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Fizyka w niejednorodnym wszechswiecie

Physics in an inhomogeneous universe

Abstract: Einstein’s theory of gravitation, from which all theoretical con-
siderations of cosmology are derived, allows models of the Universe that are
much more general than the classical Friedmann-Lemaitre models. This ar-
ticle presents some of the interesting geometrical and physical properties of
a simple generalization of those models. The generalization was first derived
from Einstein’s equations by Lemaitre in 1933, and is known today as the
“Tolman model”.

1. Modele Friedmanna-Lemaitre’a (FLRW)

Od lat 20-tych niemal wszystkie teoretyczne rozwazania kosmologii opieraja
sic na pewnej, bardzo szczegdlnej klasie rozwiazan réwnan Einsteina. Przedsta-
wimy je dokladniej w dalszym ciagu artykulu, tu podamy tylko ich krétki opis
jakosciowy. ’

Modele te wyprowadza sie z réwnan pola grawitacyjnego (réwnan Einsteina)
przy nastepujacych zalozeniach o symetrii czasoprzestrzeni:

1. Istnieje w czasoprzestrzeni rodzina S 3-wymiarowych hiperpowierzchni
typu przestrzennego, z ktérych kazda jest jednorodna.

2. Kazda z hiperpowierzchni rodziny S jest izotropowa.

3. Wszystkie symetrie hiperpowierzchni rodziny S sa symetriami calej cza-
soprzestrzeni.

Jednorodnoéé oznacza, ze istnieje 3-wymiarowa grupa symetrii, za pomocg
ktdrej mozna kazdy punkt przestrzem przeksztalci¢ w kazdy inny punkt. Fizycz-
nie, chnorodnosc oznacza, ze rézne punkty przestrzeni sa nierozréznialne za po-
moca, pomiarow geometrycznych (a wigc takze za pomocy pomiarow gestosci,
ciénieni i predkoéci materii — przy zalozeniu, ze o$rodkiem kosmicznym jest ciccz
doskonala, wielkosci te sa bowiem jednoznacznie wyznaczone przez geometrig za
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posrednictwem réwnai pola). Izotropia wzgledem punktu P oznacza, ze W punk-
cie tym wszystkie kierunki sa nierozréznialne. W polaczeniu z jednorodnoscia,
izotropia oznacza, ze nierozréznialne sa wszystkie kierunki w kazdym punkcie
przestrzeni. A

Modele takie po raz pierwszy wprowadzil A.A. Friedmann [1, 2] w latach
1922 i 1924, potem, niezaleznie od niego, zrobil to G. Lemaitre [3] w r. 1927;
Scisla, interpretacje geometryczna zalozen prowadzacych do tych modeli podali,
znow niezaleznie od siebie, H.P. Robertson [4, 5] i A. G. Walker [6]. Od tych 4
nazwisk pochodzi przyjeta obecnie skrétowa nazwa tych modeli: FLRW.

Powyzszy krétki opis pozwala zauwazy¢, ze z punktu widzenia teorii Einstei-
na modele FLRW sa bardzo szczegdlne. Ich wyjatkowa prostota wychodzi na jaw
w calej okazalo$ci przy dokladniejszym badaniu, ktére prowadzi do nastepujacych
wnioskow:

1. Ogdlne rozwiazanie réwnai Einsteina nie musi mie¢ zadnej symetrii !
Modele FLRW maja, natomiast 6-wymiarowe grupy symetrii - najwieksze, przy
ktérych mozliwa jest jeszcze ewolucja modelu w czasie (model z wigksza grupa
symetrii musialby by¢ statyczny).

2. W ogdlnym przypadku mamy do wyznaczenia z réwnaii pola 6 funkecji,
kazda z nich zalezy od 4 zmiennych (czterem spoéréd 10 skladowych tensora
metrycznego mozna nadaé, w zasadzie, dowolna postaé za pomocs, transformacji
wspolrzednych). W modelach FLRW, zaloZenia o symetrii redukuja, problem do
wyznaczenia jednej funkcji jednej zmiennej (czasu). Cala dynamika geometrii i
materii trywializuje si¢ do opisu zmian w czasie gestosci materii, ktéra w ustalone;
chwili czasu jest taka sama w calej przestrzeni2.

3. Ruch osrodka ciaglego mozna charakteryzowaé przez ekspansje (tj.
wzgledng predkos¢ zmiany objetosci), tensor rotacji i tensor deformacji (mdéwiac
W uproszczeniu, ten ostatni opisuje zmiany ksztaltu zespoldw czastek przy za-
chowaniu objetosci zespotu, jest on zwykle nazywany scinaniem). W modelach
FLRW, z zalozen o symetrii wynika, ze rotacja i deformacja sa réwne zeru, zag
ekspansja jest w ustalonej chwili czasu taka sama w calej przestrzeni3.

W powyiszej charakterystyce autor zamierzal doprowadzié¢ Czytelnikéw do
nastepujacej konkluzji: czy nie byloby rzecza podejrzana, gdyby tak wielki i skom-
plikowany uklad jak caly Wszech§wiat byl écidle opisywany tak prymitywnym

'Ogdlnego rozwiazania prawdopodobnie nigdy nie uda si¢ znalez¢, ale znane sg dzis przyklady,
dos¢ liczne, Scistych rozwiazan nie majacych zadnej symetrii.

2Znane sa przyklady scistych rozwiazan, w ktérych zalozenia (o symetrii lub inne) redukujg
liczbe funkcji niewiadomych, lecz pozostale funkcje zaleza poczatkowo od wszystkich czterech
zmiennych i s3 wyznaczane z réwnan Einsteina.

3W ten sposéb prawo Hubble’a jest wbudowane w modele FLRW poprzez zalozenia o sy-
metril. Znane sa dzi$ scisle rozwigzania z nieznikajacym $cinaniem i niejednorodna, ekspansja.
Znane sa tez rozwiazania z rotacja, ale we wszystkich z nich istnieja, sprzezenia miedzy rotacja,
rozszerzaniem i Scinaniem powodujace, ze rotacja nie jest wielkoscia niezalezna i nie moze by¢
traktowana jako “czyste” rotacyjne zaburzenie modeli FLRW. Sprzezenia te sa konsekwencja,
innych upraszczajacych zalozen. Rozwiazania z rotacja zadowalajacego pod wzgledem matema-
tycznej ogdlnosci nie znaleziono do dzis. )
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modelem? Konkluzja ta narzucila sie co najmniej kilkudziesieciu réznym fizykom
i juz w latach 30-tych pojawily si¢ pierwsze préby uogdlnienia modeli FLRW.
Jedna z nich doprowadzila do modelu, ktory jest przedmiotem niniejszego arty-
kulu. Wbrew spotykanym w-literaturze stwierdzeniom, zalozenia, z ktorych wy-
prowadzono modele FLRW, nie byly podsumowaniem materialu obserwacyjnego,
lecz byly czysto matematycznymi zalozeniami zrobionymi w celu maksymalnego
uproszczenia rachunkéw, przy zachowaniu jakosciowej zgodnosci z wynikami ob-
serwacji na poziomie minimum wymagan. Byly wiec tylko pierwszym przyblize-
niem do dokladniejszych modeli.
Czytelnicy wiedza zapewne o niedawnym odkryciu nieréwnomierno$ci w roz-
kladzie temperatury promieniowania tta mikrofalowego. Odkrycie to zostalo juz
“ogloszone jako jedno z najwazniejszych w astronomii XX w. i bedzie pewnie w
przyszloéci stuzylo jako uzasadnienie potrzeby uogdlnien modeli FLRW. Z kro-
nikarskiego obowiazku autor chcialby wiec utrwali¢ na papierze co nastepuje:
pomiary charakterystyk promieniowania tta byly dotychczas uzywane do doklad-
nie odwrotnego celu. Przez ponad 20 lat coraz dokladniejsze pomiary stwierdzaly,
" 7e ewentualne zaburzenia izotropii sa mniejsze od bledu pomiaru. Opiniotworcza
cze$é érodowiska astronomicznego reagowala na to nastepujaco: to fantastycznie!
Wszech$wiat jest jednorodny i izotropowy, zas modele FLRW sa jego wierna, re-
prezentacja! Prace nad uogdlnieniami byly prowadzone przez nielicznych fizykéw,
wbrew opinii srodowiska.

2. Model Lemaitre’a-Tolmana

Jedno z dwu historycznie najwczeéniejszych uogdlnienr modeli FLRW zo-
stalo znalezione przez G. Lemaitre’a? w 1. 1933 [7]. Jego obszerny artykul, dys-
kutujacy rézne matematyczne aspekty kosmologii, do dzisiaj nie zostal prawi-
dlowo doceniony i bywa najczesciej cytowany jako omowienie modeli FLRW.
Tymczasem, artykul ten zawiera m.in. definicj¢ masy dowolnego ukladu sferycz-
nie symetrycznego (powtdrnie odkryta znacznie pézniej przez Poduretsa [9] i
Misnera-Sharpa [10]), dyskusje ukladéw “quasistatycznych” (tu autor mimocho-
dem odkrywa nowe rozwiazanie réwnan Einsteina, znalezione powtdrnie i uo-
gélnione przez Stephaniego w r. 1967 [11]), dowdd nieosobliwo$ci rozwiazania
Schwarzschilda na horyzoncie (przeprowadzony niezaleznie, w $cislejszy sposob,
przez Kruskala [12] w r. 1960) oraz wczesne, do$¢ jeszcze uproszczone i jakby
niesmiale sformulowanie twierdzenia o osobliwosciach, rozwinietego potem przez
Hawkinga, Penrose’a i Ellisa [13]. Réwniez przedstawione ponizej rozwiazania
réwnan Einsteina dla modelu L-T zostaly w tej pracy wyprowadzone i dos¢ szcze-
gélowo przedyskutowane, w oparciu o wlasnosci funkeji eliptycznych. Niektore
wlasnosci fizyczne nowego modelu Lemaitre’a zostaly zbadane przez Tolmana [14]

W tym samym roku inne uogdlnienie opublikowal G.C. McVittie [8]. Nie bedziemy zajmowac
sie nim w artykule.
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(ktéry wyraznie zaznaczyl, ze dyskutuje rozwiazanie z pracy [7]), niektdre wlasno-
Sci geometryczne przedyskutowal potem Bondi [15]. Przyjal sie zwyczaj nazywad
to rozwigzanie “modelem Tolmana” lub “Tolmana-Bondiego”, choé pierwszen-
stwo historyczne nalezy bez zadnej watpliwosci do Lemaitre’a. Autor niniejszego
artykulu proponuje dla tego modelu nazwe “Lemaitre’a-Tolmana” (L-T) dla po-
godzenia historycznej sprawiedliwosci z przyjcta juz nazwa, i dla odrdznienia od
modeli FLRW. .

Zalozenia prowadzace jednoznacznie do modelu L- T mozna sformulowac na-
stepujaco:

1. Istnieje w czasoprzestrzeni rodzina S hiperpowierzchni przestrzennych, z
ktorych kazda jest izotropowa (tzn. sferycznie symetryczna) wzgledem pojedyn-
czego punktu.

2. Grupa symetrii hiperpowierzchni rodziny S jest réwnoczeénie grupa, sy-
metrii calej czasoprzestrzeni.

3. Materia wypelniajaca czasoprzestrzen moze by¢ opisana jako pyl, tzn.
osrodek, ktérego czastki poruszaja sie po liniach geodezyjnych (czyli oddzialuja
ze soba, tylko poprzez pole grawitacyjne) i w ktérym ciénienie jest réwne zeru.

Modele FLRW maja wszystkie te wlasnoéci oraz dodatkowo jednorodnogé
(punkt 3 jest w modelach FLRW realizowany czes$ciowo: materia porusza si¢ po
geodezyjnych, ale ci$nienie niekoniecznie jest réwne zeru. Geodezyjnosé ruchu
jest w modelach FLRW konsekwencja pozostalych zalozen i nie musi by¢ postu-
lowana osobno). Widaé stad, ze model L-T jest jednym z najprostszych mozliwych
uogdlniern modeli FLRW. Jego geometria jest zdefiniowana nastepujaco:® Forma
metryczna jest postaci:

ds? = 12 — {R2(t,r)/[1 + f(r)]}dr?

— R2(t,7)(d6? + sin 8d¢?), (1)

gdzie f(r) jest dowolng funkcja wspdlrzednej radialnej r, za$ funkcja R(t,7) jest
zdefiniowana przez réwnanie

Ry= f(r)+ F(r)/R+ AR2 (2)

gdzie F(r) jest druga dowolna funkcja, za$ A jest stala kosmologiczna, R,, def

%If,R,td—ef 9 Pole predkoici materii jest postaci u® = [1, 0, 0, 0] (gdzie

(29, =1, a:2, z3) = (t, r, 8, $)), tzn. wspolrzedna czasowa t jest czasem wlasnym
obserwatorow wspolporuszajacych sie z materia, za$ czastki materii poruszaja, sie
po liniach: {r = const, 6 = const, ¢ = const}. Gestos¢ materii p jest dana przez

8rGp

c2

= Fy /(RzR’T )7 (3)

®Czytelnicy nie znajacy dokladniej teorii grawitacji Einsteina moga ewentualnie opuscié cala
reszt¢ paragrafu 2 bez szkody dla zrozumienia calosci artykutu. :
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gdzie G - stala gramta,cyjna c - pr@dkosc $wiatla w prézni. Réwnanie (2) jest
calka pierwsza réwnan Einsteina, réwnanie (3) jest Jednym z réwnan Einsteina.
Modele FLRW (a $cislej ich podzblor spelniajacy rownanie stanu: p = 0, gdzie p
jest ciénieniem), otrzymuje si¢ z modelu L-T przez przejscie graniczne zdefinio-
wane réwnaniami (4), (5) i (6) ponizej: |

f(r) = kr?, | (4)
gdzie k jest stala dowolna (indeksem krzywizny),
F =2Mr3, (5)

gdzie M jest inng stala dowolng (mozZna ja interpretowac jako Srednia gestosc
poczatkowego rozkladu masy w kuli o promieniu 7. W modelach FLRW jest to
wielkoéé¢ stala, tzn. niezalezna od wielkoéci kuli, w modelu L-T, jak widaé, nie
jest to prawda),

R(t,r) = rS(1), | (6)

gdzie S(t) jest czynnikiem skali — jedyna swobodng funkcja modeli FLRW. Fi-
zyczna, definicja przej$cia granicznego do przypadku FLRW jest gestos¢ materii
niezalezna od wspolrzednej radialnej, p = p(t) (we wspdlrzednych wspdlporusza-
jacych sie).

W przypadku F' = const gesto$¢ materii znika. Model L-T degeneruje si¢
wtedy do rozwiazania Schwarzschilda przedstawionego we Wspélrzgdnych geode-
zyjnych. Z faktu, ze rozwiazania FLRW i Schwarzschilda sa réwnoczesnie przy-
padkami szczegolnyml modelu L-T wynika mozliwoéé kombinowania (“sklejania”)
tych rozwiazah w jedna czasoprzestrzen poprzez odpowiedni dobdr zaleznosci
funkcji dowolnych od 7. Z mozliwosci tej skorzystamy w dalszym ciagu artykutu.

7nane sg dzi$ uogdlnienia modelu L-T znalezione przez Szekeresa [16] i Sza-
frona [17], sa one przykladaml rozwiazan bez symetrii, model L-T jest ich sfe-
rycznie symetryczna granica. Poniewaz nie przewiduja one radykalnie nowych
efektéw, sa natomiast bardziej skomplikowane analitycznie, ograniczymy nasza
dyskusz do modelu L-T.

Réwnanie (2) mozna rozwiazaé. Gdy A # 0, rozwiazanie zalezy od funk-
cji eliptycznych. Poniewaz stala kosmologiczna nie wprowadza nowych efektow
fizycznych, komplikuje natomiast rachunki, zalozymy, ze A = 0 (Lemaitre [7]
przedyskutowal pelne rozwiazania). Rozwigzania réwnania (2) mozna wtedy za-
pisa¢ w postaci parametrycznej nastgpujaco:

Gdy f(r) < 0:

R(t,r) = ~2f(( ))(1 — cos 77),

_ £\3/2
n—sing = g(?%—[t — to(r)]. (7)
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Gdy f(r)=0: )
R(t,r) = {ZF(n)[t — to(r)*}/°. ®
Gdy f(r) > 0: v
| R(t,r) = QJ;C((?)(coshn - 1),
3/2
sinh g — 7 = %)—[t ~to(). (9)

(Formalnie mozliwy jest takze przypadek F <0, f > 0, lecz wykluczamy go ze
wzgledu na interpretacje fizyczna F(r), zob. uwage po wzorze (10)). Algebraiczna
zaleznos¢ R od t jest we wszystkich przypadkach taka sama jak w modelach
- FLRW (takze réwnanie(2) ma identyczna postaé w modelach FLRW). Réznica
polega na tym, Zze w granicy FLRW funkcje F(r) i f(r) maja $ciéle okredlona,
zalezno$¢ od r, natomiast ¢y jest stala dowolna; w rezultacie (R/r) nie zalezy od
7. W modelu L-T mamy 3 funkcje dowolne zmiennej r i one wlagnie zapewniaja,
bogactwo zjawisk przewidywanych przez ten model.

Zauwazmy, ze réwnanie (2) sugeruje pewna interpretacje fizyczna funkcji
f(r)i F(r). Gdy A = 0, réwnanie to staje sie formalnie identyczne z réwnaniem
ruchu radialnego czastki w newtonowskim potencjale V = —GM /R; w modelu
L-T opisuje ono ewolucje kulistej powloki materii o ustalonej wspolrzednej r. Dla
poréwnania z przypadkiem newtonowskim wygodniej jest réwnanie (2) przepisaé
w postaci: o

0 2 F(r)/r3 1

[gm] = e+ B iy (10)
- Teraz widag, co nastepuje: f(r)/r? jest analogiem energii czastki w nieskoriczono-
Sci przestrzennej (oraz miara predkosci poczatkowej), za$ wielkosé [F(r)/(2r3)]
jest analogiem masy zawartej wewnatrz powloki r = const. Blizsze badanie wska-
zuje, ze interpretacja ta jest prawidlowa i nasuwa wiasciwe skojarzenia. W mode-
lach FLRW wielkosci (f(r)/r%) 1 [F(r)/(2r%)] sa stale (takie same dla wszystkich
powlok), w modelu L-T dane poczatkowe dla réznych powlok s od siebie nieza-
lezne. :
Trzecia funkcja dowolna, to(r), opisuje nowy efekt, nieopisywany przez mo-
dele FLRW. W chwili ¢ = t; wystepuje osobliwo$é w czasoprzestrzeni: gestodé
materii dazy do nieskonczonoéci, wyznacznik tensora metrycznego staje sie réwny
zeru. W modelach FLRW, gdzie ¢ty = const, osobliwosé ta wystepuje réwnoczeénie
dla wszystkich czastek: cala materia Wszech$wiata jest wyrzucana z pojedyn-
czego punktu (zdarzenia) w czasoprzestrzeni w tej samej chwili czasu. W modelu
L-T, osobliwo$¢ poczatkowa jest tréjwymiarowym zbiorem (nie mozna nazywad
go podprzestrzenia, bo forma metryczna (1) jest na nim osobliwa i nie indukuje
zadnej 3-wymiarowej formy metrycznej). O fizycznych konsekwencjach tego faktu
powiemy dalej.
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Przedyskutujemy teraz poszczegdlne wlasnosci modelu L-T, ktérych nie
mozna bylo oczekiwaé na podstawie modeli FLRW.

3. Przestrzenna zmiennoéé indeksu krzywizny

W modelach FLRW wielkoéé f(r)/r? = —k jest globalna stala, za$ jej znak
ma istotne konsekwencje dynamiczne: przy k > 0 i A = 0 Wszechswiat bedzie
rozszerzal sie tylko przez skofczony czas (zalezny od warunkow poczatkowych),
po ktérym zacznie zapadac si¢ z powrotem do osobliwoéci punktowej. Przy £ < 0
i A = 0, Wszech$wiat bedzie rozszerzal sig stale, za$ objeto$¢ kazdego ustalonego
zespolu czastek Wszechswiata bedzie rosnaé do nieskoriczonoéci. W modelu L-T,
znak wielkoéci [f(r)/r?] ma dokladnie te same konsekwencje (por. wzory (7) -
(9)), lecz tutaj dowolna funkcja f(r) moze mieé rézne znaki w réznych cze¢sciach
przestrzeni. Niech f(r)/r? bedzie ujemne w obszarze I przestrzeni oraz dodatnie
w obszarze II. Jedli obserwatorzy w takim Wszech$wiecie beda usitowali dopa-
sowaé modele FLRW do wynikéw swoich obserwacji, to obserwator w obszarze
I stwierdzi, ze najlepszy jest model z krzywizna dodatnia, natomiast obserwator
w obszarze II stwierdzi, ze najlepszy jest model z krzywizna ujemna. Obszar I
bedzie rozszerzal sig¢ przez czas skoriczony i zapadnie sie z powrotem, obszar II
bedzie rozszerzal sie stale. Zaleznie od przestrzennego usytuowania obszarow I i
II mozliwe sa rozmaite efekty fizyczne: '

1. Jedli obszar I (o skonczonym czasie istnienia) znajduje si¢ wewnatrz ob-
szaru II (rys. 1), to taki model L-T moze stuzyé do opisu powstawania czarne]
dziury w rozszerzajacym si¢ Wszechswiecie [18, 19]. Dobierajac odpowiednio wa-
runki poczatkowe (rozmiary obszaru I, wartosci funkcji f(r) i F(r)) mozna uzy-
skaé opis czarnej dziury o dowolnej masie i czasie zapadania. Matematyczna teoria
czarnych dziur jest dobrze sformulowana w czasoprzestrzeniach stacjonarnych i
asymptotycznie plaskich, opisuje wigc juz utworzone czarne dziury obserwowane z
daleka. Tymczasem, rozwigzanie L-T jest oczywistym. kandydatem (bardzo malo
* dotychczas wykorzystanym) do opisu procesu powstawania czarnej dziury, obser-
wowanego z dowolnego miejsca przestrzeni.

2. Jedli obszar I znajduje sie na zewnatrz obszaru II (rys. 2), to po pewnym
czasie strumien materii z obszaru I, zapadajacej si¢ ku osobliwoéci konicowej, za-
cznie przecina¢ sie ze strumieniem z obszaru II, wciaz rozszerzajacym sie. Powstaje
w ten sposéb dodatkowa osobliwo$é, nazywana osobliwoscig, przecinajacych si¢ po-
wlok (shell crossing singularity). Jest to ten tréjwymiarowy zbidr punktéw, na
ktérym R,, = 0; jak widaé z (3), p — oo przy R, — 0. Intuicja podpowiada,
7e osobliwoéé ta jest skutkiem zalozenia p = 0 i nie powinna powstawac, gdy
ciénienie ma rézny od zera gradient przestrzenny. Model L-T nie pozwala jednak
na opis takiej sytuacji za$ odpowiednio ogdlne rozwigzania réwnan Einsteina nie
sq jeszcze znane.

Przypadki 1 i 2 zachodza, gdy funkcja f(r) zmienia, znak dla pewnego r.
Fizycznie wazne zjawiska moga wystepowaé takze przy ustalonym znaku f(r),
zaleznie od lokalnych wartosci F(r)/f(r), na przyklad:
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SRODEK
SYMETRII CZAS

HZ. HP. HP  HZ

POLOZENIE-

M
| f<0 | f>o0

Rys. 1. Powstawanie czarnej dziury w modelu L-T. Cala materia, ktdéra w

chwili poczatkowej znajdowala sie w obszarze f(r) < 0, wpadnie w korncu do
czarnej dziury. HP - horyzont pozorny (powierzchnia rosnacej czarnej dziury),
HZ - horyzont zdarzen. Zaden sygnal wystany spod horyzontu zdarzen nie wy-
dostanie si¢ do nieskoriczonosci przestrzennej, zaden sygnal spod horyzontu
pozornego nie moze rozchodzi¢ si¢ w dal od $rodka symetrii. Niezmienni-
cza, miara odleglosci przestrzennej w hiperpowierzchni ¢ = const jest funkcja
R(t,r) = (powierzchnia orbity symetrii)/4x

SRODEK
SYMETRII
O.P.P.
t =t
p
f <O f>0 1 f <O

Rys. 2. Powstawanie osobliwodci przecinajacych si¢ powlok (OPP). Moze ona
powstac takze wtedy, gdy f(r) ma ustalony znak w calej przestrzeni, ale me-
chanizm jej powstawania najlatwiej jest zrozumie¢ w sytuacji przedstawionej
na rysunku. Osobliwoéé poczatkowa (nie zaznaczona) znajduje sie wczesnie]j
od hiperpowierzchni t = t,
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3. Obszar Tozszerzajacy si¢ szybciej moze otaczal obszar rozszerzajacy sie
wolniej, w ktérym kontrast gestodci materii |p1 — pr1l/p1, TO$nie z czasem. Uklad
taki moze stuzy¢ do opisu powstawania zageszczen materii we Wszechswiecie. Juz
w 1. 1956 Bonnor [20] uzy! takiej wlasnie konfiguracji modelu L-T do opisu po-
wstawania galaktyk. Wywnioskowal on, ze jesli kondensacje powstaly ok. 1000 lat
po Wielkim Wybuchu, to aby mogly powstaé galaktyki o obserwowanych dzis
gestosciach, poczatkowe zaburzenia powinny by¢ ok. 1028 razy wieksze niz sta-
tystyczne fluktuacje gestosci materii w osrodku przestrzennie jednorodnym. Pro-
blem tej rozbieznoici do dzi$ mie zostal rozwiazany: fluktuacje statystyczne sa
za male dla wytworzenia galaktyk, nawet jesli pojawiaja si¢ w ulamek sekundy
po Wielkim Wybuchu. Jest on jednak problemem jedynie wtedy, gdy upieramy
sie, aby Wszech$wiat opisywal za pomoca modeli FLRW. W modelu L-T nie-
~ jednorodny rozklad materii, z dowolnymi amplitudami niejednorodnosci, moze
wynurzaé si¢ bezposrednio z wybuchu poczatkowego (zob. par. 4).

4. Przy odpowiednio duzej poczatkowej koncentracji masy wokot srodka sy-
metrii, zapadanie sie materii w gestszym obszarze moze doprowadzi¢ do powstania
golej (tzn. nie ukrytej pod horyzontem) osobliwosci [19]. Sformutowana przeszio
30 lat temu przez Penrose’a “hipoteza cenzury kosmicznej” (c.k.) [21] stwierdza,
ze sytuacja taka nie moze si¢ zdarzy¢. Kontrprzyklady dla tak prostego sformuto-
wania tej hipotezy byly znajdowane juz od dawna (jeden z pierwszych, znaleziony
przez Yodzisa, Seiferta i Miillera zum Hagena wr. 1973 [22], byl szczegdlnym przy-
padkiem modelu L-T) i zmuszaly do stopniowego obwarowywania hipotezy c.k.
zastrzezeniami. Na przyklad, jedno z uécidledt c.k. stwierdza, ze gola osobliwos¢
nie moze wystapi¢ w sytuacji ogdlnej, natomiast rozwigzania réwnan Einsteina,
ktére zawieraja gola osobliwo$é, sa niestabilne wzgledem zaburzei pola grawi-
tacyjnego. Badanie stosowalno$ci hipotezy c.k. opiera sie nie tylko na scistych
rozwiagzaniach réwnan Einsteina, ale model L-T jest bardzo waznym przyktadem
testowym, nie do korica jeszcze wykorzystanym.

5. Obszar rozszerzajacy si¢ szybciej moze by¢ otoczony obszarem rozszerzaja-
cym sie wolniej. Ta konfiguracja modelu L-T zostala wykorzystana przez Sato [23]
do dobrze zgodnego z obserwacjami opisu powstawania wielkoskalowej struktury
we Wszechéwiecie. Opiszemy ten proces dokladniej w par. 5.

4. Osobliwos$ci w modelu L-T

Wspomnieli$my juz w zakoriczeniu par. 2, ze osobliwoé¢ przy t = to(r), prze-
chodzaca w granicy FLRW w Wielki Wybuch, nie jest pojedynczym zdarzeniem
w czasoprzestrzeni, lecz zbiorem tréjwymiarowym. Widaé to latwo z formy me-
trycznej (1): wzdtuz linii éwiata r = ry pray t = {o(r1) mamy R(to(r1),m1) = 0,
lecz na ogdt wzdluz innej linii $wiata r = ro jest R (to(r1),r2) # 0. Wobec tego,
przestrzenna odlegloéé czastki ro od czastki ry, w dowolnej chwili ¢ = t, rdwna:

siz= [ (g = [ SO Rty ) =
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= [L+ F(O7V2 [R(ty, 13) = R(ty, )] (1
nie dazy do zera gdy t, — to(r1); por. rys. 3 (skorzystalismy w (11) z twierdzenia,

0, SRODEK 0,
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Rys. 3. Nieréwnoczesnoé¢ wybuchu poczatkowego i centrum opdznionej eks-

pansji. Osobliwo$é poczatkowa t = to(r) jest, przy wyborze wspolrzednej cza-
sowej zgodnym ze wzorem (1), procesem rozciagnietym w czasie — obserwa-
torzy O; i Oz wynurzaja sie z osobliwosci w réznych chwilach. Obserwator O;
odbiera promieniowanie wyslane przez centrum opdznionego rozszerzania sie.
Odleglos¢ s12 jest dana wzorem (11)

o wartosci $redniej, 7 jest stalg spelniajaca 71 < 7 < o). Zatem, rézne czastki
materili wynurzaja si¢ z osobliwosci poczatkowej w réznych chwilach czasu®. Oso-
bliwo$¢ przecinajacych sie powlok wspomniana w punkcie 2 poprzedniego para-
grafu moze, przy odpowiednim doborze funkcji f, F' i tg, byé¢ usunieta calkowicie
z czasoprzestrzeni (réwnanie R, = 0 nie ma wtedy rozwiazail). Mozna tez wybrad
funkcje tak, ze wzdtuz kazdej linii $wiata r = const osobliwosé przecinajacych sie
powtlok zdarzy sie wczeéniej lub réwnoczeénie z osobliwoscia, poczatkowa, R = 0.
Poniewaz fizyka i astrofizyka moga by¢ w takim modelu uprawiane tylko dla cza-
sOw poézniejszych od R = 0, w takiej konfiguracji osobliwogé przecinajacych sie
powlok jest astrofizycznie nieistotna. W pozostalych przypadkach trzeba braé
pod uwage mozliwo$¢ wystapienia dodatkowych (w stosunku do modeli FLRW)
efektow.

Ciekawg mozliwo$é zaproponowal Nowikow w . 1964 [24]. Wybuch poczat-
kowy w okolicach érodka symetrii modelu L-T moze by¢ opdzniony w stosunku
do pozostalych obszaréw. Obserwator umieszczony z dala od $rodka moze wtedy
widzieé na niebie zlokalizowany przestrzennie sygnal wysylany przez materie
wlasnie wynurzajaca sie z osobliwoéci poczatkowej. Model L-T moze opisaé tylko

8Synchronizacja zdefiniowana przez wspolrzgdng tjest wyrdzniona geometrycznie (powierzch-
nie ¢ = const sa ortogonalne do pola predkosci u®) i fizycznie 1 réwnoczesnosé w jej sensie jest
faktem niezmienniczym.
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jedno takie “centrum opdznionej ekspansji”. Zauwazmy jednak, Ze opierajac si¢
na rozwigzaniu L-T mozna skonstruowa¢ model z bogatsza struktura. Miano-
wicie, mozna wybraé funkcje F(r), f(r) i to(r) tak, aby dla 7 > o (gdzie 7o
jest dowolna stala) byly one réwne, odpowiednio: M r3, —kr? i stalej. Wtedy, w
obszarze 7 < To mamy model L-T, ktéry dla r > ro degeneruje si¢ do modelu
FLRW. Mamy wiec $cisle rozwiazanie opisujace zlokalizowane zaburzenie nalo-
sone na tlo FLRW. Ze wzgledu na jednorodno$¢ obszaru FLRW mozna na to
tlo natozy¢ dowolna liczbe zaburzed L-T w réznych obszarach. W takim modelu
mozemy mieé dowolnie wiele centréw opéznionej ekspansji. Nowikow prébowal
objaéni¢ w ten sposéb zrédlo energii kwazaréw. Wyjasnienie to zostalo zarzucone
po odkryciu promieniowania mikrofalowego, ktérego izotropowy rozklad nie dat
sie pogodzié¢ z silnymi zaburzeniami wynikajacymi z modelu Nowikowa. Istnienie
centréw opéznionej ekspansji pozostaje jednak nadal teoretyczna mozliwoscia,.

5. Struktura ”komdérkowa” Wszechswiata

Wz6r na gestosé materii w modelu L-T mozna zapisa¢ w postaci:

817G 3F,,
C4 ,0 - (R3)7r. (]‘2)

Zatem, przy ustalonym ¢, przestrzenne maksima i minima gestosci, jeéli istnieja,
to spelniaja rownanie '

F,r'r (Rs)ar "'Far (RS)arr = 0. (13)

W najprostszym przypadku, f(r) = 0, réwnanie to sprowadza si¢ do
(—2FF)’I"I’ thr +4F,2 tOyr +2FF7’I‘ tO)T’I‘ )(t - tO) - 2FF7'I‘ thz =0 (14)

Jest to uwiklana definicja pewnych wartosci 7 = rp. Zauwazmy, ze na ogol
Tm = Tm(t), a wigc przestrzenne minima i maksima gestosci nie wspolporuszaja
sie z materia, lecz wedruja, niezaleznie od linii pradu materii (fachowo nazywa
sie to wedréwka, fal gestosci). Wartodci ry, zdefiniowane przez (14) s niezalezne
od czasu jedynie gdy F,.= 0 (wtedy model L-T degeneruje si¢ do rozwiaza-
nia Schwarzschilda) lub to,, = 0 (wtedy wybuch poczatkowy jest rOWnoczesny).
Wedréwka fal gestoéci wystepuje takie w pozostatych dwu przypadkach (f < 0
i f > 0). Jej dokladne zbadanie wymaga w kazdym przypadku numerycznego
badania réwnania (13). |

Badanie takie przeprowadzil w latach 1982-1984 H. Sato ze wspolpracow-
nikami [23] i uzyskat wyniki jako$ciowo zgodne z obserwacjami astronomicznymi
(rys. 4). Okazalo sie, ze jesli w chwili poczatkowej istnieje we Wszech$wiecie ob-
szar o obnizonej gestosci otoczony obszarem wyzszej gestosci, to granica miedzy
tymi obszarami zacznie uciekaé na zewnatrz, w kierunku wyzsze] gestosci, z pred-
koécia, wieksza od predkosci kosmicznego rozszerzania si¢. Na uciekajacej granicy
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Rys. 4. Ewolucja rozrzedzenia materii w modelu L-T. Wspdélrzedna pionowa,
Jest stosunek gestosci w rozrzedzeniu do ggstosci na zewnatrz. Kontrast gesto-
sci, pv — pb|/pb rosnie z czasem, brzeg rozrzedzonego obszaru ucieka z pred-
koscia wigksza, od predkosci kosmiczngo rozszerzania sie. Gdy ttem jest obszar
FLRW z dodatnia krzywizna, za$ poczatkowy rozmiar rozrzedzenia jest od-
powiednio duzy, rozrzedzenie wypelni cala, przestrzen przed zapadnigciem sig
materii do osobliwosci koricowej (rysunek skopiowany z [23] za zgoda, Autora
i Wydawcy)

obszaréw tworzy sie cienka powloka o wzrastajacej gestoéci, ktéra wlasnym polem
grawitacyjnym wciaga do swojego wnetrza dodatkowa materie z otoczenia (Sato
nazwal ten proces mechanizmem plugu $nieznego”). Scidle mowiac, powloka po
skoriczonym czasie przeksztalca si¢ w osobliwo$é przecinajacych sie powlok, ale
sadzi si¢ (i istnieja juz argumenty numeryczne popierajace to domniemanie), ze
rézne od zera cisnienie zapobiegnie utworzeniu osobliwoéci. Model L-T jest zbyt
prosty, nie dopuszcza niezerowego cisnienia, za$ wystarczajaco ogdlne éciste roz-
wigzanie rownan Einsteina nie jest znane.

Powyzszy opis dotyczy pojedynczej powloki uciekajacej od jednego centrum.
Model L-T jest znéw zbyt prosty na opisanie ogélniejszej sytuacji, ale w tym
przypadku mozemy sobie pomdc w sposéb formalnie poprawny. Podobnie, jak
zrobilismy to w par. 4, wystarczy rozpatrzyé taki model L-T, ktéry w pewnej
odleglodci od centrum symetrii przechodzi w $cisly model FLRW. W jednorodnym
tle FLRW mozna wtedy wydzielié dowolna liczbe innych centréw otoczonych
regionami L-T i bedzie to $cisly model wielu rozszerzajacych sie powlok.

Od momentu, gdy pierwsze powloki zaczna sie zderzaé, model powyzszy bez-
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apelacyjnie przestaje dziala¢, dalszego ciagu procesu mozna znow tylko domyslaé
sie: kuliste powloki powinny rozplaszczy¢ si¢ o siebie i pozosta¢ na miejscach
zderzeti, tworzac sie¢ nieregularnych (rozne powloki maja na ogdt rézne promie-
nie) wieloécianéw. Wlaénie taki obraz wielkoskalowego rozkladu materii wynika z
ostatnich obserwacji: galaktykii gromady galaktyk grupuja si¢ w cienkie powloki
otaczajace duze obszary pustej przestrzeni — por. pracg Melotta [25], w ktdrej
podjeto ciekawa prébe mierzenia topologii przestrzennego rozkladu materii.

Jako ciekawostke powtdérzmy za praca Sato [23] nastepujacy fakt: po przej-
éciu do granicy newtonowskiej, réwnanie ruchu powlok pokrywa si¢ z rownaniem
propagacii fal eksplozyjnych, wyprowadzonym przez Sedova [26]. Ekspansje po-
wloki mozna wiec uwazacé za eksplozje i jest to analogia $cista.

Problem powstawania rozrzedzenn w rozkladzie materii byl po raz pierwszy
rozpatrywany przez Sena juz w r. 1934 [27, 28]. Sen wykazal, uzywajac modelu
L-T, ze poczatkowe rozrzedzenie w jednorodnym tle bedzie z czasem powiek-
szaé swoje rozmiary i kontrast |py — pbl/pb, gdzie pv jest gestoscia materii w
rozrzedzeniu, p, gestodcia tta. Byla to wyrazna informacja, Ze nalezy oczekiwac
tworzenia sie rozrzedzen we Wszech$wiecie. Zostala ona jednak zignorowana przez
ogdl astronomow, ktorzy, parafrazujac powiedzenie G. F. R. Ellisa, "wiedzieli”,
ze Wszechéwiat jest jednorodny i izotropowy.

6. Wplyw rozszerzania sie Wszechswiata na uklady planetarne

Pole grawitacyjne materii Wszech$wiata (tzn. galaktyk innych niz nasza)
przenika Uktad Sloneczny. Podejrzewano juz dawno, ze rozszerzanie sig Wszech-
éwiata, powodujace zmienno$é w czasie kosmicznego pola grawitacyjnego, moze
mie¢ wplyw na orbity planet. Prébe obliczenia tego efektu (nie pierwsza histo-
rycznie, ale najlepiej dzi$ znana) podjeli A. Einstein i E.G. Straus w r. 1945 [29].
Zalozyli oni, ze Wszech$wiat opisywany modelem FLRW zawiera wewnatrz pu-
sta, dziure, w ktérej érodku znajduje sig Slofice. Przy odpowiednim dopasowaniu
rozmiaru dziury (zmiennego w czasie) i masy Slorica konfiguracja taka okazala sie
zgodna z réwnaniami pola grawitacyjnego (masa Storica musi by¢ réwna masie
oérodka kosmicznego usunietego z dziury). W takiej konfiguracji orbity planet
nie reaguja na rozszerzanie sic Wszech§wiata. Wniosek ten zostal na wiele lat
przyjety jako ogdlne prawo wynikajace z teorii Einsteina. Tymczasem, rozwaza-
nia par. 5 sugeruja, ze konfiguracja Einsteina-Strausa jest niestabilna. Rodzina
konfiguracji Einsteina-Strausa, numerowana tylko jednym stalym parametrem
($rednia kosmiczng gestoscia materii w chwili poczatkowej) tworzy zbiér miary
zero w rodzinie modeli L-T, numerowanej dwiema funkcjami dowolnymi zmienne;j
r (trzecia funkcja dowolna moze by¢ dowolnie przeksztaicona przez transformacje
wspolrzednej r, nie wiaze si¢ ona zatem z ogdlnoécia rozwiazania, lecz z dowol-
noécia wyboru wspélrzednych, wbudowang w teori¢ Einsteina). Przy zbyt malej
“masie Slofica brzeg dziury bedzie oddalal sie od jej centrum szybciej niz czastki
kosmicznego plynu”, i bedzie przy tym gromadzil dodatkowa materig. Przy zbyt
duzej masie Sloiica brzeg dziury zacznie poruszaé si¢ ku jej centrum i dazy¢ do
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zapelnienia pustki materia. W konfiguraciji stabilnej, kosmiczny rozklad mate-
rii musi rozciagaé sie po calej objetoéci uktadu planetarnego. Konfiguracje taka
zbadal Gautreau [30] opierajac si¢ na modelu Lemaitre’a-Tolmana (cho¢ nie jest
tatwo przekonad sie, ze uzyl on wladnie tego modelu, pracowal bowiem w innych
wspolrzednych). Okazalo sig, ze planety nie moga mieé orbit kolowych. Promien
kazdej orbity bedzie zmienial sie z czasem wedlug wzoru:

dS 8x@G
— = ——pStI/2M, 1

o = s/ (15)
gdzie G, ci p maja to samo znaczenie, co we wzorze (3), S jest odleglo$cia, miedzy
planeta i Sloficem, H = R,; /R jest stala Hubble’a, M jest masa Slorica. Efekt
ten, jak widaé, jest wigkszy dla orbit o duzych promieniach, dla Saturna wynosi

on: .

% = 6-107'% m/rok. (16)
Rozszerzanie si¢ Wszech$wiata ma wiec wplyw na orbity planet, ale niestety jest
on zbyt maty, aby go zmierzyé (podana wyzej wielkoé jest mniejsza od $rednicy
protonu).

Warto przy okazji wyjaénié pewne zadawnione historyczne nieporozumienie
dotyczace omawianego problemu. Wplyw rozszerzania sic Wszechéwiata na orbity
planet byl badany przez McVittiego [8] i Jarnefelta [31] w przy uzyciu rozwia-
zania McVittiego [8]. Wyniki tych prac nie nadaja sie do bezposredniego ilo$cio-
wego wykorzystania, autorzy nie zadbali bowiem o zdefiniowanie jednostki dlugo-
Sci w sposéb niezmienniczy. W rozszerzajacej sie przestrzeni jest to nietrywialny
problem. Nie mozna prowadzi¢ rachunkéw perturbacyjnych, gdy maly parametr
rachunku jest funkcja czasu, a wlasnie taki blad popelnil Jirnefelt (Gautreau
[30] rozwiazal problem definicji jednostki odleglodci poprawnie). Praca Jarnefelta
pokazuje jednak, ze rozszerzanie sie Wszechdwiata ma wplyw na orbity planet.
Autor zamierzal natomiast pokazaé, ze wplyw taki nie istnieje i jako konkluzje
swojej pracy podal stwierdzenie: ”Orbita planety podczas danego okresu” nie od-
chyli si¢ zatem znaczaco od orbity newtonowskiej”. W pozniejszej pracy, Einstein
1 Straus [32] przytoczyli wyniki McVittiego i Jirnefelta jako potwierdzenie swo-
jego wyniku z r. 1945, przemilczajac przy tym fakt, ze w pracy [29] kosmologiczne
rozszerzanie si¢ orbit bylo réwne zeru dokladnie.

7. Zakonczenie

Niniejszy artykul przedstawia jedynie niewielki wybdr materiatu z dogé juz
obszernej literatury dotyczacej niejednorodnych modeli kosmologicznych. Pelny
przeglad literatury na ten temat jest przygotowywany przez autora niniejszego ar-
tykutu. Prace te mialy dotychczas wieksze znaczenie dla teorii grawitacji (poprzez

" Autor mial tu na mysli wiek Wszechswiata.
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poszerzenie wiedzy o metodach generacji i interpretacji Scistych rozwiazan réw-
nan Einsteina) niz dla astrofizyki. Zebrany w nich material moze jednak okazac
sic wystarczajacy dla otwarcia nowego kierunku w astrofizyce relatywistycznej:
badania obserwowalnych efektéw przewidywanych przez niejednorodne modele
kosmologiczne. Z punktu widzenia teorii grawitacji byloby to bardzo pozadane
zblizenie teorii do eksperymentu.
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