkim Wybuchu, niezale¿nie od tego, czy wszystkie cz¹stki by³y jeszcze re-

latywistyczne, czy te¿ cz¹stki najciê¿sze sta³y siê ju¿ nierelatywistyczne, do-

minuj¹cy wk³ad do gêstoœci energii plazmy dawa³y cz¹stki relatywistyczne i jej

gêstoœæ ewoluowa³a proporcjonalnie do R�4 .
Wed³ug teorii kwantów ka¿da cz¹stka elementarna ma swoj¹ antycz¹stkê

(foton jest swoj¹ w³asn¹ antycz¹stk¹) o tej samej masie i przeciwnym ³adunku
elektrycznym (równie¿ inne liczby kwantowe antycz¹stki maj¹ przeciwny znak).
W zderzeniu para cz¹stka-antycz¹stka anihiluje na cz¹stki l¿ejsze, najczêœciej
fotony. Para cz¹stka-antycz¹stka danego rodzaju mo¿e byæ wykreowana w zde-
rzeniach innych cz¹stek je¿eli energia oddzia³ywania przewy¿sza ich energiê
spoczynkow¹ 2 2mc . Je¿eli temperatura plazmy spe³nia warunek k T mcB � 2,
to pary cz¹stka-antycz¹stka (cz¹stka ma masê m) s¹ czêsto kreowane w plaz-
mie. Wykreowana cz¹stka szybko napotyka antycz¹stkê i anihiluj¹, lecz na ich
miejsce tworzone s¹ nowe pary. Gdy energia termiczna k TB jest du¿o wiêksza
od mc 2, to liczba kreowanych i anihiluj¹cych par jest taka sama, zatem wy-
twarza siê równowaga dynamiczna pomiêdzy cz¹stkami i antycz¹stkami: ich
liczby s¹ sta³e (przy sta³ej temperaturze), mimo ¿e poszczególne cz¹stki nie-
ustannie powstaj¹ i gin¹. Gdy energia k TB zbli¿a siê domc 2, to procesy anihila-
cji przewa¿aj¹ nad kreacj¹ par i cz¹stek i antycz¹stek danego rodzaju ubywa.
Przy energii termicznej mniejszej od energii spoczynkowej procesy kreacji staj¹
siê bardzo rzadkie i w koñcu ustaj¹, a wszystkie pary doœæ szybko anihiluj¹; po-
zostaj¹ zatem nadwy¿kowe, niesparowane cz¹stki lub antycz¹stki. Mamy za-
tem ogóln¹ regu³ê: je¿eli k TB jest du¿o wiêksze od mc 2, to cz¹stek i an-

tycz¹stek danego rodzaju jest du¿o i s¹ ultrarelatywistyczne; je¿eli k TB jest

mniejsze od mc 2, to istniej¹ tylko nieliczne nierelatywistyczne cz¹stki lub an-

tycz¹stki, którym zabrak³o partnera do anihilacji. Tym bardziej wiêc gêstoœæ
plazmy jest zdominowana przez cz¹stki relatywistyczne.

Aby unikn¹æ nieporozumieñ: ta regu³a obowi¹zuje wtedy, gdy oddzia³ywania
s¹ na tyle intensywne, by zapewniæ równowagê termiczn¹. Gdyby gor¹ca
plazma by³a mocno rozrzedzona, to wskutek ekspansji przestrzeni sta³aby siê
w koñcu nierelatywistyczna, a zarazem pary cz¹stka-antycz¹stka nie uleg³yby
anihilacji, bo po prostu nie spotka³yby siê. Nierelatywistyczne cz¹stki i an-
tycz¹stki mog¹ wspó³istnieæ jeœli nie oddzia³uj¹. Poniewa¿ antymateria emituje
promieniowanie elektromagnetyczne tak samo jak materia, nie mo¿na do-
wieœæ za pomoc¹ obserwacji, ¿e odleg³e galaktyki nie s¹ zbudowane z anty-
materii. Gdyby jednak za³o¿yæ coœ przeciwnego: ¿e niektóre dalekie gwiazdy lub
ca³e galaktyki sk³adaj¹ siê z antymaterii, to powstaje problem jak nast¹pi³o od-
dzielenie przestrzenne materii od antymaterii, by nie unicestwi³y siê wzajem-
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nie. Nie znamy procesów powoduj¹cych takie rozdzielenie. Pierwotna plazma
by³a zbyt gêsta, by pary cz¹stka-antycz¹stka mog³y prze¿yæ do epoki re-
kombinacji.

Przechodzimy teraz do opisu termodynamicznego wielosk³adnikowej go-
r¹cej plazmy cz¹stek elementarnych. Dla jednych Czytelników bêdzie to przy-
pomnienie znanej wiedzy, dla innych – nowoœci¹. Ci drudzy musz¹ przyj¹æ na
wiarê podawane poni¿ej stwierdzenia i wzory. Plazma sk³ada siê z cz¹stek
kwantowych. Jedn¹ z najwa¿niejszych charakterystyk kwantowych ka¿dej
cz¹stki elementarnej jest jej spin. Czêsto spin przedstawiany jest jako wew-
nêtrzny moment pêdu (krêt), jednak wyobra¿enie cz¹stki elementarnej jako wi-
ruj¹cej wokó³ swojej osi kulki jest b³êdne. Dla nas istotne jest to, ¿e spin
okreœlony jest kwantow¹ liczb¹ spinu, która dla cz¹stek elementarnych opisa-
nych modelem standardowym jest równa 1 2 lub 1. Cz¹stki o spinie 1 2 na-
zywamy fermionami (na czeœæ fizyka w³oskiego Enrico Fermiego, 1901–1954),
a cz¹stki o spinie 1 – bozonami (dla upamiêtnienia fizyka i biologa hinduskiego
Jagadisa Bosego, 1858–1937); fermiony maj¹ w³asnoœci odmienne od bo-
zonów. Fermionami s¹ elektrony, miony, wszystkie neutrina i kwarki, bozonami
– fotony, bozony poœrednicz¹ce W i Z oraz gluony. Fermiony z mas¹ (elektrony,
miony, kwarki) maj¹ dwa niezale¿ne stany spinowe daj¹ce wk³ad do liczby
cz¹stek danego rodzaju w równowadze termicznej, a bozony z mas¹ (cz¹stki
W i Z) maj¹ 3 stany spinowe. Foton ma dwa stany spinowe, a neutrina i an-
tyneutrina tylko jeden stan.

Ostatnim pojêciem, jakie nam tu bêdzie potrzebne, jest potencja³ chemiczny danego ro-
dzaju cz¹stek elementarnych w stanie równowagi. WeŸmy najpierw uk³ad termodynamiczny
z³o¿ony z cz¹stek jednego rodzaju. Je¿eli w procesie quasistatycznym (takim jest rozszerzanie
siê Wszechœwiata z punktu widzenia termodynamiki) entropia uk³adu zmieni siê o dS, jego
objêtoœæ zmieni siê o dV, a liczba cz¹stek w nim ulegnie zmianie o dN, to zmiana energii
wewnêtrznej dana jest to¿samoœci¹ Gibbsa wynikaj¹c¹ z pierwszej i drugiej zasady termo-
dynamiki:

dU TdS pdV dN� � �� , (21)

gdzie � jest potencja³em chemicznym uk³adu, wielkoœæ ta ma wymiar energii. Funkcja ta ma
niewiele wspólnego z w³asnoœciami chemicznymi uk³adu i nazwa jej ma pochodzenie histo-
ryczne: uk³ady otwarte, czyli o zmiennej liczbie cz¹stek, dawniej badano najczêœciej w chemii.
To¿samoœæ Gibbsa jest definicj¹ potencja³u chemicznego. Mo¿na go jawnie wyliczyæ jako po-
chodn¹ energii wewnêtrznej wzglêdem liczby N cz¹stek w uk³adzie je¿eli znamy energiê jako
funkcjê N. Na ogó³ zale¿noœci U od N nie znamy. W uk³adzie wielosk³adnikowym ka¿dy sk³ad-
nik ma swój potencja³ chemiczny i je¿eli liczba cz¹stek i-tego sk³adnika zmienia siê o dN

i
, to

wywo³uje zmianê energii wewnêtrznej o �
i i
dN , zatem w to¿samoœci Gibbsa (21) w ostatnim

wyrazie nale¿y wysumowaæ po wszystkich sk³adnikach uk³adu,
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dU TdS pdV dNi i

i

� � ��� . (22)

Podkreœlmy, ¿e potencja³ chemiczny przypisujemy nie pojedynczej cz¹stce, lecz okreœlo-
nemu rodzajowi cz¹stek jako sk³adnikowi okreœlonego uk³adu termodynamicznego, zatem
zale¿y od rodzaju cz¹stek i rodzaju uk³adu (te same cz¹stki maj¹ w ró¿nych uk³adach ró¿ne
potencja³y).

Mo¿na udowodniæ, ¿e w pierwotnej gor¹cej plazmie cz¹stek elementarnych
nie by³o si³ o dalekim zasiêgu (oddzia³ywania elektromagnetyczne mia³y krótki
zasiêg, bowiem pole elektryczne ka¿dego ³adunku by³o ekranowane przez ota-
czaj¹ce go ³adunki przeciwnego znaku). Nie istnia³ zatem wypadkowy potencja³
si³ dzia³aj¹cych na cz¹stki plazmy. W rezultacie plazma by³a w dobrym przy-
bli¿eniu gazem doskona³ym, co znakomicie upraszcza jej opis termodynamicz-
ny. Cz¹stka o masie m i relatywistycznym pêdzie

�
P (wektor ten jest równy m	


�
,

gdzie
�

 jest wektorem prêdkoœci, a 	 jest relatywistycznym czynnikiem Lo-

rentza) ma energiê

E c m c P� �2 2 2 ;

tutaj P P2 2�
�

. W mechanice kwantowej z cz¹stk¹ o pêdzie
�
P stowarzyszona

jest fala o d³ugoœci � i wektorze falowym
�
k , który definiuje siê nastêpuj¹co:

jego kierunek jest kierunkiem ruchu fali
�
n, gdzie

�
n jest wektorem jednost-

kowym, a jego d³ugoœæ jest równa k k� �
�

2� �, czyli
� �
k n� ( )2� � . Funda-

mentalna relacja pomiêdzy korpuskularnym i falowym charakterem cz¹stki
kwantowej brzmi:

�
�

�
P k� , a st¹d

E c m c k� �2 2 2 2
� . (23)

W wielosk³adnikowym gazie doskona³ym w stanie równowagi liczba cz¹stek
rodzaju i o masie mi i potencjale chemicznym � i maj¹cych wektor falowy

�
k w

przedziale d³ugoœci miêdzy k a k dk� , znajduj¹cych siê w jednostkowej
objêtoœci, jest równa

N k dk
g

k dk
E

k Ti

i i i

B

( ) exp�
�

�
��

�

�
���

�

�
�

�

�
�

�

2
12

2

1

�

�
. (24)

Ten skomplikowany na pozór wzór jest uogólnieniem wzoru Plancka (12).
Zauwa¿my, ¿e wektor falowy (czyli pêd) cz¹stek mo¿e byæ dowolnie skiero-
wany, byle jego d³ugoœæ mieœci³a siê w podanym przedziale. Wielkoœæ g i to licz-
ba niezale¿nych stanów spinowych cz¹stek rodzaju i, jak widzieliœmy, mo¿e
ona byæ równa 1, 2 lub 3. Symbol exp oznacza funkcjê eksponencjaln¹ o pod-
stawie e; symbolu tego u¿ywa siê wtedy, gdy argument funkcji wyk³adniczej
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jest skomplikowany. Podwójny znak ± w mianowniku wyra¿enia (24) bierze siê
st¹d, ¿e wzór ten ma stosowaæ siê zarówno do fermionów jak i bozonów. Dla
bozonów (np. fotonów) obowi¹zuje znak minus, tak jak w (12), dla fermionów
mamy znak plus. Fakt, ¿e wzór (24) mo¿na wyprowadziæ tylko w teorii kwantów,
przejawia siê w trzech miejscach: w obecnoœci wspó³czynnika g i bêd¹cego
konsekwencj¹ istnienia spinu, w rozró¿nieniu miêdzy bozonami i fermionami
(co równie¿ jest konsekwencj¹ spinu) oraz bezpoœrednio w obecnoœci sta³ej
Plancka we wzorze na energiê pojedynczej cz¹stki E i . Wielkoœæ N ki ( ) jest
gêstoœci¹ liczby cz¹stek rodzaju i na jednostkê objêtoœci i jednostkowy prze-
dzia³ d³ugoœci wektora falowego; ma ona wymiar cm�2.

Stosuj¹c wzór (24) do fotonów i porównuj¹c go ze wzorem Plancka widzimy,
¿e dla nich potencja³ chemiczny jest równy zeru. Jest to zgodne z tym, ¿e gdy
promieniowanie termiczne jest zamkniête w pojemniku, to fotony s¹ bez-
ustannie poch³aniane i emitowane przez œciany pojemnika, wiêc liczba foto-
nów nie jest œciœle zachowywana, lecz fluktuuje wokó³ swojej wartoœci œredniej
(w krótkim przedziale czasu liczby fotonów absorbowanych i emitowanych
przez œciany mog¹ siê nieznacznie ró¿niæ). Wzór Plancka (12) podaje zatem nie
dok³adn¹ liczbê fotonów w danej objêtoœci w ma³ym przedziale czêstoœci
w okreœlonej temperaturze, lecz ich liczbê œredni¹ (œredniuje siê po pewnym
przedziale czasu). Pojawienie siê lub znikniêcie pojedynczego fotonu nie zmie-
nia energii gazu fotonowego, wiêc z to¿samoœci Gibbsa wynika � 	( )� 0. Fakt
ten jest wa¿ny dla rozwa¿añ kosmologicznych.

W oddzia³ywaniach cz¹stek elementarnych w pierwotnej plaŸmie jedne
cz¹stki znikaj¹, a na ich miejsce powstaj¹ cz¹stki innego rodzaju. Z to¿sa-
moœci Gibbsa wynika regu³a: suma potencja³ów chemicznych rodzajów cz¹stek

wchodz¹cych w reakcjê jest równa sumie potencja³ów cz¹stek wychodz¹cych

z reakcji. Zilustrujemy j¹ na przyk³adzie reakcji czêsto zachodz¹cej we wczes-
nym Wszechœwiecie: w zderzeniu elektronu z neutrinem mionowym powstawa³
ujemny mion i neutrino elektronowe:

e e

� �� � �� � �� . (25)

Plazma zawiera³a wiêc te 4 rodzaje cz¹stek (inne rodzaje nie odgrywa³y
w tym zjawisku roli). W tej reakcji energia by³a zachowana, zatem dU � 0, nie
zmienia³a siê ani entropia ani objêtoœæ uk³adu, natomiast liczby elektronów
i neutrin mionowych mala³y o 1, a liczby mionów i neutrin elektronowych wzra-
sta³y o 1. To¿samoœæ (22) daje wiêc dla potencja³ów chemicznych tych cz¹stek
równoœæ

� � � � � � ��( ) ( ) ( ) ( )e e

� �� � � .
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Z regu³y tej wynika wa¿ny wniosek: je¿eli dla danego rodzaju cz¹stek para
cz¹stka-antycz¹stka mo¿e anihilowaæ na fotony, to zachowanie potencja³u
chemicznego w tej reakcji oraz � 	( )� 0 daj¹

� �( ) ( )cz¹stka antycz¹stka� � 0 , (26)

na przyk³ad � �( ) ( )e e� ��� .
Przyjmijmy, ¿e relacja (26) jest s³uszna dla wszystkich cz¹stek elementa-

rnych. WeŸmy pewien rodzaj cz¹stek z potencja³em chemicznym �, wówczas
zbiorowi antycz¹stek w plaŸmie przypisujemy potencja³ ��. Liczba cz¹stek
w jednostce objêtoœci o wszystkich mo¿liwych pêdach w temperaturze T jest

n N k dk( ) ( , )� ��
�

�
0

, a liczba antycz¹stek jest równa n N k dk( ) ( , )� � �
�

�� �
0

.

Dla �� 0 obie liczby s¹ ró¿ne i nadwy¿kê (dodatni¹ lub ujemn¹) cz¹stek nad
antycz¹stkami oznaczamy przez �n n n( ) ( ) ( )� � �� � � . Niech badanymi cz¹st-
kami bêd¹ bariony. Wprawdzie bariony nie s¹ cz¹stkami elementarnymi (sk³a-
daj¹ siê z kwarków), lecz dla termodynamiki nie ma to znaczenia. Jak ju¿
mówiliœmy, nie ma ¿adnych podstaw by przypuszczaæ, ¿e gdziekolwiek we
Wszechœwiecie wystêpuj¹ wiêksze iloœci antymaterii. Zatem to, co poprzednio
nazwaliœmy „materi¹ barionow¹” faktycznie sk³ada siê z barionów bez wiêk-
szej domieszki antybarionów, a to, co poprzednio nazwaliœmy gêstoœci¹ liczby
barionowej nB nale¿y uto¿samiæ z nadwy¿k¹ barionów nad antybarionami
�n ( )� . Barionowa sk³adowa materii ma wiêc niezerowy (dodatni) potencja³
chemiczny �( )B . Jak¹ ma on wartoœæ? Wyliczenie go jest trudne, mo¿emy
jedynie oszacowaæ go w przybli¿eniu.

Liczba barionów w jednostce objêtoœci n ( )� dana jest ca³k¹ z wyra¿enia (24). Ca³ki tej nie
da siê wyliczyæ dok³adnie ze wzglêdu na pierwiastek wystêpuj¹cy w wyra¿eniu na energiê,
mo¿emy j¹ natomiast z grubsza oszacowaæ w przybli¿eniu wysokich temperatur, kiedy bariony
s¹ ultrarelatywistyczne, wówczas energia cz¹stek dana jest prostym wzorem E ck� � . W tym
przybli¿eniu ca³ka dla n ( )� daje siê wyliczyæ œciœle i jest wielomianem kwadratowym w �. Wy-
nika st¹d, ¿e nadwy¿ka barionów nad antybarionami jest liniow¹ funkcj¹ �:

�n n n
k T

c

B
( ) ( ) ( )

( )

( )
� � � �� � � �

2

3

2

3
�

.

Jak wiemy z paragrafu 23, tak d³ugo jak bariony s¹ nierelatywistyczne, to stosunek  gês-
toœci liczby barionówn B do gêstoœci liczby fotonówn 	 jest sta³y w czasie. W rozpatrywanej te-
raz sytuacji bariony s¹ ultrarelatywistyczne, czyli z punktu widzenia termodynamiki przypomi-
naj¹ fotony, w szczególnoœci gêstoœæ ich liczby n ( )� (oraz gêstoœæ liczby antybarionów
n ( )�� ) zmienia siê w czasie jak n 	 . Wynika st¹d, ¿e stosunek nadwy¿ki barionów nad
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antybarionami �n ( )� w przypadku ultrarelatywistycznym do gêstoœci n 	 równie¿ jest sta³y.
Stosunek ten mo¿e siê nieznacznie zmieniæ w okresie, gdy bariony staj¹ siê nierelatywistyczne
i zachodzi anihilacja par. Gdy pomin¹æ tê niewielk¹ zmianê, to stosunek�n n( )� 	 równy jest
stosunkowi n nB 	  � dla barionów nierelatywistycznych. Korzystaj¹c ze wzorów (14) i (20)
dostajemy w tym przybli¿eniu, ¿e stosunek ten jest dla wysokich temperatur równy

�n

n k TB

( )

( )
( , , )

� �

!

�
 

	

� � � � " �
2

10

3 3
2 6 6 2 10 .

Wynika st¹d, ¿e w bardzo wczesnym Wszechœwiecie, gdy energia bario-
nów by³a rzêdu k TB , to ich potencja³ chemiczny by³ w porównaniu z ni¹ bardzo
ma³y, �( )B k TB� �10 10 . We wszystkich rachunkach termodynamicznych doty-
cz¹cych tamtej epoki mo¿emy pomin¹æ potencja³ chemiczny barionów, gdy¿
praktycznie nie mia³ wp³ywu na biegn¹ce wówczas procesy. K³adziemy zatem
�( )B � 0 we wzorze (24) i jednoczeœnie podkreœlamy, ¿e ta drobna wartoœæ
�( )B , któr¹ we wczesnym Wszechœwiecie mo¿na zignorowaæ, odegra³a klu-
czow¹ rolê w póŸniejszej jego historii. Gdyby nie wynikaj¹ca z niej znikoma nad-
wy¿ka barionów nad antybarionami, to dziœ nie by³oby œladu po protonach, neu-
tronach i ich antycz¹stkach, bowiem fotony powsta³e przy anihilacji par uleg³y
wielokrotnemu rozproszeniu na leptonach i wesz³y w sk³ad mikrofalowego pro-
mieniowania reliktowego (a to promieniowanie sta³oby siê swobodne du¿o
wczeœniej, bowiem nie by³oby epoki rekombinacji). Bez barionów œwiat sk³a-
da³by siê, oprócz promieniowania reliktowego, z tajemniczej niebarionowej
ciemnej materii, nie by³oby planet ani gwiazd, ¿adne œwiat³o nie rozjaœnia³oby
ponurych mroków Kosmosu. Nie by³oby te¿ nikogo, kto ujrza³by tê ciemnoœæ.

Co z potencja³ami chemicznymi pozosta³ych cz¹stek elementarnych?
Wzglêdnie najwiêcej wiemy o elektronach. Zarówno obserwacje jak i ogólne
rozwa¿ania teoretyczne sugeruj¹, ¿e makroskopowe cia³a kosmiczne (gwiazdy,
planety itd.) s¹ elektrycznie obojêtne. Równie¿ miêdzygwiazdowy gaz i py³ s¹
praktycznie neutralne: gdyby by³y silnie na³adowane, to po pewnym czasie od-
pychanie elektrostatyczne wyrzuci³oby nadmiarowe ³adunki na zewn¹trz. Po-
nadto, silnie na³adowany gaz lub py³ poruszaj¹c siê (np. wskutek wirowania
galaktyk) wytwarza³by pola magnetyczne silniejsze ni¿ te, które obserwuj¹ ra-
dioastronomowie. Pozostaje mo¿liwoœæ, ¿e nadmiarowe (tzn. nie skompen-
sowane ³adunkami przeciwnymi) ³adunki roz³o¿one s¹ równomiernie w ca³ej
przestrzeni kosmicznej i nie wykonuj¹ wielkoskalowych ruchów, które prze-
jawi³yby siê w postaci kosmicznych pól magnetycznych. £adunki te musia³yby
byæ niesione przez jedyne cz¹stki trwa³e – protony lub elektrony. Gdyby by³y to
protony, to wynika³oby st¹d, ¿e obecnie we Wszechœwiecie elektronów jest
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mniej ni¿ protonów, czyli ¿e we wczesnym Wszechœwiecie nadwy¿ka elek-
tronów nad pozytonami by³a jeszcze mniejsza ni¿ nadwy¿ka protonów nad an-
typrotonami. Wówczas rozumowaniem identycznym jak powy¿ej doszlibyœmy
do wniosku, ¿e potencja³ chemiczny elektronów w pierwotnej plaŸmie by³ zni-
komo ma³y w stosunku do ich energii ca³kowitej. Za³ó¿my zatem, ¿e istnieje
du¿a liczba elektronów lub pozytonów nadaj¹cych Wszechœwiatowi wypadkowy
³adunek elektryczny. Je¿eli liczba ta nie jest du¿o wiêksza od liczby barionów,
to nadal powy¿sze rozumowanie jest s³uszne i potencja³ chemiczny elektronów
jest zaniedbywalnie ma³y. Potencja³ ten zacz¹³by odgrywaæ rolê w termodyna-
mice i historii wczesnego Wszechœwiata (poprzez wzór (24)), gdyby nad-
wy¿kowych elektronów (lub pozytonów) by³o obecnie wiele tysiêcy razy wiêcej
ni¿ protonów. Dla przyk³adu: niech elektronów bêdzie 104 razy wiêcej ni¿
protonów. Z rozwa¿añ paragrafów 17 i 20 wiemy, ¿e parametr gêstoœci dla
barionów #B daje oko³o 0,1 protonu w metrze szeœciennym przestrzeni
kosmicznej, zatem gêstoœæ tych nadwy¿kowych elektronów by³aby rzêdu
ne �

�103 3m prowadz¹c do parametru gêstoœci #e � 0 1, , czyli elektrony sta-
nowi³yby znacz¹cy sk³adnik niebarionowej materii ciemnej. Zarazem stosunek
liczby elektronów do liczby fotonów reliktowych,  	e en n� � " �2 5 10 6, by³by
wprawdzie 104 razy wiêkszy ni¿ w przypadku barionów (wzór (20)), lecz nadal
by³by ma³y, czyli jeszcze raz pos³uguj¹c siê rozumowaniem jak dla barionów
otrzymalibyœmy, ¿e we wczesnym Wszechœwiecie, gdy ultrarelatywistyczne
elektrony i pozytony mia³y energie rzêdu k TB , ich potencja³ chemiczny by³ rzêdu
�( )e k TB� �10 6 . Z drugiej strony, gêstoœæ ne �

�103 3m elektronów w obec-
nym œwiecie jest wykluczona przez obserwacje. Jak wiemy, si³a odpychania
elektrostatycznego miêdzy elektronami jest 1042 razy wiêksza od si³y przy-
ci¹gania grawitacyjnego i przy tak silnych oddzia³ywaniach utrzymanie plazmy
elektronowej w stanie równowagi mechanicznej, tzn. jednorodnej i nierucho-
mej, jest niemo¿liwe. Drobne fluktuacje gêstoœci lub prêdkoœci szybko spo-
wodowa³yby gwa³towne wielkoskalowe przep³ywy plazmy skutkuj¹c rozmaitymi
efektami, których nie widzimy. Tajemnicza niebarionowa materia ciemna musi
byæ elektrycznie obojêtna.

Wnioskujemy st¹d, ¿e elektronów jest w przybli¿eniu tyle samo co pro-
tonów, wiêc Wszechœwiat jest globalnie elektrycznie obojêtny (oczywiœcie
lokalnie tak byæ nie musi: w niektórych gwa³townych procesach, takich jak
wybuchy supernowych lub wyrzuty materii z j¹der aktywnych galaktyk, w stru-
mieniu plazmy elektrony mog¹ przewa¿aæ nad protonami). Zatem potencja³
chemiczny elektronów i ich nadwy¿ka nad pozytonami, s¹ podobnej wielkoœci
jak dla barionów.

Poniewa¿ protony i neutrony zbudowane s¹ z kwarków, o potencjale che-
micznym kwarków mo¿emy powiedzieæ to samo, co o potencjale barionów.
Du¿o gorzej jest z reszt¹ cz¹stek elementarnych. Nie mamy ¿adnych prze-
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s³anek teoretycznych, ani sugestii obserwacyjnych odnoœnie relacji neutrin do
antyneutrin oraz mionów i taonów do ich antycz¹stek. Dlatego te¿ powszech-
nie przyjmuje siê najprostsz¹ hipotezê: potencja³y chemiczne wszystkich

cz¹stek elementarnych by³y w pierwotnej plaŸmie praktycznie równe zeru. Jest
to tzw. „model symetrycznego Wszechœwiata”, maj¹cego wszystkie liczby
kwantowe równe zeru, bowiem za³o¿enie znikania potencja³ów chemicznych
jest równowa¿ne za³o¿eniu zerowania siê wszystkich zachowywanych global-
nych liczb kwantowych: ³adunku elektrycznego, liczby barionowej, liczby elek-
tronowej, liczby mionowej i liczby taonowej. W stanie równowagi liczba cz¹stek
ka¿dego rodzaju jest równa liczbie antycz¹stek.

K³adziemy zatem �
i
� 0 w (24) i ca³kowit¹ gêstoœæ energii materii w równowadze w tem-

peraturze T wyliczamy ze wzoru

�( ) ( ) ( )T c E k N k dki i

i

2

0
�

�

�� , (27)

w którym sumujemy po wszystkich rodzajach cz¹stek. Dla ultrarelatywistycznego gazu do-
skona³ego mamy E ck

i
� � i wówczas ciœnienie spe³nia równanie stanu gazu fotonowego (do-

wodu nie podajemy),

p T T c( ) ( )�
1

3

2� . (28)

Wprowadzaj¹c sta³¹ Stefana-Boltzmanna a (zdefiniowan¹ po wzorze (15)), dostajemy gê-
stoœæ energii bozonów i-tego rodzaju:

�B i iT c g a T( ) 2 41

2
� ; (29)

wspó³czynnik 1 2 jest tu wprowadzony po to, by dla fotonów (dwa niezale¿ne stany spinowe)
otrzymaæ zwyk³e prawo Stefana-Boltzmanna (16). Dla fermionów (spin1 2) ca³ka w (27) daje

�F i iT c g aT( ) 2 47

16
� . (30)

Tajemniczy wspó³czynnik 7 16 bierze siê ze znaku „+” w mianowniku wyra¿enia (24).

Sumuj¹c po wszystkich rodzajach cz¹stek elementarnych opisanych mode-
lem standardowym dostajemy ca³kowit¹ gêstoœæ energii pierwotnej plazmy ko-
smicznej,

�( )T c g g aTF i B i

i

2 47

8

1

2
� �



�
�

�

�
�� , (31)
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gdzie litery F i B oznaczaj¹, ¿e mamy do czynienia odpowiednio z fermionami
i bozonami. Liczbê bêd¹c¹ sum¹ w (31) nazywamy liczb¹ efektywnych stanów

spinowych ultrarelatywistycznego gazu w temperaturze T :

N T g gF i B i

i

( )� �


�
�

�

�
�� 7

8
. (32)

Przymiotnik „efektywny” oznacza, ¿e liczbê tê otrzymujemy nie przez proste
zliczenie wszystkich stanów spinowych, lecz ¿e liczbê stanów fermionów
nale¿y pomno¿yæ przez 7/8. Liczba N T( ) zale¿y od temperatury, bowiem
uwzglêdniamy tylko te rodzaje cz¹stek, które s¹ ultrarelatywistyczne, a tych,
w miarê spadkuT , ubywa. Innymi s³owy, w sumie (32) bierzemy pod uwagê tyl-
ko te rodzaje, dla których zachodzi k T mcB �� 2 (zauwa¿my, ¿e dla dowolnie
niskiej temperatury ze wzoru (24) wynika, ¿e równie¿ wœród cz¹stek o du¿ej
masie wystêpuj¹ cz¹stki o bardzo du¿ej energii, tyle ¿e jest ich znikomo ma³o).
Z definicji wynika, ¿e funkcja N T( ) jest nieci¹g³a i zmienia siê skokowo. Jak zo-
baczymy dalej, funkcja ta maleje od wartoœci 106,75 nied³ugo po Wielkim Wy-
buchu do 3,363... w ostatniej – radiacyjnej – erze wczesnego Wszechœwiata
(obecnoœæ u³amka niewymiernego wynika st¹d, ¿e jak zobaczymy, w tej erze
materia sk³ada siê z dwóch nieodzia³uj¹cych ze sob¹ gazów doskona³ych o ró¿-
nych temperaturach).

Jak wiemy z paragrafu 15, w pobli¿u pierwotnej osobliwoœci gêstoœæ energii
materii nie zale¿y ani od geometrii przestrzeni (czyli od parametru krzywizny
k � �0 1, ), ani te¿ od warunków pocz¹tkowych, tzn. gêstoœæ masy � nie za-
wiera ¿adnych dowolnych parametrów i dana jest wzorem (7),

�
�

�
3

32

1
2G t

.

Porównuj¹c ten wzór z (31) dostajemy zale¿noœæ temperatury plazmy od
czasu,

T t
GaN T

t( )
( )

�


�
�

�

�
� �1

2

3
1 4

1 2

�
, (33)

oraz zale¿noœæ odwrotn¹, tzn. wiek Wszechœwiata jako funkcjê jego tem-
peratury,
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GaN T T

�


�
�

�

�
�1

4

3 1
1 2

2� ( )
. (34)

T¹ ostatni¹ relacj¹ bêdziemy siê dalej pos³ugiwaæ, wiêc wstawiamy war-
toœci znajduj¹cych siê w niej sta³ych i dostajemy

t

N T T1

2 42 1
2

s

MeV
�



�
�

�

�
�,

( )
. (35)

Zapis ten oznacza, ¿e gdy wielkoœæ k TB wyrazimy w jednostkach energii
MeV, to dostaniemy wiek Wszechœwiata w sekundach. Przelicznik jest równy

T k TB

1
1 16 10

1
10

K MeV
� ", .

26. Termiczna historia wczesnego Wszechœwiata

Uœciœlimy teraz jaki okres historii Kosmosu nazywamy „wczesnym Wszech-
œwiatem”. Pojêcie to wprowadziliœmy w paragrafie 15, a w paragrafach 21, 23
i 25 wymieniliœmy w³asnoœci Wszechœwiata w tym okresie: materia kosmiczna
by³a w równowadze termicznej, która trwa³a co najmniej do epoki rekombinacji
wodoru (tzn. po³¹czenia siê elektronów z protonami w neutralne atomy), a ta
zakoñczy³a siê kilkaset tysiêcy lat po Wielkim Wybuchu, w tym okresie domi-
nowa³a materia ultrarelatywistyczna. Jeszcze wczeœniej, w paragrafie 15 usta-
liliœmy, ¿e wkrótce po Wielkim Wybuchu wszystkie trzy modele Friedmanna
ewoluowa³y w tym samym tempie, niezale¿nie od geometrii przestrzeni. Jed-
noczesne zachodzenie tych trzech w³asnoœci przyjmujemy za definicjê tego
okresu. Zatem:

we wczesnym Wszechœwiecie materia by³a w równowadze termicznej z pro-

mieniowaniem elektromagnetycznym, dominuj¹cy wk³ad do gêstoœci energii

dawa³y cz¹stki ultrarelatywistyczne (kolejno: kwarki, hadrony, leptony i fotony),

a tempo ewolucji, czyli kosmiczny czynnik skali, by³o zdeterminowane przez

gêstoœæ materii (tzn. w równaniu Friedmanna mo¿na by³o zaniedbaæ cz³on

z krzywizn¹ przestrzeni).
Jak wiemy, stan równowagi termicznej utrzymywa³ siê co najmniej do koñca

epoki rekombinacji, któremu mo¿emy umownie przypisaæ temperaturê
Trek � �3000 3500K i parametr przesuniêcia ku czerwieni z rek � �1000 1300.
Gêstoœæ energii by³a zdominowana przez cz¹stki ultrarelatywistyczne do koñca
ery radiacyjnej, której nazwa wskazuje, i¿ wówczas cz¹stkami tymi by³y fotony.
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Teraz oszacujemy w przybli¿eniu kiedy skoñczy³a siê era radiacyjna, a przy jej
omawianiu podamy dok³adniejsze wyliczenie. W tej erze bariony by³y nierelaty-
wistyczne i ich gêstoœæ mala³a jak �B R$ �3, natomiast gêstoœæ energii pro-
mieniowania termicznego by³a wiêksza i szybciej spada³a, �	c T R2 4 4$ $ � .
Koniec ery radiacyjnej nast¹pi³ w chwili t k , gdy obie gêstoœci zrówna³y siê.
Przyjmuj¹c, ¿e parametr gêstoœci dla wszystkich barionów (œwiec¹cych
i ciemnych) jest obecnie równy #B0 0 045� , , a gêstoœæ krytyczna jest dziœ
( )t t� 0 �kr h0

2 29 31 879 10� " � �, g cm , dostajemy aktualn¹ gêstoœæ barionów
�B h0

31 2 37 8 10� " � �, g cm . We wczeœniejszej chwili t, której odpowiada
z t R R t( ) ( )� �0 1, gêstoœæ barionów by³a

� � �B B Bt
R

R
z( ) ( )�



�
�

�

�
� � �0

3

0
3

01 ,

a gêstoœæ energii promieniowania reliktowego równa³a siê

� �	 	( ) ( ) (t c aT a
R

R
T

R

R
t c z2 4 0

4

0
4 0

4

0
2 1� �



�
�

�

�
� �



�
�

�

�
� � � ) 4

0
2�	 c .

Era radiacyjna skoñczy³a siê, gdy � �	B k kt t( ) ( )� , czyli ( )z B� �1 3
0�

� �( )z 1 4
0�	 , a st¹d z

B� �1 0

0

�

�	

. Wartoœæ �	0 znamy dok³adnie (paragraf

20), �	0
34 34 642 10� " � �, g cm , co daje z hk � � "1 1 7 103 2, . Rachunek jest

niedok³adny, bo pominêliœmy neutrina. Wnioskujemy z niego jedynie, ¿e koñco-
wi ery radiacyjnej odpowiada parametr przesuniêcia ku czerwieni z k � 103.

Jest to w przybli¿eniu wartoœæ odpowiadaj¹ca koñcowi epoki rekombinacji. Ko-

niec ery radiacyjnej i koniec epoki rekombinacji nast¹pi³y w przybli¿eniu w tym

samym czasie i odpowiada im

z zk rek� � 1000 .

Jest to czysta koincydencja: oba zdarzenia maj¹ odmienn¹ naturê fizyczn¹
i nie ma powodu, by by³y ze sob¹ skorelowane. Moment rekombinacji jest wy-
znaczony przez temperaturê plazmy, Trek � �3000 3500K i skoro obecnie
promieniowanie reliktowe ma temperaturê oko³o 3 K, to z rek � 1000. Nato-
miast moment zrównania gêstoœci barionów i fotonów zale¿y oczywiœcie od
liczby barionów, czyli od wartoœci stosunku  	� n nB (wzór (20)). Gdy
 � �10 9 , to z k � 103 i zachodzi koincydencja obu zjawisk. Gdyby barionów
by³o wiêcej, tj. gdyby  by³o wiêksze od 10 9� , to gêstoœæ barionów zrówna³aby
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siê z gêstoœci¹ fotonów wczeœniej, przed zajœciem rekombinacji; gdyby bario-
nów by³o mniej, to era radiacyjna skoñczy³aby siê po rekombinacji wodoru i po
od³¹czeniu siê fotonów od neutralnego gazu atomowego. Wyjaœnienie tej ko-
incydencji wymaga wyjaœnienia – w ramach fizyki fundamentalnej – wartoœci
sta³ej  .

Ustalenie jak d³ugo od Wielkiego Wybuchu mo¿na pomijaæ cz³on z krzywizn¹
przestrzeni w równaniu Friedmanna równie¿ nie jest trudne; odpowiednie
obliczenia podajemy w Aneksie 26.1. Wynika z nich, ¿e krzywizna nie od-
grywa³a roli do koñca ery radiacyjnej i jeszcze przez pewien czas póŸniej.

Widzimy, ¿e najwczeœniej, bowiem z koñcem ery radiacyjnej, przestaje byæ
spe³niony warunek, ¿e g³ównym sk³adnikiem kosmicznej materii s¹ cz¹stki re-
latywistyczne. Zatem terminem „wczesny Wszechœwiat” obejmujemy okres od

Wielkiego Wybuchu do koñca ery radiacyjnej, pokrywaj¹cego siê w przybli¿eniu

z koñcem epoki rekombinacji; w tym czasie parametr przesuniêcia ku czer-
wieni zmala³ od z �� w pierwotnej osobliwoœci do z � 103. D³ugoœæ tego
okresu mo¿emy z grubsza oszacowaæ stosuj¹c wzór (7) dla gêstoœci materii we
wczesnym Wszechœwiecie. Pod koniec ery radiacyjnej gêstoœæ materii ba-
rionowej by³a ( ) ,z hk B B� � � " � �1 10 7 8 103

0
9

0
22 2 3� � g cm (co odpowiada

liczbie oko³o 200 nukleonów w centymetrze szeœciennym dla h � 0 7, ; z punk-
tu widzenia techniki by³a to bardzo wysoka pró¿nia) i przyrównuj¹c tê war-
toœæ do gêstoœci materii danej wzorem (7) dla t t k� , dostajemy
t k � " � "1 7 10 5 1014 6, s lat. Poniewa¿ wziêliœmy pod uwagê tylko bariony po-
mijaj¹c fotony i neutrina, wartoœæ t k zosta³a zawy¿ona, w rzeczywistoœci
wczesny Wszechœwiat trwa³ krócej ni¿ milion lat.

Przechodzimy teraz do termicznej historii wczesnego Wszechœwiata. Okres
ten dzielimy, w zale¿noœci od szczegó³owoœci opisu, na trzy do siedmiu er.
Przez znaczn¹ czêœæ tego okresu Wszechœwiat by³ fizycznie tak prosty jak to
jest tylko mo¿liwe, by³ bowiem niezró¿nicowanym przestrzennie wielosk³ad-
nikowym gazem doskona³ym w stanie równowagi termicznej. Przez wiêkszoœæ
pozosta³ego czasu by³ nieznacznie bardziej z³o¿ony – sk³ada³ siê z dwóch nie-
oddzia³uj¹cych ze sob¹ gazów doskona³ych o niewiele ró¿ni¹cych siê tempe-
raturach; jedynie przez bardzo krótki czas przybli¿enie gazu doskona³ego nie
stosowa³o siê, a i wówczas plazma pozostawa³a w stanie równowagi. Jak zo-
baczymy, przypuszczalnie by³y te¿ momenty, gdy specyficzne procesy nie do-
puszcza³y do osi¹gniêcia równowagi termicznej. Historiê tê nazywamy termicz-
n¹, bowiem jej bieg znacznie lepiej jest mierzyæ maleniem temperatury, a nie
up³ywem czasu. W ka¿dej erze pewien rodzaj cz¹stek elementarnych by³ ultra-
relatywistyczny i one dawa³y g³ówny wk³ad do gêstoœci energii. Wszechœwiat
szybko siê rozszerza³ i temperatura spada³a zgodnie z prawemTR � const. Co
pewien czas, gdy temperatura obni¿a³a siê do wartoœci porównywalnej z ener-
gi¹ spoczynkow¹ dominuj¹cych cz¹stek, tj. k T mcB � 2, cz¹stki te anihilowa³y

132

Dzieje wczesnego Wszechœwiata



ze swoimi antycz¹stkami (koñcowym produktem anihilacji by³y fotony) i wy-
pada³y z gry, a ich rolê przejmowa³y cz¹stki l¿ejsze i Wszechœwiat wkracza³
w kolejn¹ erê. Rozszerzanie siê przestrzeni, adiabatyczne och³adzanie siê
gazu i kilkukrotnie zachodz¹ce procesy anihilacji by³y typowymi zjawiskami
tego okresu. Oprócz nich, we wczesnym Wszechœwiecie zasz³o kilka innych,
krótkotrwa³ych lecz wa¿nych procesów, które opiszemy w odpowiednich erach.

27. Era kwantowej grawitacji

O pierwszych dwu erach wczesnego Wszechœwiata wiemy bardzo ma³o,
tote¿ jeszcze kilkanaœcie lat temu okres ten pomijano i opis wydarzeñ zaczy-
nano od ery hadronowej. Obecnie jest on w centrum zainteresowania fizyków
zajmuj¹cych siê badaniami fundamentalnymi. Dzielimy go na dwie ery, by pre-
cyzyjniej okreœliæ zakres naszej niewiedzy i rozró¿niæ odmienne metody badañ.

Powszechnie przyjêt¹ hipotez¹ (lecz nie dowiedzionym twierdzeniem) jest,
¿e przez krótki czas bezpoœrednio po wy³onieniu siê Wszechœwiata z pierwotnej
osobliwoœci, rz¹dzi³y nim prawa kwantowej grawitacji. Grawitacja jest uni-
wersalnym oddzia³ywaniem wszelkiej materii, a materia ma naturê kwantow¹,
zatem naturalne jest przypuszczaæ, ¿e oddzia³ywania grawitacyjne maj¹ u pod-
staw charakter kwantowy. Niestety nigdzie w znanej nam czêœci Wszechœwiata
nie obserwujemy zjawisk, które mo¿na uznaæ za efekty kwantowej grawitacji.
Oczywiœcie mamy nadziejê, ¿e zjawiska takie zostan¹ odkryte w przysz³oœci.
Z drugiej strony, skonstruowanie logicznie spójnej teorii kwantowej grawitacji
(któr¹ bêdzie mo¿na porównaæ z przysz³ymi obserwacjami i doœwiadczeniami)
napotyka na ogromne trudnoœci. Rzecz w tym, ¿e kwantowego pola grawita-
cyjnego nie mo¿na wyobra¿aæ sobie na podobieñstwo kwantowego pola elek-
tromagnetycznego, które przedstawiamy w formie roju fotonów biegn¹cych
w czasoprzestrzeni Minkowskiego. Teoria ta musi uwzglêdniaæ einsteinowsk¹
ogóln¹ teoriê wzglêdnoœci, wed³ug której grawitacja to krzywizna czasoprzes-
trzeni. Zatem kwantowa grawitacja to kwantowa czasoprzestrzeñ. Brzmi to
chwytliwie jako has³o, lecz nikt nie wie co to jest kwantowa czasoprzestrzeñ:
ani jak j¹ sobie wyobra¿aæ fizycznie, ani jak j¹ opisaæ matematycznie. Po wielu
latach wytê¿onej pracy wielu wybitnych uczonych wyniki s¹ skromne i ¿aden po-
mys³ nie wydaje siê przekonuj¹cy. Powoli rozpowszechnia siê pogl¹d, ¿e kwan-
towa czasoprzestrzeñ (je¿eli idea ta ma w ogóle sens) bêdzie czymœ radykalnie
odmiennym od tego, jak w matematyce pojmuje siê przestrzeñ, a w ogólnej
teorii wzglêdnoœci – czasoprzestrzeñ. Przez pewien czas wœród fachowców by³a
popularna (i dotar³a nawet do literatury popularnonaukowej) idea „kwantowej
piany czasoprzestrzeni”; obecnie wiadomo, ¿e by³a ona zbyt ma³o rewolucyjna,
by mog³a byæ prawdziwa.
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Kwantowa grawitacja, mimo ¿e aktualnie jest tylko programem badawczym,
a nie fragmentem realnej fizyki, jest bardzo potrzebna i po¿¹dana w kosmologii
relatywistycznej. W par. 14 powiedzieliœmy, ¿e z OTW koniecznie wynika ist-
nienie pierwotnej osobliwoœci czasoprzestrzeni, bêd¹cej osobliwym stanem fi-
zycznym Wszechœwiata: ca³a przestrzeñ jest skurczona do punktu, przez co
materia ma nieskoñczon¹ gêstoœæ, ciœnienie i temperaturê. W osobliwoœci
za³amuj¹ siê wszystkie prawa fizyki, nie podlega wiêc poznaniu naukowemu.
W ramach OTW osobliwoœci usun¹æ siê nie da. Jedynym sposobem unikniêcia
osobliwoœci, tworu bezspornie niepo¿¹danego, jest wyjœcie poza OTW i tu
jedyn¹ szans¹ jest, jak siê okaza³o, hipotetyczna kwantowa grawitacja. Nie
wiemy wprawdzie czym jest kwantowa czasoprzestrzeñ, lecz zasadne jest
przypuszczaæ, ¿e nie dopuszcza ona istnienia osobliwoœci: „rozmywa” je
i wyg³adza.

Dlaczego kwantowa grawitacja mia³aby dominowaæ tam, gdzie teoria Eins-
teina przewiduje osobliwoœæ i likwidowaæ j¹, lub przynajmniej ³agodziæ? Skoro
nie mamy teorii, z której mog³oby to wynikaæ, opieramy przypuszczenie na
argumentach pos³uguj¹cych siê tzw. jednostkami planckowskimi. Zrobimy
o nich d³u¿sz¹ dygresjê, bowiem zagadnienie jest interesuj¹ce nie tylko dla
kosmologii.

Wszystkie mianowane wielkoœci fizyczne (mechaniczne, cieplne, elektroma-
gnetyczne itd.) mo¿na zbudowaæ z trzech wielkoœci: d³ugoœci, czasu i masy.
Systemy jednostek, dawniej CGS, obecnie MKS (SI), maj¹ jako bazê jednostki
tych 3 wielkoœci. Te jednostki bazowe: sekunda, gram lub kilogram, metr czy
centymetr, maj¹ pochodzenie historyczne, s¹ czysto przygodne i w ¿aden
sposób nie s¹ w fizyce wyró¿nione. Czy fizyka fundamentalna ma swoj¹
wyró¿nion¹ skalê, która definiowa³aby fizycznie wyró¿nione jednostki? Okazuje
siê, ¿e tak. Przez pewien czas s¹dzono, ¿e np. wyró¿nion¹ d³ugoœci¹ jest roz-
miar atomu (10 8� cm) lub j¹dra atomowego (10 13� cm), nie s¹ to jednak
d³ugoœci prawdziwie uniwersalne. Skali uniwersalnej nale¿y szukaæ inaczej.

Wœród wielu sta³ych fizyki trzy s¹ fundamentalne: prêdkoœæ œwiat³a w pró¿ni
c, wskazuj¹ca na to, ¿e materia jest relatywistyczna (w sensie STW), sta³a
Plancka �, oznaczaj¹ca, ¿e materia ma naturê kwantow¹, oraz sta³a Newtona
G, okreœlaj¹ca natê¿enie oddzia³ywania uniwersalnego – grawitacji. Wymiary
i wartoœci liczbowe tych trzech sta³ych wyra¿amy w jednostkach d³ugoœci, cza-
su i masy. Wymiary tych trzech sta³ych s¹ od siebie niezale¿ne tak, jak nie-
zale¿ne s¹ d³ugoœæ, czas i masa. Nie mo¿na z dwu sta³ych zbudowaæ wielkoœci
o wymiarze trzeciej, np. z G i � nie da siê skonstruowaæ wielkoœci o wymiarze
prêdkoœci. Mo¿na zatem wykonaæ operacjê odwrotn¹: z c, G i � zbudowaæ
wielkoœci o wymiarze d³ugoœci czasu i masy. Te wielkoœci przyjmiemy jako jed-
nostki fundamentalne, a z nich zbudujemy jednostki wszystkich pozosta³ych
wielkoœci fizycznych. Dla przyk³adu skonstruujemy jednostkê d³ugoœci. Bie-

134

Dzieje wczesnego Wszechœwiata



rzemy w tym celu iloczyn sta³ych fundamentalnych, ka¿dej podniesionej do
pewnej potêgi, �

x y zc G , gdzie x, y i z s¹ niewiadomymi liczbami wymiernymi
i ¿¹damy, by wyra¿enie to mia³o wymiar d³ugoœci. Podstawiaj¹c wymiary
(np. w uk³adzie CGS) tych sta³ych, dostajemy równanie

( ) ( ) ( )g cm s cm s cm g s cm2 1 1 3 1 2� � � � �x y z .

Niezale¿noœæ d³ugoœci, czasu i masy powoduje, ¿e równanie jest spe³nione
wtedy, gdy po lewej stronie gram i sekunda wystêpuj¹ w potêdze 0, a cen-
tymetr – w potêdze 1. Otrzymujemy uk³ad 3 równañ liniowych, których rozwi¹za-
niem jest x z� � 1 2 oraz y ��3 2. Wstawiaj¹c wartoœci liczbowe �, c i G

znajdujemy planckowsk¹ jednostkê d³ugoœci

L
G

c
P � � " ��

3
331 62 10, cm.

Jednostk¹ czasu bêdzie czas przelotu odleg³oœci LP przez œwiat³o,

t
L

c

G

c
P

P� � � " ��

5
445 39 10, s.

Zachêcamy Czytelnika, by sam wyprowadzi³ poni¿sze jednostki planckowskie:
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Jednostki te nazywamy te¿ jednostkami naturalnymi. Warto pamiêtaæ, ¿e
wymyœli³ je Max Planck ju¿ w 1900 r.: po wprowadzeniu sta³ej �, koniecznej do
sformu³owania prawa Plancka dla promieniowania termicznego, zorientowa³
siê, ¿e wraz z c i G tworz¹ razem naturalny uk³ad jednostek.

Rzucaj¹c¹ siê w oczy cech¹ jednostek Plancka jest, ¿e nie wyznaczaj¹ one
skali dla ¿adnych znanych i wa¿nych zjawisk fizycznych, s¹ bowiem albo
ogromne, albo znikomo ma³e. D³ugoœæ Plancka jest o 20 rzêdów wielkoœci
mniejsza od œrednicy j¹dra atomowego, w rezultacie czas Plancka jest o 20
rzêdów wielkoœci krótszy od najmniejszych przedzia³ów czasu znanych z fizyki
j¹drowej – okresu trwania oddzia³ywañ silnych w zderzeniach hadronów. Z kolei
masa Plancka jest1019 razy wiêksza od masy protonu, a planckowska gêstoœæ
masy o blisko 80 rzêdów wielkoœci przewy¿sza gêstoœæ materii w ciê¿kich
j¹drach atomowych. Energia Plancka jest w przybli¿eniu równa energii kine-
tycznej samolotu o masie 60 ton lec¹cego z prêdkoœci¹ 900km h. Aby
uzmys³owiæ sobie czym taka energia jest dla pojedynczej cz¹stki elementarnej,
proponujemy Czytelnikowi, by obliczy³ nastêpuj¹c¹ wielkoœæ. Z jednego miejs-
ca, równoczeœnie i w tym samym kierunku emitowany jest elektron (który jest
cz¹stk¹ punktow¹) z energi¹ E P oraz foton o bardzo krótkiej fali, który zatem
te¿ mo¿na traktowaæ jak cz¹stkê punktow¹. O jak¹ odleg³oœæ foton wyprzedzi
elektron w czasie równym wiekowi Wszechœwiata, czyli w ci¹gu 10 mld lat?

Fakt, ¿e jednostki planckowskie w ra¿¹cy sposób nie pasuj¹ do ¿adnego
znanego zjawiska fundamentalnego sprawi³, i¿ na wiele lat posz³y w zapom-
nienie. Dopiero w latach siedemdziesi¹tych XX wieku wysuniêto hipotezê, ¿e
jednostki te okreœlaj¹ skalê zjawisk kwantowej grawitacji. Przypuszcza siê
wiêc, ¿e gdy dwie cz¹stki elementarne, ka¿da o energii rzêdu E P (lub wiêkszej)
zderz¹ siê czo³owo tak, ¿e zbli¿¹ siê do siebie na odleg³oœæ rzêdu LP lub
mniejsz¹, to w przebiegu zachodz¹cych tam oddzia³ywañ istotn¹ rolê odegra
kwantowa grawitacja (pamiêtajmy, ¿e w opisie oddzia³ywañ zachodz¹cych przy
zderzeniach cz¹stek o du¿o mniejszej energii, si³ grawitacyjnych w ogóle nie
bierze siê pod uwagê, bo s¹ znikomo s³abe). W pobli¿u pierwotnej osobliwoœci
przewidywanej przez OTW, gêstoœæ materii, energie cz¹stek i krzywizna przes-
trzeni osi¹ga³y wartoœci planckowskie, zasadne jest wiêc przypuszczaæ, i¿
œwiatem rz¹dzi³a wówczas kwantowa grawitacja.

Aby unikn¹æ mo¿liwych nieporozumieñ zrobimy tu uwagê o wa¿noœci teorii fi-
zycznych w ogóle. Fizyka fundamentalna i kosmologia s¹ ze sob¹ bardzo silnie
zwi¹zane, bowiem najwczeœniejszy Wszechœwiat to naturalna dziedzina teorii
fundamentalnych. Omawiaj¹c wczesne ery jego historii bêdziemy parokrotnie
stwierdzaæ, ¿e w pewnym momencie okreœlona teoria zaliczana do grupy teorii
fundamentalnych „przestaje obowi¹zywaæ”, a na jej miejsce wchodzi inna,
prostsza teoria. Stwierdzenie to jest skrótem myœlowym, a raczej tylko nazw¹
dla procesu redukowania teorii bardziej podstawowej do teorii wê¿szej, lecz
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prostszej. Proces ten, zwany te¿ procesem emergencji jednych teorii z innych,
ma charakter swoistego przejœcia granicznego i jest procesem bardzo skom-
plikowanym. Za to jego sens jest ³atwo zrozumia³y. Teorie fundamentalne zaw-
sze obowi¹zuj¹, lecz na ogó³ s¹ trudne i niewygodne w zastosowaniu. Teorie
wê¿sze maj¹ z definicji relatywnie do tamtych w¹ski zakres stosowalnoœci, za
to s¹ ³atwe i wygodne w u¿yciu. Gdy chcemy opisaæ ruch samochodu na szosie,
to nie ma w¹tpliwoœci, ¿e rz¹dz¹ nim prawa mechaniki kwantowej i teorii
wzglêdnoœci (szczególnej i ogólnej). Zarazem u¿ycie ich do samochodu by³oby
kiepskim pomys³em: wiemy, ¿e w tym przypadku opis kwantowomechaniczny
(niezmiernie skomplikowany) da siê sprowadziæ do ruchu nierelatywistycznej
bry³y sztywnej podleg³ej dynamice newtonowskiej, a wœród si³ dzia³aj¹cych na
samochód mamy newtonowsk¹ si³ê ci¹¿enia. Podobnie, gdy chcemy wyjaœniæ
zasadê dzia³ania aparatu fotograficznego, czy choæby okularów, nie odwo-
³ujemy siê do teorii fundamentalnej, jak¹ jest tu elektrodynamika kwantowa,
lecz do optyki geometrycznej. Dok³adnie w tym sensie bêdziemy przechodziæ
od teorii podstawowych do teorii prostszych, z którymi jesteœmy bardziej
oswojeni.

O erze kwantowej grawitacji wiarygodnie nie wiemy nic. Nie wiemy, czy rze-
czywiœcie efekty kwantowe likwiduj¹ pierwotn¹ osobliwoœæ, a jeœli tak, to co j¹
zastêpuje. W sposób czysto umowny liczymy czas od „punktu zero”, którym
wed³ug OTW jest osobliwoœæ Wielkiego Wybuchu – w kwantowej grawitacji nie
ma czasu takiego, jaki znamy z STW i OTW. Zgodnie z t¹ umow¹ przypuszcza
siê, ¿e era kwantowej grawitacji trwa³a przez okres rzêdu t P , czyli oko³o 10 43� s.
Po tym czasie gêstoœæ materii spad³a – wskutek ekspansji przestrzeni – poni-
¿ej gêstoœci Plancka, a jej temperatura obni¿y³a siê poni¿ej TP . Oczywiœcie
w kwantowej czasoprzestrzeni nie mo¿na mówiæ dos³ownie (ani te¿ w prostej
przenoœni) ani o ekspansji przestrzeni, ani o równowadze termicznej. Co by siê
tam nie dzia³o, to „w pewnym momencie” (nie jest to termin adekwatny, lecz
jêzyk fizyki jak dot¹d nie ma lepszego okreœlenia) musia³o siê zdarzyæ coœ, co
spowodowa³o, ¿e procesy kwantowej grawitacji usta³y i Kosmosem zaczê³y
rz¹dziæ znane nam prawa fizyki. Zdarzenia tego nie potrafimy okreœliæ inaczej
ni¿ zmaleniem gêstoœci materii, ciœnienia i temperatury poni¿ej wielkoœci
planckowskich. W nastêpstwie (logicznym, a nie czasowym) tego zdarzenia zni-
ka tajemnicza czasoprzestrzeñ kwantowa, a jej miejsce zajmuje „klasyczna”
czasoprzestrzeñ podlegaj¹ca OTW i opisana modelami Friedmanna, pojawia
siê w niej kosmiczny czas, a przestrzeñ ekspanduje. Wszechœwiat rozpoczyna
ewolucjê klasyczn¹.
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28. Era wielkiej unifikacji

Jest to pierwsza era, w której istnieje zwyk³a (niekwantowa) czasoprzes-
trzeñ i obowi¹zuje teoria Einsteina. Zgodnie ze wspomnian¹ konwencj¹, era ta
zaczyna siê mniej wiêcej w 10 43� s od zdarzenia, które klasycznie interpretu-
jemy jako Wielki Wybuch i trwa krótko, do mniej wiêcej t � �10 34 s. W tym cza-
sie gêstoœæ materii spada od 1092 3g cm� do 1074 3g cm� , a temperatura
o 5 rzêdów wielkoœci – od 1032K do 1027K. Wartoœci te s¹ daleko poza zasiê-
giem znanych i akceptowanych teorii fizycznych, tote¿ przypuszcza siê, ¿e ma-
teria podlega³a wówczas prawom wynikaj¹cym z teorii bêd¹cych obecnie
w centrum badañ fizyków teoretyków, takich jak np. teoria supersymetrycznych
strun w wielowymiarowych czasoprzestrzeniach. ¯adna z tych teorii nie jest
jeszcze na tyle rozwiniêta, by mo¿na by³o – a przede wszystkim, by warto by³o –
j¹ tu przedstawiaæ. Poniewa¿ teorie te nale¿y stosowaæ (tzn. ró¿ni¹ siê od mo-
delu standardowego cz¹stek elementarnych) przy takich energiach cz¹stek,
które przypuszczalnie wystêpowa³y w tej erze, a s¹ to energie nieosi¹galne
w ziemskich akceleratorach, ten okres historii Wszechœwiata jest dla fizyków
bardzo interesuj¹cy.

Nazwa tej ery bierze siê st¹d, ¿e s¹ podstawy by s¹dziæ, i¿ przy energiach
cz¹stek powy¿ej 1014 GeV (a s¹ to energie termiczne cz¹stek w tym okresie)
trzy oddzia³ywania fundamentalne: silne, s³abe i elektromagnetyczne, maj¹
jednakowe natê¿enie i s¹ opisane jednolit¹ teori¹ zwan¹ teori¹ wielkiej unifika-

cji. Grawitacja, opisana einsteinowsk¹ OTW, do wielkiej unifikacji nie wchodzi.
S³aby rozwój teorii unifikuj¹cych sprawia, ¿e nie potrafimy podaæ bardziej
szczegó³owego opisu zachodz¹cych wówczas zjawisk; do dyspozycji jest za to
mnóstwo hipotez. Bardziej wiarygodne jest jedynie przypuszczenie, ¿e w tej
erze zasz³y dwa wa¿ne dla kosmologii procesy.

Po pierwsze, na pocz¹tku tej ery zapewne zachodzi³a przez krótki czas tzw.
„inflacyjna ewolucja Wszechœwiata”. Czym jest kosmiczna inflacja i dlaczego
budzi wielkie zainteresowanie fizyków i kosmologów, powiemy póŸniej. Po dru-
gie, obowi¹zuj¹ce wówczas prawa fizyki musia³y spowodowaæ, ¿e dziœ mo¿emy
istnieæ w postaci cia³ zbudowanych z atomów, a nie w formie rojowiska swo-
bodnie rozbiegaj¹cych siê fotonów – mianowicie wytworzy³y nieznaczn¹ nad-
wy¿kê protonów (i neutronów) nad antyprotonami. Co by³o wczeœniej nie
wiemy, natomiast pod koniec ery wielkiej unifikacji uformowa³ siê stan asy-
metryczny: na ka¿de kilka miliardów par barion-antybarion pojawi³ siê jeden
niesparowany barion (przypomnijmy, ¿e w kosmologii bariony to nukleony, czyli
protony i neutrony). Œciœlej mówi¹c, wtedy nie by³o jeszcze barionów, tylko ich
sk³adniki, swobodne kwarki, tote¿ powsta³a drobna nadwy¿ka kwarków nad
antykwarkami.

W¹tpliwe jest, by przez ca³¹ tê erê materia by³a w postaci jednorodnej
plazmy o okreœlonej (i malej¹cej z czasem) temperaturze. Po pierwsze dlatego,
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i¿ jest ma³o prawdopodobne, by materia wy³oni³a siê w tej postaci z ery kwan-
towej grawitacji. Drug¹ przyczyn¹ jest to, ¿e kosmiczna inflacja rozcieñczy³a
pierwotn¹ materiê do stanu, w którym nie ma sensu mówiæ o równowadze ter-
micznej. Jak zobaczymy póŸniej, inflacja zatar³a wszelkie œlady po tym, co zda-
rzy³o siê wczeœniej i uruchomi³a procesy, które wykreowa³y niejednorodn¹
przestrzennie plazmê cz¹stek elementarnych – uwa¿a siê, ¿e materia, z której
Wszechœwiat sk³ada siê obecnie, powsta³a pod koniec inflacji (oczywiœcie po-
szczególne cz¹stki elementarne nie przetrwa³y od tamtych czasów do dziœ, bo-
wiem wielokrotnie ulega³y przemianom podczas zderzeñ, natomiast przetrwa³a
materia jako taka). W plaŸmie „nowej” materii musia³ zadzia³aæ jakiœ czynnik
zaburzaj¹cy przez pewien czas równowagê termiczn¹, bowiem bez jej naru-
szenia nie jest mo¿liwe wytworzenie nadwy¿ki kwarków nad antykwarkami. Po
trzecie wreszcie, utrzymanie równowagi termicznej nawet w tak gêstej materii
by³o trudne, bowiem Wszechœwiat ewoluowa³ wówczas bardzo szybko. Wed³ug
modeli Friedmanna kosmiczny czynnik skali R podwaja³ siê w czasie rzêdu
odwrotnoœci parametru Hubble'a. Rzeczywiœcie, je¿eli przyrost czynnika skali
jest �R R� , to

�
�

R

R R

dR

dt
t� �

1
1 ,

czyli okres, w którym nastêpuje podwojenie wszystkich odleg³oœci (przez co
gêstoœæ spada osiem razy) jest równy �t H� 1 ; jest to relacja ogólnie
s³uszna, nie tylko we wczesnym Wszechœwiecie. We wczesnym Wszechœwiecie

obowi¹zuj¹ wzory (7), wiêc H
t

�
1

2
i �t jest niemal równe wiekowi Wszech-

œwiata. Przy energiach powy¿ej 1016 GeV (którym, przy za³o¿eniu, ¿e jest równo-
waga termiczna, odpowiadaj¹ temperatury powy¿ej 1029 K) wzór (35) pokazuje,
¿e Wszechœwiat podwaja³ swoje rozmiary w czasie krótszym od 10 38� s. Przy
tak szybkim spadku gêstoœci plazmy jedynie bardzo intensywne oddzia³ywania
cz¹stek mog³y utrzymywaæ makroskopowe porcje plazmy w równowadze. W ra-
mach obecnie przyjêtych teorii oraz w oparciu o teorie wielkiej unifikacji mo¿na
podaæ argumenty, ¿e przy typowych energiach cz¹stek przekraczaj¹cych
1016 GeV, ich oddzia³ywania by³y zbyt ma³o intensywne, by utrzymaæ równo-
wagê termiczn¹.

Przypuszczalnie dopiero pod koniec ery wielkiej unifikacji plazma zdo³a³a
osi¹gn¹æ równowagê termiczn¹ i jej parametry w tym momencie utworzy³y wa-
runki pocz¹tkowe dla dzisiejszego Wszechœwiata.
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29. Era kwarkowo-gluonowa

Poczynaj¹c od tej ery obowi¹zuj¹ teorie, do których mamy wiêksze zaufanie.
Niestety nie wynika st¹d, ¿e potrafimy wyprowadziæ z nich szczegó³owy opis
wszystkich zachodz¹cych wówczas zjawisk. Pierwszym powodem jest fakt, ¿e
teorie te nie s¹ zakoñczone i istniej¹ w wielu wersjach, niejednokrotnie silnie
ró¿ni¹cych siê miêdzy sob¹. Tutaj konsekwentnie pos³ugujemy siê modelem
standardowym cz¹stek, sformu³owanym do oko³o 1975 r., natomiast wœród
fizyków od szeregu lat popularne s¹ próby znacznego rozszerzenia go, maj¹ce
rozmaite konsekwencje kosmologiczne. Druga przyczyna tkwi w tym, ¿e nie po-
trafimy œciœle rozwi¹zaæ równañ modelu standardowego i w rezultacie iloœ-
ciowy opis niektórych zjawisk jest nam niedostêpny.

Akurat w erze kwarkowo-gluonowej nie dzia³o siê nic ciekawego; tak przy-
najmniej sugeruje model standardowy cz¹stek. Ta era te¿ by³a krótka jak na
standardy fizyki cz¹stek, trwa³a bowiem oko³o 10 12� s. W tym czasie tempe-
ratura zd¹¿y³a spaœæ od 1027K do 1016 K (co odpowiada energiom termicznym
cz¹stek rzêdu 1000 GeV), a gêstoœæ plazmy zmala³a z 1074 do 1030 3g cm� .
Wartoœci te, chocia¿ niewyobra¿alnie wielkie w stosunku do najgêstszej ma-
terii jak¹ znamy dziœ – do j¹der atomowych – nale¿y traktowaæ dos³ownie, bo-
wiem z modelu standardowego wynika, ¿e plazma by³a wtedy w równowadze
termicznej.

W tak gêstej plaŸmie oddzia³ywania cz¹stek by³y intensywne. By³y one
dwóch typów: silne i elektros³abe, bowiem obowi¹zuj¹ce w poprzedniej erze hi-
potetyczne teorie wielkiej unifikacji zredukowa³y siê, przy aktualnych ener-
giach, do modelu standardowego. (Grawitacja przez ca³y czas jest traktowana
oddzielnie i jej jedynym efektem jest ekspansja Wszechœwiata zgodnie z mo-
delami Friedmanna.) Model ten sk³ada siê z dwu czêœci: teorii oddzia³ywañ
elektros³abych (zwanej modelem Weinberga-Salama) oraz teorii oddzia³ywañ
silnych, zwanej chromodynamik¹ kwantow¹ (ang. skrót QCD). Wed³ug pierw-
szej z nich, przy energiach, jakie cz¹stki mia³y w tej erze, dwa oddzia³ywania,
które przy ni¿szych energiach wydaj¹ siê ca³kiem odmienne, mianowicie elek-
tromagnetyczne i s³abe (odpowiedzialne m. in. za rozpady cz¹stek nietrwa-
³ych), by³y zunifikowane i tworzy³y jedno oddzia³ywanie, zwane elektros³abym.
Noœnikami tego oddzia³ywania, czyli kwantami pola elektros³abego, s¹ cztery
cz¹stki o spinie 1, zwane bozonami poœrednicz¹cymi: foton 	, na³adowane bo-
zony W� i W� (które s¹ wzajemnie antycz¹stkami) oraz neutralny bozon Z 0 ,
który jest swoj¹ w³asn¹ antycz¹stk¹ (podobnie jak foton). Wed³ug QCD z kolei,
cz¹stkami elementarnymi oddzia³uj¹cymi silnie s¹ kwarki. Jest 6 kwarków
oznaczanych pierwszymi literami ich nazw angielskich: u, d, s, c, t oraz b. Po-
nadto ka¿dy z tych kwarków jest „kolorowy” i wystêpuje w jednym z trzech „ko-
lorów”; razem jest wiêc 18 rodzajów kwarków i ka¿demu rodzajowi kwarku od-
powiada ró¿ny od niego antykwark. Oczywiœcie „kolor” kwarków i gluonów nie
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ma nic wspólnego z barw¹ w sensie optycznym. „Kolor” to pewna wewnêtrzna
liczba kwantowa, która przyjmuje 3 wartoœci. (Niestety fizycy amerykañscy,
którzy tê wielkoœæ wprowadzili, nie wysilili siê na nadanie jej oryginalnej i nie
budz¹cej mylnych skojarzeñ nazwy.) Oddzia³ywanie silne kwarków ma jeszcze
wiêcej noœników ni¿ oddzia³ywanie elektros³abe: kwantami tego pola jest 8 ró¿-
nych kolorowych gluonów, jak foton pozbawionych masy i jak on identycznych
ze swoj¹ antycz¹stk¹.

Oddzia³ywania silne kwarków, przenoszone gluonami, maj¹ jedn¹ w³aœci-
woœæ ca³kowicie odró¿niaj¹c¹ je od oddzia³ywañ elektros³abych, grawitacyj-
nych i innych znanych si³ w przyrodzie. Przyzwyczailiœmy siê i wydaje siê wrêcz
oczywiste, ¿e si³a dzia³aj¹ca miêdzy dwoma cia³ami jest du¿a, gdy s¹ blisko
i maleje wraz ze wzrostem wzajemnej odleg³oœci. Oddzia³ywania silne s¹
wyj¹tkiem. Dwa kwarki przyci¹gaj¹ siê s³abo, gdy s¹ blisko siebie, natomiast
wi¹¿¹ca je si³a jest mocna, gdy s¹ odleg³e. (Tu i dalej nale¿y odró¿niaæ si³ê
s³ab¹ lub siln¹ w sensie jej wartoœci od oddzia³ywañ s³abych i silnych.) Bariony
(nukleony) zbudowane s¹ z 3 kwarków; gdy chcemy wydobyæ jeden kwark z pro-
tonu, to w miarê odsuwania go jest on coraz mocniej przyci¹gany przez dwa
pozosta³e i trzeba dostarczaæ coraz wiêcej energii, by go oddaliæ. Efektem
koñcowym tego dostarczania energii nie jest pojawienie siê pojedynczego swo-
bodnego kwarku, lecz kreacja pary proton-antyproton. Nie ma pojedynczych
kwarków, podobnie jak nie ma oddzielnych biegunów magnetycznych: prze-
ciêcie magnesu daje dwa nowe magnesy, a nie dwa rozdzielone bieguny.

Kwarki oddzia³uj¹ silnie i elektros³abo, lecz o w³asnoœciach plazmy kwar-
kowej decyduj¹ si³y silne. W erze kwarkowo-gluonowej gêstoœæ materii by³a tak
olbrzymia, ¿e kwarki by³y œciœniête du¿o bardziej ni¿ w zwyk³ych j¹drach
atomowych i odleg³oœci miêdzy nimi by³y du¿o mniejsze ni¿ we wnêtrzu protonu
czy neutronu. Paradoksalnym efektem tego gigantycznego zgniecenia by³o
uzyskanie przez nie swobody: bêd¹c tak blisko siebie przyci¹ga³y siê bardzo
s³abo i nie tworzy³y obiektów zwi¹zanych – barionów. Im wiêkszy œcisk, tym
swobodniej przemieszcza³y siê kwarki, wolne od wiêzów pojawiaj¹cych siê
w rzadszej plaŸmie. Kosmiczna materia by³a wiêc jednorodn¹ niezró¿nicowan¹
plazm¹ kwarków i leptonów oraz kwantów ich oddzia³ywañ: gluonów i bozonów
poœrednicz¹cych. Co bardzo wa¿ne, s³aboœæ oddzia³ywañ silnych sprawia³a, ¿e
z du¿¹ dok³adnoœci¹ tê niezwykle gêst¹ plazmê mo¿na traktowaæ jak gaz do-
skona³y, zatem stosowa³ siê do niej opis termodynamiczny podany w para-
grafie 25. Rzeczywiœcie œwiat by³ wówczas bardzo prosty.

Przez ca³¹ erê kwarkowo-gluonow¹ Wszechœwiat rozszerza³ siê równo-
miernie, a wype³niaj¹cy go gaz doskona³y styg³ zgodnie ze wzorem (33). Aby
móc jawnie wyliczyæ zale¿noœæ temperatury i gêstoœci od czasu i odwrotnie, na-
le¿y znaæ liczbê efektywnych stanów spinowych cz¹stek N T( ), wzór (32).
Obliczenie jej jest elementarne. W tej erze wszystkie cz¹stki elementarne mo-
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delu standardowego s¹ relatywistyczne. Rozwa¿my pewien typ cz¹stek obej-
muj¹cy kilka rodzajów cz¹stek, np. kwarki lub neutrina. Liczba stanów spi-
nowych cz¹stek danego typu jest:

g � (liczba rodzajów cz¹stek danego typu)% (2, gdy cz¹stki ró¿ni¹ siê od
antycz¹stek, lub 1, gdy cz¹stki s¹ to¿same z antycz¹stkami)% (liczba

spinowych stanów cz¹stek danego rodzaju).

Kwarki (oznaczane ogólnie liter¹ q). Jest 6 3% rodzajów kwarków oraz tyle
samo rodzajów antykwarków, ka¿dy kwark ma masê i spin 1 2, ma wiêc 2 sta-
ny spinowe. Zatem g q � % % % �6 3 2 2 72. Poniewa¿ kwarki s¹ fermionami,
wiêc odpowiadaj¹ca im liczba efektywnych stanów spinowych jest równa

N gq q� �
7

8
63.

Gluony (gl). Jest 8 ró¿nych gluonów to¿samych z antygluonami. Nie maj¹
masy, a ich spin jest równy 1, s¹ wiêc bozonami o 2 stanach spinowych. St¹d
N ggl gl� � % % �8 1 2 16.

Bozony poœrednicz¹ce (bp). S¹ to: foton 	, to¿samy ze swoj¹ antycz¹stk¹,
neutralny bozon Z 0 , te¿ to¿samy ze swoj¹ antycz¹stk¹ oraz na³adowany bozon
W, dla którego za cz¹stkê mo¿emy przyj¹æ W�, a za antycz¹stkê – W� (lub na
odwrót). Z powodów, których nie mo¿emy tu omawiaæ, bozony Z i W maj¹ tylko
2 stany spinowe, tak samo jak foton. Zatem ich wk³ad, w tej kolejnoœci, jest
N gbp bp� � % % � % % � % % �1 1 2 1 1 2 1 2 2 8.

Leptony (l). T¹ nazw¹ obejmuje siê fermiony o spinie 1 2, które nie od-
dzia³uj¹ silnie, lecz tylko elektros³abo. S¹ to: elektrony ( )e� , miony ( )�� i taony
( )&� oraz odpowiadaj¹ce im 3 rodzaje neutrin – elektronowe ( )� e , mionowe ( )� �

i taonowe ( )� & . Elektrony, miony i taony maj¹ masê i 2 stany spinowe, a cz¹stki
o przeciwnym znaku ³adunku s¹ ich antycz¹stkami, czyli g e � % % �1 2 2 4,
g � � % % �1 2 2 4, g & � % % �1 2 2 4. Wed³ug modelu standardowego neu-
trina nie maj¹ masy, a ka¿de neutrino i antyneutrino ma tylko jeden stan spi-
nowy, zatem wk³ad neutrin jest g � � % %3 2 1. W sumie, liczba spinowych sta-
nów leptonów jest g l � 18, a ich efektywny wk³ad do N wynosi N l � 1575, .

£¹cznie, liczba efektywnych stanów spinowych tych cz¹stek jest równa
N � 102 75, . To jednak nie koniec. To, co mówiliœmy w paragrafie 25 o modelu
standardowym odnosi siê do cz¹stek elementarnych znanych z doœwiadczenia
(w przypadku kwarków obserwuje siê je poœrednio); wymieniliœmy je powy¿ej.
Model standardowy wymaga, by przy energiach i temperaturach panuj¹cych
w erze kwarkowo-gluonowej, oprócz tych cz¹stek istnia³y jeszcze 4 cz¹stki
pozbawione spinu, zwane bozonami Higgsa (fizyk angielski, Peter W. Higgs,
w latach szeœædziesi¹tych zesz³ego wieku pokaza³, jak wa¿n¹ rolê cz¹stki te
winny odgrywaæ dla ustalenia w³asnoœci bozonów W i Z). S¹ to cz¹stki ciê¿kie:
szacuje siê, ¿e ich masy przekraczaj¹ 100 2GeV c i wykrycie ich znajduje siê
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na granicy mo¿liwoœci aktualnie dzia³aj¹cych akceleratorów. Pomimo inten-
sywnych poszukiwañ, do koñca 2004 r. nie znaleziono ich i dlatego wielkie
nadzieje s¹ wi¹zane z uruchomieniem akceleratora Large Hadron Collider

w CERNie w Genewie. Je¿eli i on nie wykryje cz¹stek Higgsa, to model stan-
dardowy mo¿e mieæ k³opoty. Jako cz¹stki o spinie 0 maj¹ tylko jeden stan spi-
nowy i razem daj¹ wk³ad N gH H� � 4.

W sumie, w tej erze cz¹stki elementarne maj¹ wed³ug modelu standardowe-
go N � 106 75, efektywnych stanów spinowych, czyli gêstoœæ materii jest N 2
razy wiêksza ni¿ gdyby sk³ada³a siê wy³¹cznie z fotonów. Przewa¿aj¹cy wk³ad

daj¹ kwarki i gluony:
63 16

106 75

�

,
, czyli ich energia stanowi 74 00, % ca³kowitej

gêstoœci energii tego gazu.

30. Era bozonów poœrednicz¹cych

Rozci¹ga siê od temperatury T � 1016 K, czyli od typowych energii cz¹stek
k TB � 1000 GeV do 5 1014" K ( )k TB � 50 GeV . W tym okresie wiek Wszech-
œwiata wzrasta stukrotnie, od 10 12� s do oko³o 10 10� s, a gêstoœæ materii spa-
da od 1030 do 1026 3g cm� . Nazwa tej ery jest myl¹ca, bowiem w tym samym
stopniu co w erze poprzedniej dominuj¹ kwarki i gluony. Erê tê wprowadza siê,
by uwydatniæ wa¿ne wydarzenie, które wówczas zasz³o: rozpad jednolitego
dot¹d oddzia³ywania elektros³abego na dwa ró¿ne oddzia³ywania, znane z dzi-
siejszego œwiata – elektromagnetyczne (przenoszone fotonami) oraz krótkoza-
siêgowe oddzia³ywanie s³abe, którego noœnikami s¹ bozony W� i Z 0 . Przebieg
i charakter tego zjawiska s¹ nadal s³abo znane.

Przy energiach powy¿ej 200 GeV kosmiczna plazma jest bardzo podobna do
plazmy w poprzedniej erze, jest tylko odpowiednio rzadsza i ch³odniejsza.
W okresie, gdy energia termiczna cz¹stek plazmy spada od 200 do 100 GeV,
oddzia³ywania s³abe i elektromagnetyczne rozdzielaj¹ siê. Powodem jest od-
dzia³ywanie bozonów Higgsa z bozonami poœrednicz¹cymi W� i Z 0 , czego
efektem jest radykalna zmiana fizycznych w³asnoœci cz¹stek W i Z. Niestety nic
wiêcej nie mo¿emy tutaj o tym powiedzieæ.

Pod koniec tej ery, gdy energie termiczne zmalej¹ poni¿ej 100 GeV, plazma
sk³ada siê z cz¹stek ultrarelatywistycznych oraz takich, które stopniowo staj¹
siê nierelatywistyczne; te ostatnie to bozony poœrednicz¹ce W� i Z 0 oraz je-
dyny istniej¹cy teraz bozon Higgsa. To, ¿e z czterech bozonów Higgsa w erze
kwarkowo-gluonowej zrobi³ siê teraz jeden, jest wa¿nym elementem procesu
przemiany w³asnoœci cz¹stek W� i Z 0 . Skoro omówienie tej przemiany tutaj nie
jest mo¿liwe, skoncentrujmy siê na ustaleniu kiedy te bozony sta³y siê nie-
relatywistyczne. W tym celu wyra¿amy masy cz¹stek w jednostkach energii,
zgodnie ze wzorem E mc� 2. Masa cz¹stek W jest w tych jednostkach równa
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80 4 2, GeV c lub, odwo³uj¹c siê do równowa¿noœci masy i energii, po prostu
80,4 GeV. Neutralna cz¹stka Z 0 jest nieco ciê¿sza, 91,2 GeV, zaœ hipotetycz-
ny bozon Higgsa ma zapewne masê przekraczaj¹c¹ 100 GeV. Zatem w prze-
dziale energii od 100 do 50 GeV te trzy rodzaje cz¹stek staj¹ siê nierelatywis-
tyczne. Era bozonów poœrednicz¹cych koñczy siê anihilacj¹ par W, Z i H,
a pozosta³e niesparowane bozony szybko rozpadaj¹ siê, s¹ bowiem nietrwa³e.

31. Era hadronowa

Trwa od T � � "50 5 1014GeV K do T � �100 1012MeV K, czyli od 10 10� s
do oko³o 10 4� s . W ci¹gu tej 0,1 milisekundy gêstoœæ materii maleje od 1026

do oko³o 1016 3g cm� , czyli do wartoœci nieco wiêkszej od gêstoœci du¿ych j¹der
atomowych.

Plazma sk³ada siê teraz z kwarków, gluonów, fotonów oraz leptonów; w po-
równaniu z okresami wczeœniejszymi uby³y bozony W, Z i H. Liczba efektywnych
stanów spinowych zmala³a zatem o prawie 10 i jest równa N � 96 75, . Te
relatywistyczne cz¹stki plazmy dzia³aj¹ na siebie trzema odmiennymi rodza-
jami si³: elektromagnetycznymi, silnymi oraz s³abymi (które podobnie jak w dzi-
siejszym œwiecie maj¹ bardzo krótki zasiêg – mniejszy ni¿ œrednica protonu).

Na pocz¹tku ery hadronowej plazma jest wci¹¿ na tyle gêsta, tzn. kwarki s¹
tak ciasno upakowane, i¿ dzia³aj¹ce miêdzy nimi si³y j¹drowe s¹ tak ma³e, ¿e
kwarki mog¹ siê przemieszczaæ niemal swobodnie. Oznacza to, ¿e plazma jest
prawie gazem doskona³ym, do którego mo¿emy stosowaæ prosty opis termo-
dynamiczny. G³ówny wk³ad do gêstoœci energii tego gazu daj¹, jak poprzednio,
kwarki i gluony; w tym okresie ich udzia³ wzrós³ do 79 96 75, czyli do 81 7, %.

W miarê och³adzania siê i rozrzedzania materii, odleg³oœci miêdzy kwarkami
narasta³y, a z nimi ros³y si³y wzajemnego przyci¹gania. Gdy temperatura zma-
la³a poni¿ej 10 GeV, si³y te sta³y siê tak mocne, ¿e kwarki stopniowo przesta³y
byæ swobodne. Plazma kwarkowo-gluonowa w tym okresie nie jest ju¿ gazem
doskona³ym. Nie oznacza to, ¿e plazma wypad³a z równowagi termicznej – prze-
ciwnie, prêdkoœæ rozszerzania siê Wszechœwiata by³a ju¿ tak ma³a, a intensyw-
noœæ oddzia³ywañ w plaŸmie tak du¿a, ¿e z utrzymaniem równowagi nie by³o
k³opotu. Natomiast nie stosowa³y siê wzory od (28) do (31) i temperatura
plazmy nie wyznacza³a gêstoœci jej energii. Równanie stanu, okreœlaj¹ce
zale¿noœæ ciœnienia od gêstoœci energii i innych parametrów plazmy, sta³o siê
bardzo skomplikowane i niewiele o nim wiemy. W rezultacie nie znamy dok³ad-
nie tempa ewolucji ówczesnego Wszechœwiata. Ta trudnoœæ i nastêpne wy-
nikaj¹ z faktu, ¿e nie potrafimy œciœle rozwi¹zaæ równañ chromodynamiki
kwantowej.

Im ni¿sza temperatura, tym mniej wiemy co dzia³o siê w erze hadronowej.
W tzw. „okresie przejœciowym” ( )100 10MeV GeV' 'T przypuszczalnie naj-
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pierw ubywa³o rodzajów kwarków. Masy kwarków s¹ ogromnie zró¿nicowane.
Kwarki u i d, z których zbudowane s¹ protony i neutrony, s¹ lekkie: ich masy
(niedok³adnie znane) s¹ w przedziale miêdzy 1 MeV a 10 MeV. Masê kwarku s
ocenia siê na 100 MeV. Pozosta³e kwarki s¹ bardzo ciê¿kie: kwark c ma masê
oko³o 1 GeV (nieco wiêksz¹ od masy nukleonu), kwark b – masê oko³o 4 GeV,
a kwark t – a¿ 180 GeV. Poniewa¿ swobodne kwarki nie istniej¹ pojedynczo,
lecz tylko w gêstej (i przez to gor¹cej) plaŸmie kwarkowej, ich masy nie maj¹
dok³adnie tego samego sensu fizycznego, co masy cz¹stek, które mog¹
istnieæ pojedynczo, np. elektronów. Przypuszcza siê, ¿e powy¿sze masy, wy-
znaczone eksperymentalnie w z³o¿ony sposób, s¹ zbli¿one do mas, jakie kwar-
ki mia³y w kosmicznej plaŸmie na pocz¹tku tej ery (i wczeœniej). Te masy nie
okreœla³y jednak w sposób jednoznaczny zachowania siê kwarków w okresie
przejœciowym. Pomijaj¹c z koniecznoœci szczegó³y, powiemy tylko, ¿e kwarkom
u i d, gdy tylko zostan¹ „uwiêzione” jako sk³adniki nukleonów i innych ha-
dronów, przypisuje siê zupe³nie inn¹, du¿o wiêksz¹ masê – masa kwarku zale-
¿y od sytuacji fizycznej, w jakiej siê on znajduje i nie jest mu dana raz na
zawsze. Jest to nowoœæ, odleg³a od wszystkiego, do czego dotychczas byliœmy
przyzwyczajeni w fizyce.

Kwarki t przypuszczalnie anihilowa³y pod koniec ery bozonów poœred-
nicz¹cych. W omawianym okresie przejœciowym zapewne kolejno anihilowa³y
i wypad³y z gry kwarki b i c. Mniej wiêcej w tym samym czasie anihilowa³y
najciê¿sze leptony, czyli taony ( , )m & � 1 777 GeV .

Pod koniec okresu przejœciowego, czyli pod koniec ery hadronowej, zacho-
dzi bardzo wa¿ny proces: plazma kwarków i gluonów przekszta³ca siê w plazmê
hadronów, czyli silnie oddzia³uj¹cych cz¹stek z³o¿onych (zbudowanych z kwar-
ków) – mezonów i nukleonów. (Uwaga terminologiczna. W fizyce cz¹stek ba-

rionami nazywa siê nukleony i mnóstwo innych ciê¿szych od nich hadronów
o spinie po³ówkowym. W kosmologii „bariony” to tylko nukleony, bowiem
ciê¿sze hadrony nie odgrywaj¹ w niej roli. Aby unikn¹æ nieporozumieñ, w opisie
historii wczesnego Wszechœwiata bêdziemy odt¹d mówiæ o nukleonach, a nie
o barionach.) Si³y przyci¹gania miêdzy coraz odleglejszymi kwarkami staj¹ siê
tak du¿e, i¿ wi¹¿¹ siê one w hadrony. Fizycy bardzo chcieliby poznaæ szcze-
gó³owo przebieg tego procesu, jednak przy obecnie dostêpnych metodach ob-
liczeniowych w QCD jest to bardzo trudne.

Popularna hipoteza (wci¹¿ odleg³a od potwierdzenia lub obalenia) g³osi, ¿e
po³¹czenie siê kwarków i gluonów w hadrony nast¹pi³o w ustalonej temperatu-
rze, tzw. „temperaturze krytycznej chromodynamiki kwantowej”, której wartoœæ
le¿y pomiêdzy 150 a 200 MeV. Wed³ug niej proces ten mia³ charakter zbli¿ony
do przejœcia fazowego, tj. przypomina³ przemianê pary wodnej w ciek³¹ wodê.
Nawet ta hipoteza nie jest w stanie odpowiedzieæ na wa¿ne pytania. Czy naj-
pierw anihilowa³y pary kwark-antykwark, a potem resztkowe (niesparowane)
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kwarki po³¹czy³y siê w nukleony i mezony? Czy te¿ na odwrót: najpierw
powsta³y hadrony i antyhadrony, a potem wiêkszoœæ z nich uleg³a anihilacji?

Bardziej wiarygodny jest tylko koñcowy efekt tego tajemniczego procesu.
Niezale¿nie od tego, na jakim jego etapie zasz³a anihilacja, na koñcu pojawiaj¹
siê nieliczne nukleony – w proporcji jeden nukleon na kilka miliardów kwarków
istniej¹cych na pocz¹tku tej ery. Wk³ad nukleonów do ca³kowitej gêstoœci
energii plazmy jest znikomy i zupe³nie nie ma wp³ywu na prêdkoœæ rozszerzania
siê Wszechœwiata. Tak bêdzie przez du¿¹ czêœæ dalszej historii wczesnego
Wszechœwiata. Nukleony s¹ nierelatywistyczne, bowiem ich masa (prawie
940 MeV) jest piêæ razy wiêksza od typowej energii termicznej w temperaturze
krytycznej.

Wielokrotnie wiêcej ni¿ nukleonów powstaje mezonów, czyli hadronów o spi-
nie ca³kowitym. Prawie wy³¹cznie s¹ to najl¿ejsze z nich – mezony � (w skrócie
„piony”), maj¹ce spin 0: na³adowane piony �� o masie 139,6 MeV oraz piony
neutralne � 0 o masie 135 MeV. W momencie powstania (tj. w temperaturze
krytycznej) w wyniku po³¹czenia siê dwóch kwarków (np. �� sk³ada siê z kwar-
ku u i antykwarku d), mezony te s¹ relatywistyczne, wiêc równie ³atwo powstaj¹
jak i gin¹ w oddzia³ywaniach silnych i jest ich du¿o. Piony dominuj¹ wœród
hadronów powsta³ych z kwarków i daj¹ znacz¹cy wk³ad do ca³kowitej gêstoœci
energii kosmicznej materii.

Proces ³¹czenia siê kwarków w nukleony i mezony trwa³ oko³o 10 5� s, czyli
bardzo d³ugo jak na zjawiska sterowane oddzia³ywaniami silnymi, dla których
typowa skala czasowa to 10 23� s.

Era hadronowa koñczy siê, gdy piony staj¹ siê nierelatywistyczne. Cz¹stki te
znikaj¹ wówczas szybko: czêœæ w wyniku anihilacji par, a reszta wskutek szyb-
kiego rozpadu (piony na³adowane ¿yj¹ oko³o 10 8� s, a � 0 – zaledwie 10 16� s).
Jedynymi cz¹stkami silnie oddzia³uj¹cymi, jakie prze¿ywaj¹, s¹ nieliczne nie-
relatywistyczne nukleony. Dadz¹ o sobie znaæ dopiero po wielu tysi¹cach lat.

32. Era leptonowa

Przedostatnia, szósta era obejmuje przedzia³ czasu od oko³o 10 4� s do
oko³o 1 s po Wielkim Wybuchu. W ci¹gu tej jednej sekundy temperatura maleje
od 100 MeV do 1 MeV, a gêstoœæ plazmy obni¿a siê do oko³o 0 9 106 3, " �g cm ,
czyli wartoœci du¿o mniejszej od gêstoœci j¹der atomowych. W tej erze jedyne
istniej¹ce hadrony – nukleony – nie odgrywa³y ¿adnej roli.

Na pocz¹tku ery leptonowej staj¹ siê nierelatywistyczne i anihiluj¹ najciê¿-
sze z istniej¹cych dot¹d leptonów – miony, bowiem m � � 1057, MeV (jak pa-
miêtamy, du¿o ciê¿sze od nich leptony tau zniknê³y w pierwszej po³owie okresu
przejœciowego ery hadronowej). Cz¹stkami ultrarelatywistycznymi, licznymi
i pozostaj¹cymi w równowadze ze swoimi antycz¹stkami, s¹ teraz ju¿ tylko fo-

146

Dzieje wczesnego Wszechœwiata



tony, elektrony i 3 gatunki neutrin. Elektrony i fotony oddzia³uj¹ elektromagne-
tycznie i s³abo, a neutrina oddzia³uj¹ miêdzy sob¹ i z pozosta³ymi cz¹stkami
si³ami s³abymi. Oddzia³ywania te s¹ na tyle intensywne, by stale zapewniaæ
plaŸmie równowagê termiczn¹ w ekspanduj¹cej przestrzeni, a zarazem tak
ma³o intensywne, ¿e ponownie zaczyna obowi¹zywaæ dla niej przybli¿enie gazu
doskona³ego, wzory (28) – (35). Œwiat znowu staje siê prosty. Liczba nieza-
le¿nych stanów spinowych cz¹stek jest teraz równa

g 	 � 2 , g l � % � % % �2 2 3 2 1 10 ,

gdzie l oznacza leptony. Wynika st¹d, ¿e liczba efektywnych stanów spinowych
jest równa N T( ) ,� 10 75 i zmala³a dziesiêciokrotnie w porównaniu z er¹ kwar-
kowo-gluonow¹. Cz¹stkami dominuj¹cymi s¹ leptony, bowiem ich wk³ad do
gêstoœci energii jest równy 8 75 10 75, , czyli 81,4 procent.

Zupe³na prostota ówczesnego œwiata psuje siê trochê pod koniec tej ery:
plazma rozszczepia siê na dwie niezale¿ne sk³adowe, które przestrzennie prze-
nikaj¹ siê wzajemnie i nak³adaj¹, lecz nie oddzia³uj¹ ze sob¹. Powodem jest
os³abniêcie oddzia³ywañ s³abych wskutek rozrzedzenia siê i och³odzenia plaz-
my. Przyjrzyjmy siê temu dok³adniej. Przez ca³y czas (tj. co najmniej od
pocz¹tku ery kwarkowo-gluonowej) konkuruj¹ ze sob¹ dwa przeciwstawne pro-
cesy. Oddzia³ywania miêdzy cz¹stkami prowadz¹ do osi¹gniêcia przez plazmê
stanu równowagi z ustalon¹ temperatur¹. Ekspansja przestrzeni rozrzedza
plazmê i obni¿a jej temperaturê. Œciœlej mówi¹c, rozprê¿aj¹ca siê adiaba-
tycznie (nie ma ¿adnych przep³ywów ciep³a) plazma traci równowagê i potrze-
buje pewnego czasu, by wróciæ do niej w ni¿szej temperaturze. Je¿eli Wszech-
œwiat rozszerza siê niezbyt szybko, a cz¹stki oddzia³uj¹ intensywnie, to zanim
odleg³oœci miêdzy nimi znacznie wzrosn¹ i naruszenie równowagi stanie siê
du¿e, zostaje ona niemal przywrócona. Ewolucja kosmicznej plazmy to ci¹g mi-
nimalnie naruszonych stanów równowagi termicznej o coraz ni¿szych tempera-
turach. To w³aœnie mieliœmy na myœli mówi¹c, ¿e materia jest w stanie rów-
nowagi z malej¹c¹ w sposób ci¹g³y temperatur¹. Dotychczas oddzia³ywania
wygrywa³y z ekspansj¹ (by³y szybsze) i w powy¿szym sensie materia by³a
w równowadze niepe³nej.

W erze leptonowej ekspansja by³a du¿o wolniejsza ni¿ w erach wczeœ-
niejszych – okres, w którym nastêpowa³o podwojenie wszystkich odleg³oœci,
dany odwrotnoœci¹ parametru Hubble'a, by³ rzêdu sekundy. W jeszcze wiêk-
szym stopniu zmala³o natê¿enie oddzia³ywañ s³abych, jedynych si³, jakimi neu-
trina oddzia³uj¹ miêdzy sob¹ oraz z elektronami i fotonami. Gdy temperatura
obni¿y³a siê poni¿ej 10 MeV, oddzia³ywania s³abe zaczê³y stopniowo przegry-
waæ z ekspansj¹ i utrzymanie niepe³nej równowagi w gazie neutrinowym sta-
wa³o siê coraz trudniejsze. Elektrony i fotony by³y mocno ze sob¹ sprzê¿one
si³ami elektromagnetycznymi, natomiast neutrina stopniowo uwalnia³y siê od
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kontaktu z nimi i miêdzy sob¹ i porusza³y siê coraz bardziej swobodnie, jak gdy-
by by³y w pró¿ni. Proces ten trwa³ do koñca ery leptonowej, czyli blisko
sekundê. Pod koniec tej ery, przy energiach termicznych rzêdu 1 MeV
( )� 1010 K oddzia³ywania s³abe praktycznie ustaj¹ i neutrina ostatecznie od-
³¹czaj¹ siê od elektronów i fotonów. Odt¹d Wszechœwiat wype³niony jest ga-
zem swobodnych neutrin oraz plazm¹ elektronów i fotonów. Gaz neutrin (z³o¿o-
ny z trzech ich rodzajów) bardzo przypomina dzisiejsze elektromagnetyczne
promieniowanie reliktowe: jest gazem bezmasowych cz¹stek swobodnych,
maj¹cym termiczne widmo energii (neutrina s¹ fermionami, wiêc rozk³ad ich
liczby w zale¿noœci od pêdu lub energii dany jest wzorem (24), a nie wzorem
Plancka (12)) i nie oddzia³uje z materi¹. Neutrina s¹ swobodne, wiêc nie od-
dzia³uj¹ równie¿ miêdzy sob¹ – jak fotony promieniowania reliktowego. W mo-
mencie od³¹czenia od reszty materii neutrina mia³y widmo termiczne z t¹ sam¹
temperatur¹ co elektrony i fotony. Dalsza ewolucja gazu neutrinowego jest nie-
zale¿na od pozosta³ej materii. Takim samym rozumowaniem, jakie stosuje siê
do promieniowania reliktowego (nie podawaliœmy go) dowodzi siê, ¿e w toku
kosmicznej ewolucji gaz neutrinowy zachowuje pierwotnie wytworzone widmo
energii, czyli ¿e pozostaje w równowadze termicznej w swojej w³asnej tempe-
raturze T� . Temperatura gazu neutrinowego maleje w miarê rozszerzania siê
przestrzeni w tym samym tempie jak temperatura plazmy elektronowo-fo-
tonowej, tj. T R� � const. Poniewa¿ w momencie od³¹czenia neutrin ich tem-
peratura T� by³a temperatur¹ plazmy T	 , wiêc i póŸniej zachodzi równoœæ
T t T t� 	( ) ( )� , mimo ¿e gaz neutrin nie oddzia³uje z plazm¹.

Trzeba jeszcze powiedzieæ co w erze leptonowej dzia³o siê z nukleonami, bo-
wiem dla nas s¹ to cz¹stki najwa¿niejsze. Protony oddzia³ywa³y elektromagne-
tycznie z elektronami i fotonami, si³ami s³abymi z neutrinami oraz si³ami j¹dro-
wymi (silnymi) z neutronami, a neutrony oddzia³ywa³y s³abo z neutrinami.
Zapewnia³o to równowagê termiczn¹ nukleonów z reszt¹ materii. W pierwszej
czêœci ery leptonowej energie zderzaj¹cych siê cz¹stek by³y tak du¿e, i¿ czêsto
dochodzi³o do wzajemnych przemian protonów i neutronów w reakcjach

e p n� � ( �)) �� e , e n p� � ( �)) �� e

lub rzadziej

n p e( �)) � �� � e .

Dwustronne strza³ki oznaczaj¹, ¿e reakcje te mog³y biec w obu kierunkach.
Jednak przemiany protonów w neutrony nie zachodzi³y równie czêsto jak prze-
miany odwrotne. Neutron jest nieznacznie ciê¿szy od protonu: ró¿nica ich mas
jest równa �m m mn p� � � 1 293, MeV. Ró¿nica ta jest ponad dwukrotnie
wiêksza od energii spoczynkowej (masy) elektronu, me � 0 511, MeV. Wynika
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st¹d, ¿e zderzaj¹ca siê para neutron-neutrino elektronowe mo¿e mieæ dowol-
nie ma³¹ energiê kinetyczn¹, by przekszta³ciæ siê w proton i elektron, nato-
miast para e� i p musi mieæ energiê kinetyczn¹ wiêksz¹ od 1,3 MeV, by zamie-
niæ siê w neutron i neutrino elektronowe.

W fizyce statystycznej dowodzi siê, ¿e w stanie równowagi termicznej
cz¹stek l¿ejszych, w tym przypadku protonów, jest wiêcej ni¿ cz¹stek ciê¿-
szych. Je¿eli przez np oznaczymy gêstoœæ liczby protonów, a przez nn – gêstoœæ
liczby neutronów, to w temperaturze T stosunek obu gêstoœci jest

n

n

c m

k T

n

p B

� �


�
��

�

�
��exp

2�
. (36)

Przez prawie ca³¹ erê leptonow¹ oddzia³ywania s³abe s¹ na tyle intensywne,
¿e reakcje przemiany protonów w neutrony przebiegaj¹ w obu kierunkach i obo-
wi¹zuje relacja (36), tzn. neutrony s¹ w równowadze z protonami. Poniewa¿ na
jej pocz¹tku k TB jest du¿o wiêksze od �mc 2, wiêc neutronów jest prawie tyle
samo co protonów. Pod koniec tej ery, gdy k TB � 1MeV, typowe energie
elektronów i neutrin s¹ zbyt ma³e, by wytworzyæ neutron z protonu i reakcje
przewa¿nie biegn¹ w stronê przemiany neutronów w protony. Jednak dopóki
oddzia³ywania s³abe miêdzy cz¹stkami nie wygasn¹ (co zachodzi przy tempera-
turze tego rzêdu), nieliczne cz¹stki o energiach wy¿szych ni¿ przeciêtne umo¿li-
wiaj¹ zachodzenie reakcji odwrotnych i równowagowy wzór (36) pozostaje
s³uszny, pokazuj¹c, ¿e neutronów jest kilka razy mniej ni¿ protonów. Proton
jest cz¹stk¹ trwa³¹, natomiast swobodne neutrony rozpadaj¹ siê (jako sk³ad-
nik j¹dra atomowego neutron jest trwa³y, bowiem oddzia³ywania silne z pozos-
ta³ymi nukleonami stabilizuj¹ go) – ich œredni czas ¿ycia jest równy 886 s. Za-
tem oprócz przemiany neutronu w proton w wyniku zderzenia z pozytonem lub
neutrinem elektronowym, mamy reakcjê rozpadu n p e� � �� � e . Era leptono-
wa trwa³a zbyt krótko, by reakcja rozpadu mia³a wp³yw na liczebnoœæ neutro-
nów w tym okresie. Stanie siê ona wa¿na w nastêpnej erze.

33. Era radiacyjna

Ostatnia era obejmuje prawie ca³y okres wczesnego Wszechœwiata. Za-
czyna siê mniej wiêcej w jedn¹ sekundê po Wielkim Wybuchu, gdy temperatura
by³a T � �1 1010MeV K, a materia mia³a gêstoœæ oko³o 9 105 3" �g cm . Trwa
kilkaset tysiêcy lat i w tym czasie kosmiczna materia rozrzedza siê oko³o 1027

razy, a jej temperatura spada do paru tysiêcy stopni.
Na pocz¹tku tej ery materia sk³ada siê z elektronów, neutrin, ich an-

tycz¹stek i fotonów oraz znikomej domieszki nukleonów. Neutrina s¹ ca³kowi-
cie od³¹czone od reszty materii i poruszaj¹ siê swobodnie w doœæ gêstej
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plaŸmie elektronów i fotonów. Temperatura gazu neutrinowego pokrywa siê
z temperatur¹ pozosta³ej materii.

Równoœæ T T� 	� nie utrzymuje siê d³ugo. Po up³ywie oko³o 3 sekund, gdy
temperatura spadnie poni¿ej T � � "0 5 6 109, MeV K, elektrony staj¹ siê nie-
relatywistyczne i zaczyna siê anihilacja par e e� �. Proces ten trwa dopóki
temperatura nie obni¿y siê do oko³o 0 1 109, MeV K� . Anihilacjê prze¿ywaj¹
bardzo nieliczne elektrony, mniej wiêcej jeden na 1010 par e e� �, bowiem jak
mówiliœmy w paragrafie 25, dziœ elektronów jest tyle samo co protonów
i Wszechœwiat jest elektrycznie obojêtny. Anihilacja ka¿dej pary daje dwa fo-
tony, e e� �� � 2	. Fotony z anihilacji zwiêkszaj¹ gêstoœæ liczby fotonów,
a poniewa¿ liczba anihiluj¹cych elektronów jest w przybli¿eniu równa liczbie ist-
niej¹cych ju¿ fotonów, ten wzrost jest niemal dwukrotny. Dodatkowe fotony,
nios¹ce w przybli¿eniu energiê anihilacji, tj. oko³o 0,5 MeV, zaburzaj¹ ter-
miczne pocz¹tkowo widmo gazu fotonowego (wzór Plancka przestaje obo-
wi¹zywaæ), jednak szybko, w wyniku zderzeñ z pozosta³ymi elektronami i po-
zytonami, fotony te „termalizuj¹ siê”, tzn. dopasowuj¹ siê do widma Plancka.
Jak wiemy (wzór (14)), gêstoœæ liczby fotonów promieniowania termicznego
jest wprost proporcjonalna do T 3, zatem wzrost liczby fotonów powoduje
wzrost jego temperatury. W rzeczywistoœci, poniewa¿ anihilacja trwa³a przez
czas rzêdu minuty i Wszechœwiat zd¹¿y³ siê w tym czasie znacznie rozszerzyæ
i och³odziæ, fotony z anihilacji nie podnios³y temperatury materii, lecz spo-
wolni³y szybkoœæ jej och³adzania siê. Podczas anihilacji relacja T R	 � const
nie obowi¹zywa³a i nie znamy zale¿noœci temperatury od czasu, natomiast
pozostawa³ s³uszny zwi¹zek (7) pomiêdzy gêstoœci¹ masy i czasem. Swobod-
ne neutrina nie przejê³y ¿adnej czêœci energii anihilacji i dla nich zwi¹zek
T R� � const jest stale s³uszny, wiêc ich energia i temperatura mala³y szybciej
ni¿ w gazie fotonowym. Gdy anihilacja siê koñczy w temperaturzeT	 � 0 1, MeV,
gaz neutrinowy jest ju¿ ch³odniejszy. Efekt ten jest wa¿ny, bowiem okreœla,
które cz¹stki – fotony czy neutrina – dawa³y wiêkszy wk³ad do gêstoœci energii
w erze radiacyjnej. Wyliczenie ró¿nicy temperatur obu gazów jest elementarne,
zobacz Aneks 33.1. Okazuje siê, ¿e w momencie zakoñczenia anihilacji tem-
peratura gazu fotonowego jest o 40% wy¿sza od temperatury neutrin (wzory
(37) do (39) znajduj¹ siê w Aneksie 33.1),
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�
� �

1 3 1 3
11

4
1 401, , (40)

gdzie N i �
11

2
jest liczb¹ efektywnych stanów spinowych przed anihilacj¹,

tj. w gazie elektronowo-fotonowym, a Nf � 2 jest liczb¹ tych stanów po anihila-
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cji, czyli w gazie z³o¿onym wy³¹cznie z fotonów. Od tego momentu gaz fotonowy
i gaz neutrin pozostaj¹ oddzielnie w równowadze termicznej z temperaturami
malej¹cymi wed³ug prawaT R	 � const orazT R� � const, zatem stosunek tem-
peratur pozostaje niezmienny do chwili obecnej,

T t T t	 �( ) , ( )� 1 401 .

W dzisiejszym œwiecie oprócz reliktowego promieniowania elektromagne-
tycznego istnieje te¿ termiczne reliktowe promieniowanie neutrinowe, rów-
nomiernie wype³niaj¹ce ca³¹ przestrzeñ kosmiczn¹ i rozbiegaj¹ce siê we
wszystkich kierunkach. Wykrycie tego promieniowania jest przy obecnych tech-
nikach eksperymentalnych niemo¿liwe – potrafimy rejestrowaæ jedynie neu-
trina o du¿o wy¿szych energiach. Ze znajomoœci aktualnej temperatury relik-
towych fotonów, T	0 2 725� , K, wnioskujemy, ¿e gaz reliktowych neutrin ma
temperaturê (oczywiœcie przy za³o¿eniu, ¿e s¹ one bezmasowe)

T T� 	0

1 3

0

4

11
1 945�



�
�

�

�
� � , K .

Po zakoñczeniu anihilacji elektronów, tzn. dla temperatur ni¿szych od
0,1 MeV, ca³kowita gêstoœæ energii kosmicznej materii jest równa

� � �	 � 	 � 	c c c aT aT aT2 2 2 4 4 4
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4aT	 .

Temperaturê fotonow¹ bêdziemy oznaczaæ, jak poprzednio, po prostu T ,
zatem
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�
� � % , . (41)

Pierwszy sk³adnik sumy odpowiada fotonom, drugi – neutrinom. Przewa¿a-
j¹cy wk³ad daj¹ fotony: 2 3 363, czyli 59,5%; stad te¿ nazwa tej ery. Swoj¹
przewagê fotony zawdziêczaj¹ temu, ¿e ich gaz jest gorêtszy od gazu neutrin.

Nale¿y podkreœliæ, ¿e rozumowania powy¿ej i poni¿ej zak³adaj¹, i¿ neutrina
nie maj¹ masy, s¹ wiêc zawsze ultrarelatywistyczne. Obecnie przewa¿a po-
gl¹d, ¿e cz¹stki te maj¹ masê, zatem pod koniec ery radiacyjnej lub póŸniej
staj¹ siê nierelatywistyczne. Ich wk³ad do ciemnej materii jest niewielki,
#�m * 0 003, i musi siê ona sk³adaæ g³ównie z cz¹stek dot¹d nieznanych.
Poniewa¿ nie znamy mas neutrin, a jedynie ograniczenia od góry na ich
wartoœæ, iloœciowe oszacowanie wp³ywu ich mas na tempo ewolucji Wszech-
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œwiata nie jest proste i trzeba wykonaæ obliczenia podobne do tych zawartych
w tekœcie zaawansowanym w dalszej czêœci tego paragrafu. Je¿eli masa które-
goœ z rodzajów neutrin jest tak du¿a, i¿ cz¹stki te staj¹ siê nierelatywistyczne
ju¿ w erze radiacyjnej, to ich obecnoœæ skraca czas trwania tej ery.

W jakieœ kilkadziesi¹t sekund po tym, jak zniknê³y ostatnie pary e e� �, roz-
pocz¹³ siê niezwykle wa¿ny proces, zwany pierwotn¹ nukleosyntez¹: neutrony
po³¹czy³y siê z protonami tworz¹c j¹dra najl¿ejszych pierwiastków chemicz-
nych, najczêœciej j¹dra helu. Wszechœwiat mia³ wówczas kilka minut. Nukleo-
syntezê opisujemy w nastêpnym rozdziale.

Przez nastêpne tysi¹ce lat nie dzia³o siê nic interesuj¹cego. Kosmiczna ma-
teria sk³ada³a siê prawie wy³¹cznie z dwóch nieoddzia³uj¹cych ze sob¹ gazów
idealnych o temperaturach ró¿nych, lecz pozostaj¹cych w sta³ym do siebie sto-
sunku. Do ka¿dego z nich stosowa³y siê odpowiednio wzory (28) do (30), a do
obu ³¹cznie – wzory (7) i (33) – (35). Przez liczne tysi¹clecia Wszechœwiat by³
prosty i jednostajnie rozszerza³ siê i och³adza³. Tê prostotê nieznacznie psu³a
obecnoœæ trzeciej sk³adowej materii: drobnej iloœci nierelatywistycznych nukle-
onów i elektronów. W tym okresie nukleony i elektrony by³y nieistotn¹ dyna-
micznie domieszk¹, bowiem ich gêstoœæ energii by³a zbyt ma³a, by wywieraæ
wp³yw na tempo ewolucji Wszechœwiata. Fotony tak czêsto zderza³y siê z elek-
tronami i nukleonami (oraz lekkimi j¹drami), ¿e cz¹stki te ca³y czas by³y
w równowadze termicznej z nimi.

W miarê ekspansji Wszechœwiata gêstoœæ energii fotonów i neutrin mala³a
proporcjonalnie do T R4 4$ � , a nierelatywistycznych nukleonów, j¹der i elek-
tronów spada³a nieco wolniej, jak R�3. Z up³ywem czasu wzglêdny wk³ad nukle-
onów do ca³kowitej gêstoœci stale narasta³. (Mówimy o wzglêdnym wk³adzie,
bowiem gêstoœci wszystkich sk³adników materii mala³y monotonicznie.) Po kil-
kuset (lub kilkudziesiêciu – zobacz dalej) tysi¹cach lat gêstoœci energii nukle-
onów oraz fotonów i neutrin zrówna³y siê. To by³ koniec ery radiacyjnej. Mo-
ment ten mo¿emy teraz wyznaczyæ dok³adniej ni¿ zrobiliœmy to w paragrafie 26.

£¹czn¹ gêstoœæ energii gazów fotonowego i neutrinowego oznaczamy � rc
2,

jest ona dana wzorem (41); gêstoœæ nukleonów (elektrony mo¿na pomin¹æ, bo-
wiem gêstoœæ ich energii jest zawsze ponad 1000 razy mniejsza ni¿ nukle-
onów) oznaczamy, jak poprzednio, �Bc

2. Z rozwa¿añ paragrafu 26 wiemy, ¿e
�B jako funkcja parametru przesuniêcia ku czerwieni zmienia siê jak

� �B Bt z( ) ( )� �1 3
0 , (42)

gdzie aktualna wartoœæ gêstoœci nukleonów jest

� �B B kr B h0 0 0
29

0
2 31 879 10� � " � �# #, g cm .
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Poniewa¿ T T R R z0 0 1� � � , dla gazu fotonów i neutrin mamy

� r t
c

z aT( )
,

( )� �
3 363

2
12

4
0
4 .

Wielkoœæ aT0
4 30 260� �, eV cm jest obecn¹ wartoœci¹ gêstoœci energii

�	c
2 promieniowania reliktowego i po podzieleniu przez c 2 daje odpowia-

daj¹c¹ jej gêstoœæ masy �	0
34 34 642 10� " � �, g cm . Zatem

� �	r z� �
3 363

2
1 4

0

,
( ) ; (43)

obecnoœæ neutrin powoduje pojawienie siê mno¿nika 3 363 2, w porównaniu
z odpowiednim wzorem dla fotonów, paragraf 26. Koniec ery radiacyjnej,
z z k� , jest wyznaczony równoœci¹ � �B k r kz z( ) ( )� , z której wynika

1
3 363

2
0

0

� �z k

B, �

�	

i podstawiaj¹c wartoœci liczbowe dostajemy

1 2 41 104
0

2� � "z hk B, # . (44)

Era radiacyjna koñczy siê przy temperaturze

T z T h hk k B B� � � " �( ) , ,1 6 55 10 5 640
4

0
2

0
2# #K eV . (45)

Ca³kowita gêstoœæ materii w tym momencie jest

� � � �

�

( ) ( ) ( ) ( )

( ) ,

z z z z d

z

k r k B k B k

k B

� � � + �

� � � "

2 2

2 1 520 13
0 0 16

0
2 4 3� �( ) .#B h g cm

(46)

Wprowadziliœmy tu wielkoœæ d równ¹ gêstoœci energii materii nierelatywis-
tycznej w chwili zrównania, która bêdzie nam potrzebna dalej. Wyznaczenie
koñca ery radiacyjnej w czasie jest teraz ³atwe. Stosujemy wzór (35). Z wy-
j¹tkiem pierwszych kilkudziesiêciu sekund, relatywistyczna materia sk³ada siê
z fotonów i neutrin i liczba efektywnych stanów spinowych jest N , 3 363, . Pod-
stawiaj¹c tê wartoœæ oraz koñcow¹ temperaturê Tk w (35) otrzymujemy

t h hk B B� " � "� �415 10 1 3 1010
0

2 2 3
0

2 2, ( ) , ( )# #s lat . (47)

Dla #B0 0 45� , oraz h � 0 7, czas trwania ery radiacyjnej jest oko³o
2,6 mln lat. Wynik ten jest dwukrotnie mniejszy od wartoœci wyliczonej
w paragrafie 26, lecz nadal jest zawy¿ony, bowiem nie uwzglêdniliœmy pra-
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wid³owo nukleonów. Z równania Friedmanna widaæ, ¿e im wy¿sza jest gêstoœæ
kosmicznej materii, tym wiêkszy jest parametr Hubble'a H, czyli tym szybciej
Wszechœwiat siê rozszerza. Równanie (35) uwzglêdnia tylko cz¹stki ultrarela-
tywistyczne; obecnoœæ nukleonów sprawia, ¿e prêdkoœæ ekspansji jest wiêksza
ni¿ wynika ze wzorów (7) i (31), zatem gêstoœæ fotonów i neutrin wczeœniej zma-
leje do wartoœci � r kz d( )� ni¿ to przewiduje wzór (47).

Uwzglêdnienie nukleonów nieco komplikuje rachunki, lecz nie nadmiernie;
podajemy je w Aneksie 33.2. Okazuje siê, ¿e wiek Wszechœwiata t k w mo-
mencie zakoñczenia ery radiacyjnej jest o oko³o 22% krótszy od wartoœci poda-
nej w (47) i jest równy

t hk B� " �3 22 1010
0

2 2, ( )# s . (48)

Ze wzorów (44) – (48) widzimy, ¿e wszystkie wielkoœci charakteryzuj¹ce
materiê w momencie zakoñczenia ery radiacyjnej s¹ funkcjami parametru
#B h0

2. Definiuj¹c koniec tej ery za³o¿yliœmy, ¿e jedynymi cz¹stkami nierelaty-
wistycznymi by³y w niej nukleony, czyli pominêliœmy tajemnicz¹ niebarionow¹
materiê ciemn¹ i jeszcze bardziej tajemnicz¹ ciemn¹ energiê. O tej drugiej
w tej erze niewiele da siê powiedzieæ, mo¿emy natomiast oszacowaæ wp³yw
materii ciemnej na czas trwania ery radiacyjnej. Koniec tej ery definiujemy
równoœci¹ � �r m� , gdzie �m jest gêstoœci¹ wszelkiej materii nierelatywis-
tycznej w tym momencie. Dwa skrajne przypadki otrzymujemy uto¿samiaj¹c
� �m M kr0 0 0�# albo z �B0 , czyli tylko z nukleonami, albo z �M0 czyli z ca³¹ ma-
teri¹ (nukleony i cz¹stki materii ciemnej).

W 2003 r. przyjmowane by³y nastêpuj¹ce wartoœci:
#B0 0 045� , (nukleony œwiec¹ce i ciemne), #M0 0 3� , (wszelka materia

nierelatywistyczna, g³ównie materia ciemna), h � 0 7, (h � 0 71, wed³ug analizy
wyników pomiarów satelity WMAP). Tym skrajnym wartoœciom odpowiadaj¹ po-
ni¿sze wartoœci parametrów opisuj¹cych koniec wczesnego Wszechœwiata.

# #
m B0 0 0 045� � , # #

m M0 0 0 3� � ,

#
m

h0
2 0,022 0,15

1� z 530 3600

T
k

1440 K 9800 K

t
k

6 63 10 2 1 1013 6, ," � "s lat 1 45 10 4 6 1012 4, ," � "s lat

�
k

1 23 10 22 3, " � �g cm 2 66 10 19 3, " � �g cm
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Jaki faktycznie wp³yw mia³a materia ciemna na d³ugoœæ ery radiacyjnej, za-
le¿y od mas jej cz¹stek sk³adowych. Przy wyprowadzeniu wzoru (48) w aneksie
33.2 za³o¿yliœmy, ¿e przez ca³y okres badanej ewolucji jedne cz¹stki by³y
relatywistyczne, a pozosta³e – nierelatywistyczne, tzn. ¿e ¿adne cz¹stki nie
doznawa³y anihilacji par, gdy ich energia termiczna by³a bliska energii spoczyn-
kowej. Fotony i neutrina s¹ zawsze relatywistyczne, a nukleony sta³y nierelaty-
wistyczne ju¿ pod koniec ery hadronowej, tj. przed up³ywem pierwszej sekundy.
W przypadku materii ciemnej mog³o byæ rozmaicie.

Je¿eli cz¹stki materii ciemnej s¹ ciê¿kie, tzn. maj¹ masê protonu lub
wiêksz¹, to sta³y siê nierelatywistyczne w erze hadronowej i dalej zachowywa³y
siê jak nukleony, tzn. dawa³y taki sam skutek jak gdyby zamiast nich by³y nu-
kleony. Poniewa¿ # #M B0 0 7� , wiêc cz¹stek tych nie ma du¿o, najwy¿ej sie-
dem razy wiêcej ni¿ nukleonów. W konsekwencji era radiacyjna koñczy siê, gdy
� �r m d� � 7 i trwa krótko, oko³o 50000 lat.

Je¿eli materia ciemna sk³ada siê z cz¹stek lekkich, to sprawa staje siê bardziej z³o¿ona.
Skoro o tej materii nie wiemy prawie nic, to mo¿emy wysuwaæ dowolne hipotezy i wyniki bêd¹
zale¿eæ od przyjêtego modelu fizycznego dla niej. Rozpatrzmy model najprostszy: jest tylko je-
den rodzaj cz¹stek materii ciemnej, cz¹stki ró¿ni¹ siê od antycz¹stek, spin jest równy 1 2, za-
tem ka¿da cz¹stka ma dwa stany spinowe. Im te cz¹stki s¹ l¿ejsze, tym g³êbiej w erze
radiacyjnej sta³y siê nierelatywistyczne. Niech ich masa bêdzie m cD

2 10� eV (50000 razy
mniejsza od masy elektronu). Te cz¹stki sta³y siê nierelatywistyczne w temperaturze
k TB D �116000 K, której odpowiada chwila t D . Wczeœniej cz¹stkami relatywistycznymi s¹ fo-
tony, neutrina i materia ciemna (cz¹stki ciê¿sze, takie jak nukleony i elektrony, anihilowa³y
w wiêkszoœci i wypad³y z gry w ci¹gu pierwszych stu sekund, mo¿na je wiêc tu pomin¹æ). Licz-
ba efektywnych stanów spinowych fotonów i neutrin jest 3,363, a materii ciemnej (która w tym

modelu jest fermionowa) jest ND � % % %
7

8
1 2 2, razem N, 6 863, . Wzór (35) daje dla tempe-

ratury 10 eV wartoœæ t D � " �9 2 10 3009, s lat. Gdyby materii ciemnej nie by³o, to temperatu-
ra spad³aby do 116000 K w czasie nieco d³u¿szym, t D � 430 lat.

Stosunek gêstoœci liczby cz¹stek materii ciemnej n D do gêstoœci liczby nukleonów nie
zmienia siê w czasie od momentu zakoñczenia anihilacji tej pierwszej i jest równy

n
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St¹d wyliczamy stosunek n D do gêstoœci liczby fotonów reliktowych n 	 . Ze wzoru (20),
bior¹c górn¹ granicê wartoœci  , znajdujemy
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Przed anihilacj¹, gdy cz¹stki materii ciemnej s¹ relatywistyczne, gêstoœæ ich liczby zale¿y
od potencja³u chemicznego, którego nie znamy. Mo¿emy z grubsza przyj¹æ, ¿e ich liczba jest
porównywalna z liczb¹ fotonów. Po anihilacji wartoœæ n D maleje do 0 3, n 	 , co oznacza, ¿e na
ka¿de kilka par cz¹stka-antycz¹stka przypada³a jedna cz¹stka (lub antycz¹stka) niesparowa-
na, która prze¿y³a anihilacjê. Równie¿ sam proces anihilacji i jego skutki zale¿¹ od modelu
fizycznego ciemnej materii, np. od tego, czy by³a w równowadze termicznej z gazem foto-
nowym. Je¿eli by³a, to skutki tej anihilacji s¹ podobne do skutków anihilacji elektronów na
pocz¹tku tej ery. Po pierwsze, anihilacja trwa³a dopóki temperatura gazu fotonowego nie zma-
la³a z 10 eV do oko³o 2–3 eV. Ze wzoru (35) mo¿na oszacowaæ, ¿e spadek ten trwa³ d³u¿ej, ni¿
gdyby anihilacji nie by³o i temperaturê 2 23000eV K� Wszechœwiat osi¹gn¹³ maj¹c 10000 lat
(w przeciwnym razie spadek trwa³by oko³o 7000 lat). Po drugie, fotony z anihilacji materii ciem-
nej „podgrza³y” tylko gaz fotonowy, zatem istniej¹ca ju¿ (od czasu anihilacji elektronów)
ró¿nica temperatur fotonów i neutrin powiêkszy³a siê. W rozpatrywanym modelu dostaje siê
T

T

	

�

�

�
�

�
�
� �

11

4
196

2 3

, , czyli obecnie neutrina maj¹ temperaturêT� 0 14� , K. Ni¿sza temperatura

neutrin powoduje, ¿e w dalszej czêœci ery radiacyjnej promieniowanie (fotony i neutrina) ma
mniejsz¹ liczbê efektywnych stanów spinowych (porównaj wzór (41)), czyli mniejsz¹ gêstoœæ
energii w danej temperaturze. Natomiast cz¹stki nierelatywistyczne (nukleony i materia ciem-
na) maj¹ w tym okresie gêstoœæ tak¹ jak w poprzednim przypadku, tj. � �m Mz� �( )1 3

0 gdzie
� �M M kr0 0 0�# z #M0 0 3� , . Zatem zrównanie obu gêstoœci nast¹pi wczeœniej, w wy¿szej
temperaturze, ni¿ gdyby cz¹stki materii ciemnej by³y ciê¿kie i ewentualna ich anihilacja zasz³a
du¿o wczeœniej. W omawianym modelu w momencie zakoñczenia ery radiacyjnej mamy:

zk � 5200, Tk � 14000 K, �k � " � �7 7 10 19 3, g cm oraz t k � 26000 lat.

Liczb tych nie nale¿y traktowaæ zbyt dos³ownie, bowiem zale¿¹ od w³asnoœci
fizycznych ciemnej materii; w innym modelu mog¹ byæ odmienne. S³uszny jest
tylko ogólny wniosek: obecnoœæ ciemnej materii bardzo skraca erê radiacyjn¹.

Je¿eli cz¹stki materii ciemnej s¹ ciê¿kie, to czas jej trwania (czyli okres wczes-

nego Wszechœwiata) jest oko³o 46000 lat. Je¿eli jej cz¹stki s¹ bardzo lekkie,

maj¹ masê oko³o 10 eV, to d³ugoœæ ery radiacyjnej jest podobna, a przy pew-

nych w³asnoœciach tych cz¹stek mo¿e byæ parê razy mniejsza.
Kwestii d³ugoœci ery radiacyjnej poœwiêciliœmy sporo miejsca, by pokazaæ,

jak bardzo uzale¿niona jest od fizycznych w³asnoœci kosmicznej materii. Trzeba
jednak powiedzieæ, ¿e definicja koñca tej ery (równoœæ � �r m� ) jest kon-
wencj¹: bezpoœrednimi obserwacjami wyznaczyæ siê go nie da, a fizycznie
w tym momencie nie dzia³o siê nic szczególnego.

Fizycznie wyró¿niony jest moment „ostatniego rozproszenia” – czas, gdy fo-
tony przesta³y oddzia³ywaæ z nielicznymi ju¿ swobodnymi elektronami i neu-
tralny gaz wodorowy sta³ siê dla nich przezroczysty. Wczeœniej fotony by³y wie-
lokrotnie emitowane i poch³aniane przez elektrony (w polu elektrostatycznym
protonów). Fotony wyemitowane po raz ostatni przez elektrony biegn¹ odt¹d
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swobodnie w przestrzeni i po kilkunastu miliardach lat niektóre z nich zostan¹
z³apane przez radioteleskopy jako promieniowanie reliktowe. „Widzimy” wiêc
koñcow¹ fazê rekombinacji wodoru.

34. Rekombinacja

Proces ³¹czenia siê swobodnych elektronów z protonami w neutralne atomy
wodoru by³ powolny i trwa³ setki tysiêcy lat, tyle bowiem czasu zajê³o Wszech-
œwiatowi och³odzenie siê od temperatury 6000 K, gdy powsta³a zauwa¿alna
liczba atomów, do 3000 K, kiedy to zdecydowana wiêkszoœæ atomów zre-
kombinowa³a i proces mo¿na uznaæ za zakoñczony.

W znacznie wy¿szych temperaturach zrekombinowaniu uleg³y atomy helu,
w których elektrony s¹ du¿o silniej zwi¹zane z j¹drem ni¿ w atomie wodoru. Po-
niewa¿ w erze radiacyjnej jeden atom helu przypada³ na oko³o 10 swobodnych
protonów (do dziœ proporcja ta niewiele wzros³a), atomy te nie odegra³y wiêk-
szej roli i nie bêdziemy ich w ogóle braæ pod uwagê – bêdziemy rozwa¿aæ
wy³¹cznie swobodne protony i atomy wodoru.

Niech w danej temperaturze np bêdzie gêstoœci¹ liczby swobodnych pro-
tonów, anH – gêstoœci¹ liczby atomów wodoru, wówczas gêstoœæ liczby wszyst-
kich protonów jest n n np H� � . Wszechœwiat jest elektrycznie obojêtny, zatem
gêstoœæ liczby swobodnych elektronów ne jest równa gêstoœci swobodnych
protonów, n ne p� . Stopniem jonizacji nazywamy stosunek liczby swobodnych
elektronów do liczby wszystkich protonów:

X
n

n

n

n

n

n ne

e p e

p H

+ � �
�

.

W stanie równowagi liczba swobodnych elektronów, protonów i atomów H
nie zmienia siê w czasie. Nie oznacza to zastoju, lecz to, ¿e liczba aktów re-
kombinacji równa jest liczbie aktów jonizacji zachodz¹cych w tym samym cza-
sie. Niech P bêdzie prawdopodobieñstwem zajœcia rekombinacji p e H� � �	.
Definiujemy je nastêpuj¹co: liczba aktów rekombinacji w jednostce objêtoœci
w ci¹gu 1 s jest wprost proporcjonalna do liczby np swobodnych protonów
(i elektronów), wspó³czynnik proporcjonalnoœci (który jest nie wiêkszy od 1)
jest prawdopodobieñstwem rekombinacji P. Podobnie definiujemy prawdo-
podobieñstwo jonizacji Q atomu wodoru przez foton, H p e� � �	 : liczba
aktów jonizacji w jednostce objêtoœci i czasu jest równa QnH . Niech w pewnej
chwili bêdzie np swobodnych protonów i nH atomów. Po up³ywie 1 s liczba
atomów bêdzie N n Qn PnH H H p� � � , a liczba swobodnych protonów bêdzie
N n Pn Qnp p p H� � � . W stanie równowagi musi byæ N nH H� , zatem
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P Q n nH p� . Stosunek ten wyra¿amy za pomoc¹ stopnia jonizacji X e . Z jego
definicji mamy n X n np e p H� �( ), st¹d wyliczamy np ,

n
X n

Xp

e H

e

�
�1

, zatem
P

Q

X

X

e

e

�
�1

.

Je¿eli u³amek X e jest bliski 0, tzn. prawie wszystkie atomy uleg³y rekom-
binacji, to prawdopodobieñstwo P po³¹czenia siê nielicznych elektronów z pro-
tonami jest du¿o wiêksze ni¿ prawdopodobieñstwo jonizacji licznych atomów.
Oznacza to, ¿e energie termiczne elektronów i protonów s¹ takie, ¿e cz¹stkom
tym ³atwo jest siê zwi¹zaæ, natomiast w promieniowaniu termicznym w tej
temperaturze jest ma³o fotonów o energiach wystarczaj¹cych do zjonizowania
neutralnych atomów. We wzorze okreœlaj¹cym zale¿noœæ stopnia jonizacji od
temperatury kluczow¹ wielkoœci¹ jest energia wi¹zania B atomu wodoru, zde-
finiowana jako suma energii spoczynkowych protonu i elektronu, pomniej-
szona o energiê spoczynkow¹ neutralnego atomu H:

B m m m cp e H+ � � �( ) ,2 13 60 eV

jest to tzw. sta³a Rydberga, równa (minus) energii stanu podstawowego atomu
wodoru.

Zale¿noœæ X Te ( ) wynika z algebraicznego równania na stopieñ jonizacji wo-

doru w stanie równowagi termicznej:

1
2 2

3 2
�

�
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�

�
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�
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�
��

X

X
C

k T

m c

B

k T

e

e

B

e B

 exp , (49)

zwanego równaniem Sahy (Maghnad Saha (1893–1956), fizyk hinduski).
Wyprowadzenie równania Sahy pominiemy, mimo ¿e nie jest trudne. Tutaj
C� 3 836, ...jest sta³¹ liczbow¹, a  jest stosunkiem liczby nukleonów do liczby
fotonów promieniowania reliktowego. We wzorze (20) podaliœmy obserwacyjne
ograniczenia na  , a teraz wyrazimy tê wielkoœæ za pomoc¹ parametru Hub-
ble'a i parametru gêstoœci nukleonów #B0 :

 
	 	

� �
n

n

n

n

B B0

0

, n
mB

B

p

0
0�

�
, n 	0 411� – je¿eli T0 2 725� , K .

St¹d
 � " �2 74 10 8

0
2, #B h . (50)
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Dla #B0 0 045� , i h � 0 7, dostajemy #B h0
2 0 022� , oraz  � " �6 0 10 10, .

Z tymi wartoœciami liczbowymi i wyra¿aj¹c temperaturê w kelwinach, równanie
Sahy przyjmuje postaæ

1
1 59 10

1 58 10
2

19 3 2
5�

� "
"

�
��

�

�
���X

X
T

T

e

e

, exp
,

. (51)

Bior¹c dodatni pierwiastek tego równania kwadratowego dostajemy

z�1 T (K) X e

1600 4360 0,069

1450 3952 0,01

1400 3815 52 10 3, " �

1350 3679 2 5 10 3, " �

1300 3542 1 1 10 3, " �

1100 2998 2 2 10 5, " �

Koniec procesu rekombinacji jest kwesti¹ umown¹. W optyce atomowej za
koniec rekombinacji plazmy w atomowy wodór przyjmuje siê moment, gdy re-
kombinacji ulegnie 90% atomów, tzn. gdy X e � 0 1, . Dla plazmy w erze radia-
cyjnej daje to z � 1600. Czêœæ kosmologów uwa¿a, ¿e moment zwrotny
w rekombinacji nast¹pi³ dla

z rek � 1300 , co daje Trek � 3500K i X e �
�10 3.

Typowa energia kinetyczna elektronów jest (wed³ug klasycznej zasady ekwipartycji

energii) równa
3

2
k TB co dlaT � 3500K daje wartoœæ 0 45

30
, eV �

B
gdzie B jest

energi¹ wi¹zania (a tym samym i jonizacji) atomu wodoru. Z kolei typowa
energia fotonów, tzn. energia, przy której gêstoœæ energii promieniowania ter-
micznego (13) ma maksimum, jest równa �-m Bk T� �2 822 0 85, , eV. Re-
kombinacja dokonuje siê wiêc nie wtedy, gdy fotony maj¹ typow¹ energiê
blisk¹ energii wi¹zania 13,6 eV, lecz przy energii i temperaturze oko³o 16 razy
mniejszej. Powodem tego, ¿e rekombinacja zachodzi skutecznie (X e spada do
10 3� ) dopiero dla energii kilkanaœcie razy mniejszych od energii jonizacji
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wodoru, jest obecnoœæ ma³ego wspó³czynnika liczbowego ( )10 19� we wzorze
(51); ten zaœ wynika z faktu, ¿e fotonów jest du¿o wiêcej ni¿ protonów,
 � " �6 0 10 10, . Jego obecnoœæ powoduje, ¿e gdy k T BB � i wyk³adnik eks-

ponenty w (51) jest bliski 1, to lewa strona tego równania jest znikomo ma³a,
tzn. X e � 1 i prawie nie ma neutralnych atomów. Rekombinacja staje siê
znacz¹ca, gdy lewa strona (51) jest rzêdu 1 ( )X e � 1 2 , czemu odpowiada
T � �5000 0 43K eV, i B k TB � 32.

W temperaturze rekombinacji Trek � 3500 K gêstoœæ liczby protonów jest
n n B� � �550 3cm , natomiast fotonów o wszystkich mo¿liwych energiach jest
n 	 � " �9 0 1011 3, cm . Ile jest fotonów o energii jonizacji �-B B� �13 6, eV? Fotonów o œciœle
okreœlonej energii jest zero; jak wiemy z paragrafu 22, mo¿emy jedynie obliczyæ liczbê fotonów
o czêstotliwoœci le¿¹cej w pewnym ma³ym przedziale wokó³-B . Przedzia³ ten jest wyznaczony
przez ruchy termiczne atomów i swobodnych protonów. Wzór Plancka (12) jest s³uszny
w uk³adzie spoczynkowym promieniowania termicznego. Protony i atomy poruszaj¹ siê wzglê-
dem tego uk³adu z prêdkoœciami termicznymi; typowa prêdkoœæ 
 spe³nia równanie

1

2

3

2

2m k Tp B
 � czyli 
�


�

�
�

�

�

�
�

3
1 2

k T

m

B

p

.

Zwyk³y efekt Dopplera sprawia, ¿e foton, który w uk³adzie w³asnym promieniowania ma
czêstotliwoœæ-, w uk³adzie spoczynkowym poruszaj¹cego siê atomu ma czêstoœæ zale¿n¹ od
kierunku prêdkoœci wzglêdnej obu uk³adów i zawart¹ w przedziale od - .-� do - .-� ,
gdzie w przybli¿eniu nierelatywistycznym (porównaj paragraf 12)
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p

3
3 10

2

1 2

5 dla T � 3500 K .

Zjawisko to nazywamy dopplerowskim rozszerzeniem („rozmyciem”) linii widmowych, bo-
wiem zwykle obserwuje siê, ¿e fotony o œciœle okreœlonej energii, emitowane w przejœciach
miêdzy ró¿nymi poziomami w atomie (tworz¹ce tzw. ostre linie widmowe), ulegaj¹ dopple-
rowskiemu przesuniêciu czêstoœci w wyniku termicznych ruchów atomów. Ze wzoru (12)
wyliczamy, ¿e liczba fotonów w jednostce objêtoœci o czêstotliwoœci w przedziale miêdzy
- .-B B� i- .-B B� jest 4 0 10 8 3, " � �cm . Poniewa¿ X e �

�10 3, wiêc prawie wszystkie pro-
tony dozna³y rekombinacji w atomy, których jest oko³o 550 3cm� . Fotonów o energii jonizuj¹cej
B jest bardzo ma³o: 4 10 550 0 7 108 10" � "� �, , czyli 1 foton na 14 mld atomów. Nie ma zatem
prostej korelacji miêdzy liczb¹ fotonów o energii jonizacji, a liczb¹ atomów zjonizowanych
(tj. swobodnych protonów), równ¹ n X np e B� � �1 3cm ; obie liczby s¹ zupe³nie ró¿ne.

Rzeczywisty proces rekombinacji by³ bardziej z³o¿ony. Pos³uguj¹c siê rów-
naniem Sahy (49) uwzglêdnialiœmy tylko reakcjê e p H� (� �	, w której foton
ma energiê jonizacji 13,6 eV. Oznacza to, ¿e zak³adamy, i¿ elektron i proton
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mog¹ tworzyæ tylko dwa stany: stan, w którym s¹ swobodne, oraz stan
zwi¹zany, bêd¹cy atomem, w którym elektron jest na najni¿szym (podsta-
wowym) poziomie energetycznym. Rzeczywisty atom wodoru ma ponadto
nieskoñczenie wiele wzbudzonych stanów kwantowych, w których elektron ma
wiêksz¹ energiê, zatem do wybicia go z atomu wystarczy foton o energii mniej-
szej od B. Energia elektronu w n-tym stanie kwantowym jest

E
m e

n
n

e��
4

0
2 2 22 4

1

( )�/ �
, � � �E B1 13 60, eV , (52)

/ 0 jest przenikalnoœci¹ elektryczn¹ pró¿ni, a E 1 jest energi¹ poziomu podsta-
wowego. Mo¿liwe s¹ 4 ró¿ne sytuacje.

1) Je¿eli po³¹czenie siê swobodnego elektronu i protonu prowadzi do powsta-
nia atomu w stanie podstawowym, to wyemitowany foton ma energiê blisk¹
B i szybko zjonizuje inny atom. W rezultacie liczba atomów nie zmieni siê.

2) Je¿eli elektron i proton utworz¹ atom w stanie wzbudzonym o numerze
n * 3, to energia potrzebna do zjonizowania go jest równa lub mniejsza od
13 6 3 1 52, ,� eV. W temperaturze 3500 K fotonów o tej energii w prze-
dziale od - .-� do - .-� , wynikaj¹cym z dopplerowskiego rozmycia linii
�-� 1 5, eV jest du¿o, oko³o 1 8 107 3, " �cm , czyli na ka¿dy atom lub swo-
bodny proton przypada 1 8 10 550 3 107 4, " � " fotonów. Wynika st¹d, ¿e
atom silnie wzbudzony ( )n * 3 zostanie bardzo szybko ponownie zjonizowa-
ny zanim zd¹¿y przejœæ do stanu podstawowego.

3) Niech elektron i proton utworz¹ atom w pierwszym stanie wzbudzonym, tzn.
n � 2. Przypomnijmy, ¿e w fizyce atomowej stany kwantowe atomu nume-
ruje siê wartoœciami trzech liczb kwantowych: g³ównej liczby kwantowej
n � 1 2, ,�, liczby kwantowej krêtu orbitalnego l n� �0 1 1, , ,� oraz liczby
kwantowej ca³kowitego krêtu elektronu j, która przyjmuje dwie wartoœci,
j l� �1 2 lub j l� �1 2 (1/2 to oczywiœcie liczba kwantowa spinu elek-
tronu). Dany stan kwantowy zapisuje siê w postaci n l j , przy czym dla wy-
gody zapisu kolejne wartoœci liczby l oznacza siê literami (wybór tych liter
ma uzasadnienie w historii spektroskopii atomowej i pochodzi sprzed stu
lat), tak wiêc l � 0 1 2 3, , , ,� oznacza siê S, P, D, F,...
Za³ó¿my, ¿e nowopowsta³y atom H jest w stanie 2 1 2P (n � 2, l � 1,
j � � �1 1 2 1 2) lub 2 3 2P ( j � �1 1 2). Atom ten szybko przechodzi do
stanu podstawowego 1 1 2S (n � 1, l � 0, j � �0 1 2) z emisj¹ fotonu pierw-
szej linii serii Lymana (Theodore Lyman (1874–1954), fizyk amerykañski,
odkry³ tê seriê w 1906 r.). Linie widmowe tej serii powstaj¹ przy przejœciu
elektronu z n-tego poziomu energetycznego na poziom podstawowy, towa-
rzyszy temu emisja fotonu o energii E E E Bn n� � �1 . Seria Lymana le¿y
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w nadfiolecie. Pierwsza linia tej serii, zwana Lyman 0 (Ly 0) sk³ada siê z fo-
tonów o energii �-0 � � �E E2 1 10 2, eV i odpowiada jej d³ugoœæ fali
�0 � � " �1216 1 216 10 5A cm

o

, (1 10 8A cm
o

� � ); ta linia ma w serii Lymana
najd³u¿sz¹ falê. W promieniowaniu termicznym przy Trek � 3500K fotonów
Ly 0 jest niewiele: w przedziale wokó³ -0 wywo³anym dopplerowskim ter-
micznym rozmyciem tej linii jest ich oko³o 1 4 10 3 3, " � �cm – du¿o mniej ni¿
swobodnych protonów (np � �1 3cm ). Wynika st¹d, ¿e istniej¹ce wówczas
fotony o energii oko³o 10 eV to prawie wy³¹cznie fotony pochodz¹ce
z przejœcia Ly 0 w atomach wodoru. Fotony te do³¹czaj¹ do promieniowania
termicznego; ich wk³ad do ca³kowitej liczby fotonów jest znikomy, natomiast
maj¹ du¿y wp³yw na atomy wodoru. Fotony o energii takiej jak te nale¿¹ce do
linii Ly 0 (tzn. 10,2 eV) nazywamy rezonansowymi, bowiem bardzo ³atwo s¹
poch³aniane przez atomy w stanie podstawowym 1 1 2S i wzbudzaj¹ je do
stanu z n � 2. Z kolei w promieniowaniu termicznym jest du¿o fotonów
o energii 3,4 eV (w odpowiednim przedziale wynikajacym z dopplerowskiego
rozszerzenia linii jest ich oko³o 3 7 105 3, " �cm ); ich energia wystarcza do zjo-
nizowania atomu w tym stanie wzbudzonym. Zatem powstanie atomu w sta-
nie 2 1 2P lub 2 3 2P powoduje zjonizowanie istniej¹cego ju¿ atomu wodoru.
Proces rekombinacji pierwotnej plazmy we wczesnym Wszechœwiecie nie
móg³ wiêc zachodziæ za poœrednictwem któregokolwiek z tych trzech proce-
sów: ¿aden z nich nie prowadzi³ do zmniejszenia stopnia jonizacji X e czyli
wzrostu liczby neutralnych atomów. Rekombinacja dokona³a siê dziêki doœæ
specyficznemu procesowi.

4) Atom wodoru powstaje w pierwszym stanie wzbudzonym i jest to stan 2 1 2S
(l � 0, j � �0 1 2) – dla n � 2 mamy ³¹cznie 3 stany kwantowe: dwa z l � 1
i jeden z l � 0. Jest to tzw. stan metatrwa³y: ten stan wzbudzony ¿yje bardzo
d³ugo w porównaniu z innymi stanami wzbudzonymi, bowiem wynikaj¹ce
z mechaniki kwantowej „regu³y wyboru” zabraniaj¹, by elektron przeszed³
do stanu podstawowego 1 1 2S emituj¹c jeden foton (z serii Ly 0). Atom
mo¿e przejœæ ze stanu metatrwa³ego do podstawowego na dwa sposoby:
albo bez emisji fotonu, w wyniku zderzeñ z innymi atomami, co jest ma³o
prawdopodobne, bo gaz jest silnie rozrzedzony (nH � �550 3cm ), albo w wy-
niku emisji dwóch fotonów. Czas ¿ycia atomu w stanie 2 1 2S wzglêdem
przejœcia do stanu podstawowego z emisj¹ dwóch fotonów jest rzêdu 0,1 s.
Fotony te maj¹ zbyt ma³¹ energiê, by wzbudziæ inny atom ze stanu podsta-
wowego do jednego ze stanów z n � 2, nie s¹ wiêc tak destrukcyjne jak
fotony Ly 0. Atom w stanie metatrwa³ym mo¿na te¿ zjonizowaæ fotonem
o energii 3,4 eV (a jest ich wiele), lecz atomy w tym stanie s¹ mniej podatne
na absorpcjê kwantu o tej energii ni¿ atomy w stanach 2 1 2P i 2 3 2P .
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Rekombinacja postêpowa³a dziêki powstawaniu neutralnych atomów w sta-
nie metatrwa³ym 2 1 2S które nastêpnie przechodzi³y do stanu podstawowego
emituj¹c dwa fotony o ³¹cznej energii 10,2 eV. Atomy te by³y „nadwy¿kowe”
w tym sensie, ¿e ich utworzeniu nie towarzyszy³a emisja fotonu linii Ly 0, zatem
nie powodowa³y rozbicia innego atomu. Oczywiœcie atomy te, jak wszystkie
atomy wodoru w stanie podstawowym, by³y bardzo podatne na absorpcjê fo-
tonów rezonansowych (linii Ly 0), które wzbudza³y je do któregoœ ze stanów z
n � 2, a to z du¿ym prawdopodobieñstwem koñczy³o siê jonizacj¹. Wynika
st¹d, ¿e drugim warunkiem, by rekombinacja mog³a efektywnie postêpowaæ,
by³o ubywanie fotonów rezonansowych, czyli pochodz¹cych z przejœcia z po-
ziomu 2P na poziom podstawowy. Nastêpowa³o to dziêki rozszerzaniu siê prze-
strzeni. W tym okresie charakterystyczny czas 1 H, po którym wszystkie od-
leg³oœci podwaja³y siê, a tym samym energie fotonów mala³y dwukrotnie, by³
rzêdu 105 lat. Wystarcza³ jednak znacznie krótszy czas, by energia fotonu linii
Ly 0 (który w momencie emisji by³ dok³adnie rezonansowy z energi¹ 10,2 eV)
nieznacznie zmala³a i wysz³a poza dopuszczalne dopplerowskie „rozmycie”: fo-
ton taki ma po tym czasie czêstotliwoœæ -mniejsz¹ od -0 lecz dla lec¹cego na
spotkanie z nim (z prêdkoœci¹ 
) atomu ma czêstotliwoœæ - .-� , gdzie

.- -



�
c

. Je¿eli - .-� jest mniejsze od -0 , to foton ma zbyt ma³¹ energiê, by

wprowadziæ elektron na pierwszy poziom wzbudzony, przestaje wiêc byæ de-
strukcyjny.

Dok³adny opis iloœciowy tego procesu jest doœæ trudny. Okazuje siê, ¿e
postêpuje on wolniej ni¿ by to wynika³o z równania Sahy (49), tzn. X e wolniej
maleje ze spadkiem temperatury. Dla z � 500 dostajemy X e *

�10 4 . Rzeczy-
wista rekombinacja przebiega³a tak powoli, ¿e nigdy nie doprowadzi³a do
po³¹czenia siê wszystkich swobodnych ³adunków: dla z � 100 plazma by³a ju¿
tak rozrzedzona, ¿e elektrony i protony nie mog³y siê spotkaæ i rekombinacja
usta³a. Pozosta³a tzw. jonizacja szcz¹tkowa: X e 1

�10 5 . Kosmiczny gaz wodo-
rowy z niewielk¹ domieszk¹ swobodnych elektronów i protonów sta³ siê prak-
tycznie przezroczysty dla promieniowania termicznego du¿o wczeœniej, w tem-
peraturze rekombinacji Trek .

Moment, w którym temperatura spad³a do wartoœci Trek i Wszechœwiat sta³
siê przezroczysty (dziêki czemu promieniowanie termiczne sta³o siê swobod-
nym promieniowaniem reliktowym), mo¿na prosto wyliczyæ (Aneks 34.1) i dany
jest wzorem

t h x xrek rek rek� " � � ��5 51 10 1 2 210
0

2 2, ( ) [ ( ) ]# sek , (53)

gdzie x
z

hrek

rek

�
"

�

2 41 10

1

4

0
2,

# .
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We wzorze tym za #0 podstawiamy albo #B0 (wy³¹cznie nukleony), albo
#M0 (ca³a materia, g³ównie ciemna), ponadto h � 0 7, . Poniewa¿ niektórzy ko-
smologowie, w tym grupa opracowuj¹ca wyniki obserwacji satelity WMAP,
uwa¿aj¹, ¿e punktem zwrotnym procesu rekombinacji by³ moment, w którym
temperatura spad³a do 3000 K, wartoœæ t rek wyliczamy dla dwu wartoœci Trek .

# #0 0 0 045� �
B

,

#0
2 0 022h � ,

# #0 0 0 3� �
M

,

#0
2 0 15h � ,

z
rek

�1 T
rek

(K) t
rek

z
rek

�1 T
rek

(K) t
rek

1300 3500
1 28 1013, " s =

400000 lat
1300 3500

8 60 1012, " s =

272000 lat

1100 3000
1 72 1013, " s =

540000 lat
1100 3000

11 45 1012, " s =

362000 lat

Obecnoœæ materii ciemnej sprawia, ¿e rekombinacja zachodzi wczeœniej,

ni¿ gdyby jej nie by³o. Zarazem, w porównaniu z wp³ywem na czas trwania ery
radiacyjnej t k , wp³yw materii ciemnej na moment zakoñczenia rekombinacji
jest du¿o mniejszy: rekombinacja zachodzi najpóŸniej, gdy s¹ tylko nukleony
i nastêpuje w temperaturze 3000 K, a najwczeœniej – w obecnoœci ciemnej ma-
terii i w temperaturze 3500 K; wartoœæ t rek maleje wówczas 2 razy. Dla okreœ-
lonej temperaturyTrek obecnoœæ materii ciemnej zmniejsza wartoœæ t rek pó³tora
raza.

Poniewa¿ obecnoœæ materii ciemnej bardzo skraca czas trwania ery radia-
cyjnej, rekombinacja zachodzi po jej zakoñczeniu – w erze dominacji materii
nierelatywistycznej, zwanej te¿ er¹ galaktyczn¹. Tej ery omawiaæ nie bêdziemy.
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