4 Kosmologie I: Homogene isotrope Weltmodelle

4.1 Einleitung und grundlegende Beobachtungen

Kosmologie ist “besondere” Wissenschaft: es gibt nur ein Universum, das wir untersuchen
konnen; keine ‘typischen’ Eigenschaften eines Universums, keine Statistik (vgl. Sterne,
Galaxien!).

Abbildung 4.1: APM-Survey: Galaxi-
enverteilung in einem ca. 100 mal 50
Grad groflen Feld um den Galaktischen
Stidpol. Die Intensitdaten der Pixel sind
skaliert auf die Anzahl der Galaxien
pro Pixel; blau, griin, und rot stehen
fiir helle, mittlere, und schwache Gala-
xien (B-Magnituden 18, 19, und 20).
Die ‘schwarzen Locher’ sind nicht un-
tersuchte Gebiete um helle Stern, Ku-
gelsternhaufen, etc.

Kosmologische Beobachtungen sind i.A. schwierig: der ‘gréfite Teil’ des Universums ist
sehr weit weg von uns.

Am wichtigsten: Ausbreitungsgeschwindigkeit des Lichtes endlich; eine Quelle im Ab-
stand D sehen wir heute in einem Zustand, in dem sie (D/c) jiinger war als heute;
heutiger Zustand des Universums nur sehr lokal beobachtbar.

Aber: Endlichkeit von ¢ erlaubt, in die Vergangenheit zu schauen!

Beispiel: Euklidischer Raum, ‘wir’ im Zentrum x = 0, heute, ¢t = t;; wir konnen nur solche
Raum-Zeit-Punkte sehen, fiir die gilt |x| = ¢(ty—t); ein beliebiger Raum-Zeit-Punkt (x, t)
ist unbeobachtbar.

Wenn unser Universum eine komplexe Raum-Zeit-Struktur hdtte, konnten
wir diese nicht aus Beobachtungen erschlieffen, da wir nur Ereignisse auf
unserem rickwdrtigen Lichtkegel beobachten konnen.

Zum Gliick scheint unser Universum eine im wesentlichen einfache Struktur zu besitzen

(s.u.).

4.1.1 Grundlegende kosmologische Beobachtungen
1. Nachts ist der Himmel dunkel.
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2. Gemittelt {iber grofle Winkelskalen sind lichtschwache Galaxien (z.B. solche mit
R > 20) am Himmel gleichfoérmig verteilt.

3. Bis auf wenige Ausnahmen (z.B. Andromeda=M31) zeigen Spektren von Galaxien
Rotverschiebung; je grofier Entfernung, umso groBler die Rotverschiebung (Hubble

Gesetz; siehe Abb. 1.10).

4. In fast allen kosmischen Objekten (Gasnebel, Hauptreihensterne) betrigt der Mas-
senanteil von Helium etwa 25 — 30%.
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Abbildung 4.2: Farben-Helligkeits-Diagramm der Kugelsternhaufen M 5 (links) und 47 Tucanae (rechts).
MS: Hauptreihe; TO: turn—off; RGB: Red Giant Branch; Tip: hier passiert der He-Flash; HB: Horizon-
talast; AGB: Asymptotic Giant Branch; WD: weifle Zwerge, nicht mehr auf dem Diagramm. Dort wo die
Hauptreihe aufhort, befinden sich gerade Sterne der Masse, fiir die das Lebensalter auf der Hauptreihe
gleich dem Alter des Kugelsternhaufens ist. Aus der Lage des turn-offs kann man daher das Alter des
Sternhaufens bestimmen. Im rechten Bild sind Isochronen (Kurven im HRD von Sternen gleichen Alters)
fiir verschiedene Alterswerte eingezeichnet

5. Die éltesten Sternhaufen in unserer Galaxis haben Alter von ~ 12 Gyrs = 12x10? yrs
(bestimmt durch Farben-Helligkeits-Diagramm; Zahlenwert nicht unumstritten —
Hipparcos hat diesen Wert erst kiirzlich revidiert).

6. Es gibt Mikrowellenstrahlung (kosmische Hintergrundstrahlung, cosmic microwave
background radiation, CMB), die uns aus allen Richtungen erreicht; Anisotropie der
CMB ~ 107° = relativer Unterschied der Intensitiit aus verschiedenen Richtungen
(DMR Experiment auf COBE Satelliten; dabei miissen lokale Effekte ‘herausge-
rechnet’ werden, z.B. Strahlung der Milchstrafie, Doppler-Effekt — siche Abb. 1.17).
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Abbildung 4.3: CMB Spektrum als Intensitit ge-
gen Wellen pro Zentimeter. Die durchgezogene Li-
nie zeigt das erwartete Spektrum eines schwarzen
Korpers. Die Fehlerbalken der FIRAS Daten sind
so klein, dass die Datenpunkte nicht von der theo-
retischen Kurve unterschieden werden kénnen

7. CMB ist, soweit bisher gemessen, perfekte Schwarzkorperstrahlung, d.h. Planck-
strahlung mit 7" = 2.728 + 0.004 K (FIRAS Experiment auf COBE).

8. Anzahldichte von Radioquellen
Gesetz N(> S) oc S73/2,

bei hoher Galaktischer Breite folgt nicht einfachem
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4.1.2 Einfache Schlussfolgerungen

Zunachst Annahme: unendliches, euklidisches, statisches Universum; ergibt Widerspruch

zu (1) und (8):

Olbers’ Paradoxon: in einem solchen Universum wéare der Himmel nachts hell — sehr

hell sogar:

sei n, mittlere Anzahldichte von Sternen, laut Annahme konstant in Raum und Zeit, R,

ihr mittlerer Radius;
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eine Kugelschale mit Radius » und Dicke dr enthilt 47r? drmn, Sterne, die insgesamt
Raumwinkel
R2m

5 = 47% n, Rz dr

dw = 4xr? drn,
r

einnehmen; insgesamt also
00 dw 00
w:/ dr—:4772n*R§/ dr = oo !
0 dr 0

Sterne fiillen also gesamten Himmel, aus jeder Richtung wiirde uns Sternlicht erreichen;
da spezifische Intensitit , Entfernungs-unabhiingig, wire der Himmel ~ 10* K heif;
gliicklicherweise ist er es nicht!

Quellenzihlungen: Betrachte Population von Quellen mit rdumlich und zeitlich kon-
stanter Leuchtkraftfunktion n(> L) = Anzahldichte von Quellen mit Leuchtkraft grofer
L;

in Schale mit Radius 7 und Dicke dr befinden sich 4wr?dr n(> L) Quellen mit Leucht-
kraft > L; da L = Sr?, ist

N(>S)= /Ooodr 4rrin(> Sr?) ;

Anderung der Integrationsvariablen auf L = Sr?, r = \/L/S, dr = dL/(2VLS):

N(> S) :47T/0002d\/—§_S%N(> L)=2r8* [TdLVIn(> L) :

unabhéngig von der Leuchtkraftfunktion wiaren Quellzdhlungen in einem solchen Univer-
sum N (> S) oc S7%/2, in Widerspruch zu Beobachtungen.

ALSO: eine der Annahmen muss falsch sein!
Hubble Fluss (Rotverschiebung der Galaxien) legt nahe, dass Universum nicht statisch.

Alter von Sternhaufen (5): Universum ist mindestens 12 Gyrs alt; vergleiche Hubble
Zeit Hy' = 10 h~! Gyrs — die beiden Zahlen passen gut zueinander.

Galaxienverteilung (2) und CMB Isotropie (6): Auf grofien Winkelskalen scheint
Universum um uns herum isotrop, mit sehr guter Genauigkeit.

Ist unser Ort im Universum vor anderen ausgezeichnet? Wenn nicht: Universum isotrop
um jeden Punkt — homogen.

Wichtig: Homogenitéit kann prinzipiell nicht beobachtet werden: Beobachtungen weitent-
fernter Gebiete zeigen diese zu friitheren Zeiten; Entwicklungseffekte konnen nicht direkt
von raumlichen Variationen getrennt werden.

Allerdings: es gibt keine Hinweise auf Strukturen im Kosmos auf Skalen > 100 Mpc; vgl.
charakteristische Skala des Universums: setze v = ¢ in Hubble Gesetz (1.1),

Ry = HL = 3000 h ' Mpc : Hubble Linge| . (4.1)
0

— Homogenitét scheint zumindest plausibel.
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Abbildung 4.5: Aus Isotropie um zwei Punkte folgt
Homogenitéat: ist das Universum um B isotrop, ist
die Dichte gleich in C, D, und E. Indem man Scha-
len mit unterschiedlichen Radien um A konstru-
iert, wird gezeigt, dass der schraffierte Teil homo-
gen sein muss. Mit Schalen, die grofl genug sind,
kann man so Homogenitéat fiir das ganze Univer-
sum folgern.

Kosmologisches Prinzip: fiir alle Beobachter (oder von jedem Punkt
aus betrachtet) sieht das Universum gleich aus, oder: das Universum ist
homogen und isotrop.

Bemerkungen:

e Wie oben erwahnt: wenn Universum auf grofien Skalen komplex wére, kénnten wir
nicht auf vollstdndige Beschreibung hoffen.

e Homogene und isotrope Weltmodelle sind die einfachsten Losungen der Gleichungen
der Allgemeinen Relativitdtstheorie (ART); man kann zumindest untersuchen, wie
weit solch einfache Modelle mit den Beobachtungen vertréglich sind.

e Wie wir noch sehen werden, folgen aus dem kosmologischen Prinzip die in Ab-
schnitt 4.1.1 erwdhnten Beobachtungstatsachen.

e Auf kleinen Skalen ist Universum sicherlich nicht homogen; diese Inhomogenitéiten
werden als kleinskalige ‘Storungen’ betrachtet (und quantitativ beschrieben).

4.2 Ein expandierendes Universum

Grundlegende Kraft im Universum ist die Gravitation: nur Gravitation und elektro-
magnetische Krafte wirken auf groflen Langenskalen; da Materie im Kosmos im Mittel
neutral, spielen elektromagnetische Kréifte auf groflen Skalen keine Rolle.

Theorie der Gravitation: Allgemeine Relativitéatstheorie (ART; Einstein 1915); Grenzfall
fiir kleine Gravitationsfelder und kleine Skalen: Newtonsche Gravitationstheorie.
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4.2.1 Newtonsche Kosmologie

Motivation: Die Beschreibung mittels der ART ist dann nétig, wenn die betrachteten
Skalenldngen mit dem Kriimmungsradius der Raumzeit vergleichbar sind. Dies ist in
unserem Universum sicherlich der Fall.

Andererseits: In einem homogenen Universum ist jedes kleine Raumgebiet charakteri-
stisch fiir das ganze Universum, und auf kleinen Skalen ist die Newtonsche Betrachtung
gerechtfertigt.

Also: ausgehend vom kosmologischen Prinzip, betrachte rdumlich homogene und isotrope
Weltmodelle, zundchst im Rahmen der Newtonschen Mechanik.

4.2.2 Kinematische Beschreibung

Mitbewegte Koordinaten. Betrachte homogene Kugel der Dichte p(t); erlaube radiale
Expansion (oder Kontraktion) der Kugel, so dass p rdumlich homogen bleibt;

wéhle einen Zeitpunkt ¢ = ¢y und fithre zu diesem Zeitpunkt raumliches Koordinatensy-
stem x ein, mit Ursprung im Mittelpunkt der Kugel;

ein Teilchen der Kugel mit Ort x zur Zeit ¢y habe zu einem anderen Zeitpunkt ¢ Koor-
dinate r(¢); radiale Expansion

~ [r(t) = a®)x]. (4.2)

a(t) kann nur von t abhingen: wegen radialer Expansion kénnte a im Prinzip auch
Funktion von |x| sei, aber Erhaltung der Homogenitdt von p impliziert a = a(t);
a(t) heiBBt kosmischer Skalenfaktor; weil r(ty) = x,

a(ty) = 1/. (4.3)

Wir wahlen £, = heute.

Teilchen (oder Beobachter), die sich entsprechend (4.2) bewegen, heilen mitbewegte Be-
obachter (comoving observers); x ist mitbewegte (comoving) Koordinate. Die Weltlinie
(r,t) jedes mitbewegten Beobachters ist durch x eindeutig gegeben.

Expansionsrate. Geschwindigkeit eines Teilchens:

d da . a
V(r,t)—Er(t)—gx:ax—ar:]{(t)r, (4.4)
mit .
H(t) = ¢ Expansionsrate| . (4.5)
a

Relativgeschwindigkeit zweier Teilchen bei r und r + Ar:

Av =v(r+ Ar,t) —v(r,t) = H(t) Ar : (4.6)
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Abbildung 4.6: Hubble-Diagramm: fiir meh-
rere Galaxienhaufen ist die ‘Fluchtgeschwin-
digkeit’ (gemessen aus Rotverschiebung) als
Funktion der Helligkeit der fiinfthellsten
Haufengalaxie dargestellt; die sich ergebende
Gerade ist das lokale Hubble Gesetz, wenn
man diese Helligkeit als Maf§ der Entfernung
der Haufen annimmt: wenn diese Galaxien in

etwa gleich leuchtkréiftig waren, wére Fluss
S o D72 also v x D ox S™1/2
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jeder Beobachter, der mit der Kugel expandiert, sieht um sich herum isotropes Geschwin-
digkeitsfeld, entsprechend dem Hubble Gesetz;

fiir ¢ = ¢y = heute spezialisiert sich (4.6) auf (1.1);

Expansion < H(t) > 0;

Hubble Konstante Hy = H (ty): Expansionsrate heute.

4.2.3 Dynamik der Expansion

Betrachte Kugelschale mit Radius z zur Zeit ¢y, und Radius r(¢) = a(t) = fiir beliebiges
t; Masse innerhalb der Kugel:

4 5 4 4

M(z) = 5 poa® = 5 p(t) r(t) = - p(t) a*() 2° (4.7)

po: Massendichte des Universums heute; Dichte nimmt ab wie

p(t) = ppa>(t) : Massenerhaltung ; (4.8)

Gravitationsbeschleunigung eines Teilchens auf dieser Kugelschale: GM (x)/r?, nach in-
nen gerichtet — Bewegungsgleichung:

o dr GM(z)  4nG pya?
Hi) = e 23 2 (4.9
oder
Lo () 4G pp  AnG

unabhéngig von z! Dynamik der Expansion allein bestimmt von der Materiedichte.

‘Energieerhaltung’: Multipliziere (4.10) mit 2 und integriere:

8rG 1 8rG
d2:7;p0—K02:7;p(t)a2(t)—Kc2 ; (4.11)
a
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K c?: Integrationskonstante, wird spéter interpretiert;
nach Multiplikation mit 2?/2 kann (4.11) geschrieben werden als

vty GM

2 r(t)

kinetische + potentielle Energie (pro Masse) eines Teilchens ist eine Konstante; daher
ist (4.11) Energieerhaltungsgleichung;

K ist proportional zur Gesamtenergie eines mitbewegten Teilchens; daher ist Geschichte
der Expansion von K abhéngig:

— K

e Wenn K < 0, so ist rechte Seite von (4.11) immer positiv, da da/dt > 0 heute,
bleibt da/dt > 0 fiir alle Zeiten, das Universum expandiert ewig.

e Wenn K = 0, so ist rechte Seite von (4.11) immer positiv, da/dt > 0 fiir alle Zeiten,
das Universum expandiert ewig, aber so, dass da/dt — 0 fiir t — oo

e Wenn K > 0, so wird rechte Seite von (4.11) 0 wenn a = ayax = (87Gpp) /(3K ?),
dort ist da/dt = 0, danach rekollabiert das Universum wieder.

Abbildung 4.7: Das Verhalten des Skalenfaktors
a(t) fir die drei moglichen Félle von K; k gibt
das Vorzeichen von K an

SCALE FACTOR

0

it TIME

Im Spezialfall K = 0 hat das Universum heute eine Dichte, die kritische Dichte genannt
wird,

gHg —29 1.2 3

Man definiert den Dichteparameter

Po
Qo= —1; 4.13
. (4.13)

K > 0 entspricht y > 1, K < 0 entspricht 2y < 1. Die in Sternen sichtbare Materie
triagt nur wenig bei, 2, < 0.01.

Aber: wie schon bei Rotationskurven von Spiralen gesehen, gibt es klare Hinweise auf
Dunkle Materie; diese kann €}, dominieren.
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4.2.4 Modifikation durch ART

Newtonsche Betrachtungsweise enthélt wesentliche Aspekte der homogenen und isotro-
pen Weltmodelle; muss allerdings mit Vorsicht interpretiert werden:

Es qibt keinen Mittelpunkt des Universums; das Universum expandiert nicht von einem
ausgezeichneten Punkt weg!

Bemerke: das Bild der “Kugel” taucht in den Expansionsgleichungen (4.10) und (4.11)
nicht mehr auf!

Die ART modifiziert Newtonsche Theorie in mehrerer Hinsicht:

e Materie mit Druck modifiziert die Bewegungsgleichungen;

e die Einsteinsche Feldgleichung der ART enthalt zusétzlichen Term, die kosmologi-
sche Konstante;

e Interpretation der Expansion wird vollig gedndert: nicht die Teilchen (oder Beob-
achter) expandieren voneinander weg, sondern der Raum selbst expandiert; insbe-
sondere ist die Rotverschiebung keine Doppler-Rotverschiebung, sondern selbst eine
Eigenschaft expandierender Raum-Zeiten.

Allerdings: lokal kann man sich die Rotverschiebung immer noch als Doppler-Effekt
vorstellen, ohne einen groflen Fehler zu machen.

Materie mit Druck: Ohne Druck gilt p(t) a®(t) = const.; falls Materie Druck besitzt,
gilt

d, 5, 3 da?
Interpretation: p c?: Energiedichte = Materiedichte x ¢?; a® oc Volumen, also:
Anderung der Energie = — Druck x Volumenénderung;
vgl. Erster Hauptsatz der Thermodynamik!
Druck modifiziert die Bewegungsgleichung zu
. ArG 3P

Druck wirkt also als zusétzliche Quelle der Gravitation.

Kosmologische Konstante: Einsteinsche Feldgleichungen erlauben zusétzlichen Term
in den Expansionsgleichungen, die sog. (orts- und zeitunabhéngige) Kosmologische Kon-
stante A:

= p——5 t 5 (4.16)

und

4G 3P A
A PO Y 41
3 (p c2>+ 3 (4.17)
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sie wurde urspriinglich von Einstein eingefiihrt, um ein statisches kosmologisches Modell
zu erhalten [durch geeignete Wahl von A und p kann man die rechte Seiten der Gl.(4.16)
und (4.17) zu 0 setzen] — damals war die Hubble Expansion noch nicht bekannt;

wurde lange Zeit ignoriert (Einstein: “Meine grofite Dummbheit”, nachdem Hubble Ex-
pansion bekannt wurde);

heutzutage wird ein mogliches A # 0 interpretiert als “Energiedichte des Vakuums”,
ein quantenmechanisches Phdnomen — allerdings 148t sich A mittels der Quantenmecha-
nik momentan nicht berechnen; Abschétzungen der Groflenordnung liegen um etwa 120
Zehnerpotenzen (!!!) daneben.

Gleichung (4.16) legt nahe, die Grofe

2
5 A

= 4.18
Cpri= g n (4.18)

als Energiedichte des Vakuums zu interpretieren.

Man unterscheidet im Wesentlichen folgende Arten von Materie:

e Staub: Materie ohne Druck, P = 0; nicht zu verwechseln mit dem Staub als absor-
bierender Bestandteil des ISM; thermische Bewegung der Materieteilchen < c¢;

e Strahlung: Materie mit Druck P = pc?/3, thermische Bewegung der Teilchen ist
(ultra-)relativistisch; z.B. Photonen;

e Vakuum, oder die kosmologische Konstante.

Entsprechend schreibt man pq(t) fiir Staub, p.(¢) fiir Strahlung;
ebenfalls entsprechende Dichteparameter

P£d.0 Pr.0 PA
Qao=—"; ho="; MWo=—=553]" 4.19
T Per T P " pa 3HE (4.19)

Staub: sdmtliche nichtrelativistische Materie, also die baryonische Materie und die
Dunkle Materie;

Heute: die Materiedichte von Galaxien (inklusive ihrer dunklen Halos) entspricht Q24 =
0.02 (abhéngig von der — weitestgehend unbekannten — Ausdehnung der dunklen Halos):
dies ist untere Schranke fiir €y; spéter wird gezeigt, dass Qy ~ 0.3;

dagegen Energiedichte der Strahlung heute sehr viel kleiner; wird dominiert durch Pho-
tonen der kosmischen Hintergrundstrahlung und Neutrinos aus dem frithen Universum

(s.u.),

Qro~4.2x107°h 2 (4.20)

also: )y = Qd,O + Qr,O ~ Qd,O-
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4.2.5 Expansionsgleichungen und Notwendigkeit eines Big Bang

Verhaltnis von Strahlung und Staub &ndert sich mit Skalenfaktor:
wihrend pq(t) = paoa>(t), folgt aus (4.14)

pe(t) = proa (1), (4.21)
so dass . . 0 .
pr( ) — pr,O — I',O 7 (422)
pa(t)  pap a(t)  Qao alt)
Strahlung und Staub hatten also gleiche Energiedichte bei Skalenfaktor
o —50—171-2
Qoq = —— =4.2x107°Q; h™"|. (4.23)
Qa0

Mit p = paoa >+ proa? und (4.19) kann man die Expansionsgleichung (4.16) schreiben
als

K 2
H*(t) = H} [a_‘l(t)Qr,O +a (1) — a_Q(t)?c2 + Opl - (4.24)
0
Spezialisierung auf heute, und die Bedingung €2, o < {2 liefert dann
Ho\?

K hat Dimension (Linge) ?; im Rahmen der ART wird K interpretiert als Kriimmung
des Universums (zum heutigen Zeitpunkt); genauer:
der homogene, isotrope drei-dimensionale Raum zur Zeit ¢y hat Kriimmung K:

e falls K = 0, Raum ist euklidisch, flach;

e falls K > 0, kann 1/v/ K interpretiert werden als Kriitmmungsradius eines sphéri-
schen Raumes — das zwei-dimensionale Analogon wére eine Kugeloberfliache;

e falls K < 0, nennt man den Raum hyperbolisch — das zwei-dimensionale Analogon
wére dann die Oberflache eines Sattels.

Bemerkung: Einsteinsche Feldgleichung sagt etwas iiber Raumkriimmung aus, nicht aber
iiber Topologie des Universum;

eine Zylinderoberfliche ist ebenfalls ‘flacher Raum’ wie Ebene, besitzt aber eine andere
Topologie;

falls Universum ‘einfache Topologie’, dann:

fiir K > 0, Universum endlich, fiir K < 0 unendlich;

in allen Féllen aber unbegrenzt (eine Kugeloberfliche ist endlicher aber unbegrenzter
Raum).
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Closed Geometry  Open Geometry Flat Geometry

Abbildung 4.8: Zwei-dimensionale Analoga zu den drei méglichen Raumkriimmungen. In einem geschlos-
senen Universum ist die Winkelsumme im Dreieck grofler als 180°; in einem offenen Universum kleiner als
180°; und in einem flachen Universum gleich 180°.

Abbildung 4.9: Die Geometrie zweier Lichtstrah-
len in gekriimmter Raum—Zeit. Der Winkel zwi-
schen ihnen ist dW, der transversale Abstand . Ein
Test fiir Kriimmung ist, einen Vektor, der einen
Winkel # mit einem der Stahlen macht, um das
Viereck BADC zu verschieben; dndert sich darauf-
hin der Winkel um dg, ist ist d3 ein MaB fiir die

Kriimmung.

Mit (4.24) und (4.25) erhélt man Expansionsgleichung,

H?(t) = Hf [a ()0 +a2(t)Q0 + a2 (t)(1 — Qo — Qa) + Q] |! (4.26)

Diskussion der Expansionsgleichung. Die Terme auf rechter Seite von (4.26) haben
unterschiedliche Abhéngigkeit von a:

e fiir sehr kleine a dominiert erster Term, das Universum ist strahlungsdominiert;
o fiir etwas grofieres a dominiert der zweite Term, der Staub- (oder Materie-) Term;
o falls K # 0 wird fiir grolere a der dritte Term dominieren, der Kriimmungsterm;

e fiir sehr grofle a dominiert die kosmologische Konstante.

Heute ist a > 0: Expansion;

(4.26) besagt, dass @ > 0 fiir alle ¢, es sei denn, die rechte Seite von (4.26) verschwindet
fiir einen Wert von a.

Falls H? = 0 fiir ein a > 1, kommt Expansion zum Stillstand, fiir spitere Zeiten rekolla-
biert das Universum.

Falls H? = 0 fiir ein a < 1, hat Universum vorher kollabiert, danach Expansion.

Welche dieser Moglichkeiten realisiert ist, hingt von den kosmologischen Parametern ab;
man findet:
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Abbildung 4.10: Klassifikation der kosmologischen
z=1 Modelle. Die Gerade verbindet Modelle ohne
loitering Raumkriimmung (Qp + Q5 = 1), die offene und
g Z1=% 1 geschlossene Modelle trennt. Die beinahe horizon-
E tale Kurve trennt Modelle, die ewig expandieren,
g expands forever von solchen, die in ferner Zukunft rekollabieren.
= 1ecollapses """"" | Modelle in der oberen linken Ecke haben Expansi-

onsgeschichte, bei der a nie nahe 0 war, also keinen
Big Bang hatten; bei solchen Modellen gibt es eine
maximale Rotverschiebung von Quellen, fiir zwei
Fille angedeutet. Da €y > 0.1 ist, und wir Quel-
e i len mit Rotverschiebungen > 5 beobachtet haben,
0 1 2 3 sind diese Modelle auszuschlieBen.

£

closed

open

matter

e Falls A =0, so ist H2 > 0 fiir alle @ < 1; das Verhalten fiir @ > 1 hingt von  ab:
— H? > 0 fiir alle q, falls Qy < 1 (bzw. K < 0): das Universum expandiert fiir alle

Zeiten.

— Falls Qp > 1 (K > 0), so verschwindet H? fiir a = apax = Q/(Q — 1);
Universum erreicht dann maximale Expansion bei an.c, danach rekollabiert es
wieder.

e Falls A > 0, ist Diskussion etwas komplizierter:

— Falls €y < 1, expandiert Universum fiir alle a > 1;

— falls 2y > 1, héngt Zukunft von €2, ab: falls 24 klein genug, kommt es zur
Rekollabierung, sonst ewige Expansion;

— falls Qp < 1, ist H? > 0 fiir alle a < 1;

— falls Q4 > 1, ist es im Prinzip moglich, dass H?> = 0 fiir ein a < 1; solche
Modelle kénnen aber durch Beobachtungen ausgeschlossen werden (s.u.).

Bis auf den letzten Fall, der ausgeschlossen werden kann, kommen wir also zu folgendem
Ergebnis:

Die Ezpansionsgleichung besagt, dass es einen Zeitpunkt gegeben haben
muss, wo a = 0, die ‘Grifle des Universums’ also verschwindend klein
gewesen sein muss. Fira — 0 divergiert die Materiedichte; dieser Zustand
muss also singuldre Dichte besitzen. Den Zeitpunkt mit a = 0, und die
Entwicklung aus diesem Zustand, nennt man Urknall oder Big Bang.

Den Zeitpunkt, bei dem a = 0, wahlt man zweckméfligerweise als Ursprung der Zeit, so
dass ¢ Weltalter ist.
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Wie noch gezeigt wird, sind die Vorhersagen des Big Bang Modells in beeindruckender
Weise mit den Beobachtungen in Ubereinstimmung!

Man definiert den Abbremsungsparameter
q = —ia/a*, (4.27)

wobei rechte Seite bei t =ty zu berechnen ist; mit (4.17) und (4.26) folgt

Go="5 ~ Qp (4.28)

fiir geniigend grofles (2, kann der Abbremsungsparameter negativ werden — Expansion
des Universums beschleunigt sich.

Es gibt Hinweise (durch Beobachtungen entfernter Supernovae), dass in der Tat ¢y < 0,
Expansion also beschleunigt ist.

Weltalter: Das Weltalter bei einem gegebenen Skalenfaktor a folgt aus dt =
da(da/dt)™! = da/(aH):

L a -1 20y .171/2
t(a) = E)/o da [a™ Q)+ (1 — Qo — Q) + @’ " ; (4.29)
dabei wurde Druck vernachléssigt — Druckterm nur relevant fiir sehr kleine a, daher nur
fiir sehr kleinen Bruchteil der kosmischen Zeit; heutiges Weltalter ¢y: setze a = 1 in

(4.29); es ist fiir ‘flache’ Modelle und solche mit A = 0 in Fig.4.11 dargestellt.

Kosmologische Modelle charakterisiert durch 2y und €25; Hy ist ‘nur’ Skalenfaktor. Heute
werden hauptséchlich zwei Sorten von Modellen betrachtet:

e Modelle ohne kosmologische Konstante, A = 0; die Schwierigkeit, einen ‘verniinfti-
gen” Wert fiir A aus der Teilchenphysik zu begriinden, ist fiir viele Grund genug,
diese Einschrankung zu machen;

e Modelle, fiir die €204+, = 1, d.h. K = 0; diese Modelle werden von sog. Inflationédren
Modellen bevorzugt;

e Ein Spezialfall ist das Einstein-de Sitter Modell, €}y = 1, Q, = 0; fiir dieses ist
to = 2/(3Hy) ~ 6.7h™1 x 10 yrs.

e Fiir viele Weltmodelle ist ¢ty grofler als Alter der dltesten Sternhaufen und daher
kompatibel mit deren Altersbestimmung; allerdings ist das Einstein-de Sitter Modell
nur dann mit Sternalter vertraglich, wenn H, klein.

Kosmologische Parameter nicht genau bekannt; die z.Zt. bevorzugten Werte sind etwa

Qp~03; Qy~07; h~0.7]. (4.30)
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Rotverschiebung

Abbildung 4.11: Oben: Skalenfaktor a(t) als
Funktion der kosmischen Zeit, hier skaliert
als (t—to)Hy ', fiir ein Einstein-de Sitter Mo-
dell (29 = 1, Qx = 0; gepunktete Kurve),
ein offenes Universum (Qy = 0.3, Q5 = 0; ge-
strichelte Kurve), und ein flaches Universum
kleiner Dichte (€29 = 0.3, Q4 = 0.7; durchge-
zogene Kurve) Unten: Weltalter in Einheiten
der Hubble Zeit H;*' fiir flache Weltmodel-
le mit K =0 (2o + Qx = 1, durchgezogene
Kurve) und solche mit verschwindender kos-
mologischer Konstanten (gestrichelter Kur-
ve); man sieht, dass fiir flache Universen mit
kleinem € (also groflem Q, = 1 — ) tg
wesentlich grofer als Hy ' sein kann

Frage: in welchem Zusammenhang stehen ¢ und a mit beobachtbaren Gréfien?
Antwort: Die kosmologische Rotverschiebung ist eine einfache Funktion des Skalenfak-

tors,

(142)="

; (4.31)

diese Relation folgt aus der Betrachtung von Lichtstrahlen in der ART; man kann sie
aber auf andere Art plausibel machen.

_-'-.-.-.-.-—I

Abbildung 4.12: Wellenldngen des
Lichts dehnen sich mit dem Univer-
sum aus.
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Lokales Hubble Gesetz: Fiir nahe Quellen gilt das Hubble Gesetz: aus (4.6) und v ~ zc
folgt

Hy hD
M pa MY g 1 4.3
T 3000Mpe T S (4.32)

wobei D: Entfernung einer Quelle mit Rotverschiebung z.
Fir z < 1, also 1 —a < 1, gilt:

1—a:a(t0)—a(t)%d(to)(to—t):Ho(to—t):Z;

letzter Schritt folgt aus (4.32) mit (tp —t) = D/c;
andererseits ist fir 1 —a < 1: 1/a — 1 &~ 1 — a, so dass lokales Hubble Gesetz mit (4.31)
kompatibel ist.

Energiedichte in Strahlung: Anzahldichte n von Photonen nimmt wegen Expansion
wie n o< a~® ab, zusitzlich nimmt Energie pro Photon ab wie (hp: Plancksches Strah-
lungsquantum)

1
E, = hpr . :
da
via) A1) 1
A1) Ma) PTG

Zusammengenommen: Energiedichte der Strahlung = n E., oc a™; (4.31) ist also kompa-
tibel mit (4.21).
Oder umgekehrt: aus n oc a3 und (4.21) folgt v o< 1/a.

CMB: Ganz allgemein kann man zeigen: spezifische Intensitat I, verdndert sich durch
Rotverschiebung wie:
I, I, _
v (V)3
dabei ist I, spezifische Intensitdt heute bei Frequenz v, und I, spezifische Intensitét
bei Rotverschiebung z bei Frequenz v/ = (1 + z)v. Insbesondere folgt daraus, dass ein
Planck-Spektrum bei der Expansion ein Planck-Spektrum bleibt, mit sich verdndernder

(4.33)

Temperatur
Ti
T(z)=Ty(1+2) =" (4.34)
a
Unser Universum war frither also heifler als heute. Da fiir ein Planck-Spektrum gilt:
n? ki
.= T . B | 74 4.35

ebenfalls in Ubereinstimmung mit (4.21); hier, 2 = hp/(27), und kp: Boltzmann Kon-
stante.

Mit (4.31) lassen sich alle Relationen sowohl als Funktion von a, als auch von z schreiben,
z.B. Weltalter, durch Ersetzung oberer Integrationsschranke, a — (1 + 2)~1, in (4.29).
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4.2.7 Kosmische Entfernungen

Je weiter eine Quelle von uns weg, umso langer braucht das Licht, umso frither wurde es
emittiert, umso kleiner ist a, umso grofler ist z:

— Rotverschiebung ist ein geeignetes Maf} fiir Entfernung von Quellen, insbesondere,
weil z beobachtbar ist.

Wie steht z mit anderen Entfernungen in Beziehung? Oder: was ist Entfernung einer
Quelle in Mpc? Die Antwort darauf ist komplizierter, als Frage suggeriert:

In euklidischen Rdumen ist die Entfernung zwischen zwei Punkten eindeutig definiert; es
gibt mehrere “Messvorschriften”, diese Entfernungen zu bestimmen; zwei Beispiele:

e Falls Quelle kreisférmig, mit Radius R, so nimmt diesen den Raumwinkel

R*m
ein; kennt man also R, kann man D mittels (4.36) messen.
e Falls Quelle Leuchtkraft L besitzt, ist beobachteter Fluss
L
= —; 4.
S D2 (4.37)

kennt man L, ldsst sich daraus Entfernung D bestimmen.

Beide Messmethoden ergeben den gleichen Wert fiir D. Aber:

In gekrimmten Raum-Zeiten ergeben verschiedene Messvorschriften
verschiedene Werte fiir ‘die Entfernung’; es gibt also verschiedene Ent-
fernungsdefinitionen.

Das mag zunéchst iiberraschen, aber: die beiden oben genannten Messvorschriften fiir
D sind so definiert worden, dass sie in euklidischen Raumen den gleichen Wert ergeben
— es gibt daher keinen Grund, warum sie in anderen Rdumen ebenfalls {ibereinstimmen
sollten!

Die wichtigsten Entfernungsdefinitionen sind:

o Mitbewegte Entfernung (comoving distance): Weltlinie einer Quelle mit Rotverschie-
bung z ist charakterisiert durch rdumliche Koordinate heute, also durch die mitbe-
wegte Koordinate x relativ zu uns bei x = 0; man definiert

Deom(2) = |x| (4.38)

als mitbewegte Entfernung. Diese ist nicht direkt mit Beobachtungen verkniipft.
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o Winkelentfernung (angular diameter distance): Wie oben betrachte Quelle mit Ra-
dius R, beobachtet unter Raumwinkel w; dann definiert man Winkelentfernung

Da(2) = ? . (4.39)

e Leuchtkraftentfernung (luminosity distance): Betrachte Quelle mit Leuchtkraft L
und Fluss S; definiere Leuchtkraftentfernung

Di(z2) =, % . (4.40)

Alle diese Entfernungen stimmen lokal (fiir z < 1) tiberein und sind eindeutige Funk-
tionen der Rotverschiebung; z.B. fiir die Winkelentfernung fiir Q4 = 0 und z < zoq =
1/aeq — 1 [die Mattig (1958) Relation]

- = Mi) [z + (0 —2) (VIF 9z 1)) ; (4.41)

insbesondere ist Dj nicht notwendigerweise eine monotone Funktion von z (vgl. Winke-
lentfernungen auf einer Kugel).

DA(Z)

b

@ Q=0 flat __|

=
=) g i 7 Abbildung 4.13: Winkelentfernung gegen Rotver-
T schiebung fiir verschiedene Kosmologien. Durchge-
o zogene Kurven zeigen Modelle ohne Vakuumener-
E S gie; gestrichelte Kurven zeigen flache Modelle mit

Qo+ Q2 = 1. Fiir beide Félle werden Resultate fiir
Qo =1, 0.3, und 0 gezeigt.

0.2

redshift =z

Ganz allgemein gilt:

Dr(z) = (1+2)? Da(2)|. (4.42)
Aufgrund der Definition der Winkelentfernung (Lange/Winkeldurchmesser) sind dies die
relevanten Entfernungen, die in der Gravitationslinsengleichung (3.47) auftauchen.

4.2.8 Zusammenfassung

Nach diesem etwas langeren Abschnitt sollen die wichtigsten Punkte nochmal erwéhnt
werden:
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e Beobachtungen sind vertréglich damit, dass unser Universum auf grolen Skalen um
uns herum isotrop und homogen ist;

e das kosmologische Prinzip postuliert die Homogenitét und Isotropie des Universums;

e die ART erlaubt homogene und isotrope Weltmodelle; in ihrer Sprache liest sich das
kosmologische Prinzip so:

e es gibt eine Familie von Losungen der Einsteinschen Feldgleichung, so dass eine
Schar von mitbewegten Beobachtern die gleiche Geschichte des Universums sehen;
fiir jeden von diesen ist das Universum isotrop.

e Die Form dieser Friedmann—Lemaitre Weltmodelle ist charakterisiert durch den
Dichteparameter €}y und die kosmologische Konstante 2, die Grdfie durch die Hub-
ble Konstante Hj. Die kosmologischen Parameter bestimmen die Expansionsrate des
Universums als Funktion der Zeit.

e Der Skalenfaktor a(t) des Universums ist eine bis heute monoton ansteigende Funk-
tion; das Universum war frither kleiner, dichter und heifler. Es muss einen Zeitpunkt
gegeben haben, wo a — 0, genannt Big Bang.

e Die Zukunft der Expansion hangt von €y und €2, ab.

e Die Expansion des Universums bedingt Rotverschiebung von Photonen; je weiter
eine Quelle von uns entfernt ist, umso stéarker werden deren Photonen rotverschoben.

4.3 Thermische Geschichte des Universums

Wegen T' o« (1 + z) — siche (4.34) — war Universum frither heiler; z.B. bei z = 1200,
T ~ 3000K; bei z = 107, T ~ 3 x 10? K: Temperaturen, die die im Innern von Sternen
iibersteigen:

Man kann daher energetische Prozesse (wie Kernfusion) im frithen Universum erwarten.

Hier sollen die wesentlichen Prozesse im frithen Universum beschrieben werden; Bemer-
kungen dazu:

e Temperatur und Energie lassen sich ineinander umrechnen, Einheit der Energie:
Elektronenvolt, eV, 1eV = 1.1605 x 10* kg K; man kann Temperatur also in Ener-
gieeinheiten angeben;

e Elementarteilchen-Physik fiir Energien unterhalb 1GeV sehr gut verstanden; fiir
sehr viel hohere Energien ist die Physik unsicherer — wir beginnen Beschreibung
also bei Energien unterhalb von 1GeV.

e Die statistische Physik und Thermodynamik von Elementarteilchen wird durch die
Quantenmechanik beschrieben; man unterscheidet zwischen
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— Bosonen, Teilchen mit ganzzahligem Spin (wie z.B. dem Photon) und
— Fermionen, Teilchen mit halbzahligem Spin (wie z.B. Elektronen und Neutri-

nos).

e Wenn Teilchen sich im thermodynamischen und chemischen Gleichgewicht befinden,
ist ihre Anzahldichte und Energieverteilung allein durch die Temperatur gegeben —
z.B. ist Energiedichte der Photonen (4.35) allein eine Funktion von 7.

Notwendige Bedingung fiir chemisches Gleichgewicht: Teilchen kénnen erzeugt und ver-
nichtet werden, z.B. e"-e"-Paarerzeugung und Vernichtung,.

Wie oben erwéhnt, ist fiir Rotverschiebungen z > z.,, mit

Zoq = Ggq — 17223900 Qg 1* |, (4.43)

Energiedichte der Strahlung dominant; diese ist p, o< T, wobei der Vorfaktor von der
Anzahl der relativistischen Teilchensorten (das sind solche, fiir die kg7 > mc? gilt)
abhéngt.

Wegen T o 1/a, also p, < a~*, dominiert Strahlungsterm véllig in Expansionsgleichung
(4.16);

Ansatz: a(t) o< t7, eingesetzt in (4.16), ergibt

3
a(t) o t1? ) t= 9200 toc T2 in Strahlungs-dominierter Phase|, (4.44)
J mGp

wiederum héngt Proportionalitdtskonstante von Anzahl der relativistischen Teilchensor-

ten ab.

4.3.1 Neutrino Entkopplung

Betrachte Universum bei Temperatur T ~ 102 K, entsprechend ~ 100 MeV:
vgl. dies mit Ruhemassen von

Proton, m,, = 938.3 MeV /c?,
Neutron, m, = 939.6 MeV /c?,
Elektron, m, = 511keV /c?,
Muon, m,, = 140 MeV /c*:

Protonen und Neutronen (also die Baryonen) sind zu schwer, als dass sie erzeugt werden
konnten; alle Baryonen, die es heute gibt, miissen damals schon vorhanden gewesen sein.

Auch Muonen kénnen nicht mehr effizient erzeugt werden.

Vorhandene Teilchen also:
Elektronen und Positronen, Photonen, Neutrinos und ihre Antiteilchen (Neutrinomasse
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nicht bekannt, wir nehmen erst mal m, = 0 an), und als nichtrelativistische Teilchen,
Protonen und Neutronen.

Alle diese Teilchen befinden sich im Gleichgewicht, z.B. durch folgende Reaktionen:

et + v < e* + v: Comptonstreuung,

e +e” < v+ v: Paarerzeugung und Annihilation,
v+ U < e’ 4 e : Neutrino-Antineutrino-Streuung.
v+ et < v+ e*: Neutrino-Elektron Streuung.

Reaktionen mit Baryonen werden spéter betrachtet.

Die Energiedichte zu dieser Zeit betréigt

7T2 (]CB T)4
= p, = 10.75 — ;
p=r 30 he

daraus ergibt sich — siehe (4.44) —

T -2
t=0.3s <1Me\/> . (4.45)

Damit Teilchen im Gleichgewicht bleiben, miissen obige Reaktionen geniigend héaufig
ablaufen; genauer:

die Reaktionsraten (Anzahl der Reaktionen pro Teilchen pro Zeiteinheit) miissen groBer
sein als die kosmische Expansionsrate H(t);

e Reaktionsraten I' nehmen ab: da sie proportional zur Teilchendichte (des Reakti-
onspartners) sind, diese wie ¢™3 abnimmt, und einige der Wirkungsquerschnitte o

monoton von der Teilchenenergie E ~ kT abhéngen, fallen Reaktionsraten mit ¢
schnell ab;

e fiir Neutrinos ist o oc E? oc T?, so dass ' c no oc T°;

e Verhiiltnis zwischen Reaktionsrate und Expansionsrate H = a/a oc t71 oc T

o~ (o)
H ~\1.6 x 100K

— fiir T < 101°K sind Neutrinos nicht mehr mit den anderen Teilchen im Gleich-
gewicht;

e seither bewegen sie sich ohne weitere Wechselwirkung, bis heute;

e den Prozess des Abkoppelns von den anderen Teilchen nennt man auch Ausfrieren;
die Neutrinos frieren bei 7' ~ 10 K aus;

e beim Ausfrieren haben sie thermische Verteilung, mit gleicher Temperatur wie die
anderen Teilchensorten;
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e sie behalten danach weiterhin thermische Verteilung, mit Temperatur, die wie T"
1/a abnimmt;

e durch das Ausfrieren der Neutrinos dndert sich zunéchst nichts: Expansion folgt
weiterhin (4.45), Temperatur der Neutrinos 7}, ist gleich der der anderen Teilchen.

4.3.2 Paarvernichtung

Fiir Temperaturen kleiner als ~ 5x 10 K, oder kgT' ~ 500keV, kénnen Elektron-Positron
Paare nicht mehr effizient erzeugt werden, wiahrend die Annihilation weiterhin ablduft;

PAIR PRODUCTION
e
Jigfl -_-_______,.' __;—"’;:-'e_
‘% -—-—-_-P o

® Abbildung 4.14: Bei hohen Temperaturen laufen
€  diese beide Prozesse mit gleicher Wahrscheinlich-
keit ab. Bei kleinen Temperaturen gibt es nur noch

ANNIHILATION wenige Photonen, die genug Energie haben, eTe™-

/\/_\/.) Paare zu erzeugen; dadurch wird der obere Prozess
"'--..______‘ @H& immer unwahrscheinlicher.

T N

l
::ie

dadurch nimmt die Dichte der ee™-Paare sehr schnell ab (der Wirkungsquerschnitt der
Annihilation ist grof}), die Paare zerstrahlen in Photonen;

dadurch wird Energie in das Photonengas gepumpt, d.h. die Photonenverteilung
verandert sich — da die Photonen weiterhin eine Planck-Verteilung besitzen, verdndert
sich also deren Temperatur — relativ zu der, die sie ohne die Annihilation hétte;
insbesondere wird Photonentemperatur dadurch héher als die der Neutrinos zur gleichen
Zeit:

11\1/3 11\ 1/3
T'(nach Annihilation) = <Z> T'(vor Annihilation) = (Z) T,|. (4.46)

Dieses Temperaturverhéltnis bleibt danach erhalten; die Neutrinos haben eine um
(11/4)'/3 ~ 1.4 niedrigere Temperatur als die Photonen — auch noch heute:

Es gibt heute noch einen Hintergrund von Neutrinos mit einer Temperatur von
(4/11)'3Ty ~ 1.9K und Dichte von n = 113 cm™ pro Neutrinosorte;
dieser ist schwer nachweisbar, wegen extrem kleinem Wirkungsquerschnitt der Neutrinos.

Bei der Abschétzung von p.o wurde die Energie in Neutrinos mitberiicksichtigt, p, o =
1-68pCMB,O .
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Nach der Annihilation gilt das Expansionsgesetz

T —2
=0. : 4.4
t=0.55s ( 1 MeV) , (4.47)

durch die Annihilation &ndert sich die Konstante in dieser Relation, verglichen mit (4.45)!

Nach der Annihilation bleibt auch das Verhéltnis von Baryonendichte und Photonen-
dichte konstant; erstere wird parametrisiert durch Dichteparameter in Baryonen (heute),
letztere ist durch T bestimmt:

n = (@) = 2.74 x 107 (Q,h%) |. (4.48)

Ny

Wichtig: vor der Annihilation gab es etwa so viele Elektronen und Positronen wie Pho-
tonen; nach der Annihilation sind fast alle Elektronen verstrahlt — aber nicht alle: es
miissen genau so viele Elektronen iibrigbleiben wie Protonen, damit Universum elek-
trisch neutral bleibt;

das Verhéltnis von Elektronen zu Photonen ist daher ebenfalls durch 1 gegeben (genauer,
etwa 0.87, da 1 Protonen und Neutronen beinhaltet).

4.3.3 Primordiale Nukleosynthese

Protonen und Neutronen kénnen sich zu Atomkernen zusammenfinden; Temperatur und
Dichte im frithen Universum geniigend grofl zur primordialen Nukleosynthese (Big Bang
nucleosynthesis, BBN).

Proton-zu-Neutron-Verhéltnis: Wegen der geringen Dichte spielen die Baryonen
(oder Nukleonen) keine Rolle fiir die Dynamik der Expansion im frithen Universum;

die wichtigsten Reaktionen, mit denen sie mit dem Rest der Teilchen im Gleichgewicht
bleiben, sind:

pte < n+v,
pt+tv « n+e+,

n — pt+e+vrv;

letztere ist der Zerfall des freien Neutrons, der eine Zerfallszeitskala von 7,, = 887s hat.

Die ersten beiden Reaktionen halten das Protonen/Neutronen Verhiltnis im Gleichge-
wicht, solange diese Reaktionen schneller ablaufen als die Expansionszeitskala;
Gleichgewichtsverteilung ist gegeben durch Boltzmann-Faktor,

Ny Am c?
on_ _ 4.49
" exp( kBT), (.49

mit Am = m,, — m, = 1.293MeV /c*: Massenunterschied von Neutron und Proton.
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proton/neuntron conversions

1
- ”~

Reaction *1: @Y + ¥ - = @ + e
e

T

Abbildung 4.15: Falls diese Reaktionen
. schneller ablaufen als die Expansionszeitska-

Reaction *2. ) + = @+ v 18%, l?lelbt (.ias Prgtonen/Neutronen Verhalt-
€ = nis im Gleichgewicht.
La h bl

{The double arrows indicate these reactions go both ways. )

Die Gleichgewichtsreaktionen werden selten, nachdem Neutrinos ausgefroren sind — die
obigen Reaktionen beruhen auf schwacher Wechselwirkung, also der gleichen, die Neu-
trinos im chemischen Gleichgewicht halten;

beim Entkoppeln der Neutrinos ist n,/n, ~ 1/3.

Danach zerfillt freies Neutron auf Zeitskala 7;
um heute iiberhaupt noch Neutronen zu haben, miissen die Neutronen schnell in Kernen
gebunden werden.

Deuteriumbildung: Einfachster Kern ist Deuterium, D, bestehend aus einem Proton
und einem Neutron, Bildungsreaktion

p+n—D+7;

Bindungsenergie von D: Ey, = 2.225MeV; diese Energie nur etwas groBer als mqc? und
Am — all diese Energien sind sehr dhnlich!

e\ﬁm 2

Abbildung 4.16: Deuteriumbildung

Jeuterinm

Deuteriumbildung ist Reaktion der starken Wechselwirkung, 1duft sehr effizient ab.

Jedoch: zum Zeitpunkt der Entkopplung der Neutrinos und der Paarvernichtung ist
T nur wenig kleiner als FEj,; weil Photonen so viel zahlreicher als Baryonen, gibt es
geniigend viele energetische Photonen im Wien-Schwanz der Planck-Verteilung, die D
wieder zerstoren.

Erst wenn kT < Ejy, kann Deuterium in groflerer Menge vorhanden sein (Beschreibung
der relativen Anzahldichten von Protonen, Neutronen und Deuterium mittels einer Saha-
Gleichung);

dies geschieht bei T ~ 8 x 10° K, und ¢ ~ 3 min; bis dahin sind ein Teil der Neutronen
zerfallen, das Verhéltnis betrégt dann n,/n, ~ 1/7.

Wegen starker Wechselwirkung werden praktisch alle Neutronen in D gebunden.

Sobald D vorhanden, bildet sich Helium (He?), ein Kern mit grofer Bindungsenergie
(~ 28MeV); bis auf kleinen Rest verwandelt sich simtliches Deuterium in He?;
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man bezeichnet daher die Abhéngigkeit der Heliumbildung von der kleinen Bindungs-
energie von D als ‘Flaschenhals der Kernsynthese’.

Helium-H#ufigkeit: Anzahldichte von Heliumkernen: ny, = n,/2, da jeder Heliumkern
zwel Neutronen enthélt;

Anzahldichte von Protonen nach Heliumbildung: ng = n, — ny;

daraus folgt Massenanteil Y von He*:

dnpge  2ny 2(nn/nyp)

Y: = =
Ingre +n Np+nn 14 (nn/np)

(4.50)

Setzt man obiges Verhéltnis bei Tp ein, n,/n, ~ 1/7, so folgt daraus

Y ~0.25 :

Etwa 1/4 der baryonischen Masse im Universum sollte als Het gebunden
sein! Dies ist eine robuste Vorhersage der Big Bang Modelle, und in her-
vorragender Ubereinstimmung mit der Beobachtung!

Der Heliumanteil im Universum kann spéater durch Kernfusion in Sternen gedndert wer-
den; dabei werden auch schwerere Kerne (‘Metalle’) gebildet; Beobachtung von wenig
prozessiertem Material (also solchem mit wenig Metallen) zeigt, dass Y ~ 1/4.

Minutes: 1/60 1 5 15 60
|
10 + . 4 —t i S N —

Abbildung 4.17: Die Entwicklung der
Héufigkeiten der leichten, wéhrend der
BBN geformten Elemente, als Funktion
der Temperatur (untere Achse) und der
kosmischen Zeit ¢ (obere Achse). Be-
sonders bemerkenswert ist der plétzli-
che Abfall der Neutronenhaufigkeit bei
T ~10°K

Mass Fraction

T

10° 10
i & .
Temperature (10 K)

Abhingigkeit der primordialen Hiufigkeiten von Baryonendichte: Am En-
de der ersten drei Minuten enthélt das Universum also etwa 25% Helium-Kerne, 75%
Wasserstoff-Kerne (also Protonen), und Spuren von D, He?, und Li’; schwerere Kerne
konnen sich nicht bilden, weil es keine stabilen Kerne der Massenzahl 5 und 8 gibt.
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Dichte in He* und D hingt von Baryonendichte im Universum ab:
je grofer Oy, also je grofer Baryon-zu-Photon-Verhéltnis 7 (4.48), umso frither kann sich
D bilden, umso weniger Neutronen sind zerfallen, umso gréer n,/n,, und daher: umso

grofer V!
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Das gleiche Argument gilt fiir D:

¥ Abbildung 4.18: BBN Vorhersagen der primordia-

len Haufigkeiten leichter Elemente als Funktion der
heutigen Baryonendichte (py, o, untere Achse) und
des entsprechenden Dichteparameters €2;,, wobei
h = 0.65 angenommen wurde. Die vertikale Aus-
dehnung der Rechtecke gibt die gemessenen Werte
dieser Hiufigkeiten an (oben: He!, Mitte: D, unten
Li"); die horizontale Ausdehnung ergibt sich durch
den Uberlap dieser Bereiche mit den theoretischen
Kurven. Die durch die drei Elemente erlaubten
Werte von €y, iiberlappen, dargestellt durch den
vertikalen Streifen. Die Deuterium-Messungen ge-
ben die stiarksten Einschrankungen an €.

je groBer Oy, umso grofier die Baryonendichte bei Umwandlung von D in He?, deshalb
Umwandlung effizienter, vollstédndiger, deshalb D kleiner.

Der Baryonenanteil im Universum: Aus Messungen der primordialen Haufigkeiten
von He* und D und Vergleich mit detaillierten Rechnungen der Kernsynthese im frithen
Universum kann daher 1 bzw. {2, bestimmt werden;

Anteil von D besonders empfindlich auf €2;
Messungen der relativen Stérke der Ly« Linie von H und D (aufgrund der unterschiedli-
chen Kernmasse ist Ubergangsfrequenz leicht verschieden) im ISM und in QSO Absorp-
tionssystemen (wird spiter noch besprochen) ergibt D/H =~ 3.4 x 107°; daraus folgt:

Oy h? ~ 0.02

(4.51)
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Da die Hubble Konstante Hy ~ 7T0kms ' Mpc™!, also h ~ 0.7, ist
Qp ~ 0.03/ Da Qy > 0.1, bedeutet das, dass Baryonen nur einen klei-
nen Teil der Materie im Universum darstellen konnen; der grifite Teul
der Materie ist nicht-baryonische, Dunkle Materie!

Natur der Dunklen Materie zur Zeit noch unbekannt; hier sollen zwei Moglichkeiten
betrachtet werden:

Neutrinos als Dunkle Materie: Falls Neutrinos Ruhemasse besitzen (vermutlich liegt
die Masse der Neutrinos unterhalb 1eV, aber ist von Null verschieden), wéren sie im
Prinzip Kandidaten fiir Dunkle Materie;

solange m, < 1 MeV, wiren massive Neutrinos ultra-relativistisch z.Zt. ihrer Entkopp-
lung; obige Betrachtung, die auf m, = 0 basierte, bleibt dadurch unveréndert;
insbesondere die Schlussfolgerung auf heutige Neutrinodichte n = 113 cm ™2 bleibt beste-
hen;

Massendichte und der entsprechende Dichteparameter jeder Neutinosorte kann dann be-
rechnet werden:

my
91.5eV |
Wenn also eines der Neutrinos eine Masse von ~ 30eV hétte, konnten sie im Prinzip

die Dunkle Materie im Universum darstellen; Elektron-Neutrino ist sehr viel leichter,
m,, & 1eV, aber Muon und 7-Neutrino haben keine guten Masseschranken.

Q, h* = (4.52)

Neutrinos als dominanter Anteil Dunkler Materie kann ausgeschlossen werden aus Be-
trachtungen der Strukturbildung im Universum (siche Kapitel 7).

Da man sicherlich 0y < 2 hat, bedeutet (4.52) insbesondere:

Aus kosmologischen Betrachtungen folgt, dass keines der Neutrinos
eine Ruhemasse im Bereich 200eV < m, S 1MeV haben kann — viel
bessere Schranken, als derzeit im Labor erhdltlich.

Diese Schranken sehr konservativ: Hinzunahme von Strukturbildung und Betrachtung des
Ausfrierens semi-relativistischer Neutrinos kann Bereich ausdehnen auf 10eV < m, S

1GeV.

Inzwischen gibt es deutliche Hinweise darauf, dass Neutrinos eine kleine, aber endliche
Ruhemasse besitzen.

WIMPs als Dunkle Materie: Falls es andere schwach-wechselwirkende Teilchen
(weakly interacting massive particles, oder WIMPs) gibt, gelten fiir sie die gleichen Ar-
gumente wie fiir die Neutrinos: der obige Massenbereich ist ausgeschlossen, weil diese
Teilchen sonst €2y > 1 produzieren wiirden; schwerere WIMPs sind moglich — diese
wéaren bei Neutrinoentkopplung und Kernsynthese nicht-relativistisch und tragen genau-
so wenig zur Expansionsrate bei wie Baryonen — verdndern also obige Betrachtung nicht.
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Praktisch alle Erweiterungen der Standard-Modells der Teilchenphysik sagen solche
WIMPs vorher; noch sind sie aber nicht gemessen worden.

Weitere Bemerkungen:

e Zahlenwerte oben beruhen auf Annahme, dass es drei Neutrino-Familien gibt. Falls
N, > 3, dndern sich die Werte: Expansion verlduft schneller [weil p(T") grofier]
— weniger Zeit bis zum Abkiihlen auf Tp
— weniger Neutronenzerfall
— hoherer Heliumanteil.
Aus BBN wurde schon vor 1990 geschlossen, dass N, = 3 (allerdings mit einigerma-
Ben grofen Unsicherheiten); 1990 wurde aus dem Zerfall des Z-Bosons N, = 3 im
Labor gemessen.

e Um Schlussfolgerung auf dominanten Anteil nicht-baryonischer Materie zu umgehen,
wurden inhomogene Modelle der BBN untersucht; doch bieten diese keinen Ausweg
von kleinem €2y,.

4.3.4 Rekombination

Nach ca. 3 Minuten ist BBN abgeschlossen; das Universum ist dann 7' ~ 8 x 10® K heif;
es besteht dann aus Photonen, Protonen, Helium-Kernen, Spuren anderer leichter Ele-
mente, und Elektronen; daneben Neutrinos, die gemeinsam mit den Photonen die Ener-
giedichte und damit die Expansionsrate dominieren, und (wahrscheinlich) WIMPs;

bei weiterer Abkiihlung geschieht zunéchst ‘nichts Besonderes’;

bei 2z = zeq = 2390090 h* beginnt Materie die Energiedichte im Universum, da-
mit die Expansionsrate, zu dominieren; in (4.26) dominiert danach zweiter Term, also
H? ~ H2 Qq/a?;

Potenzgesetz-Ansatz, a oc T liefert 3 = 2/3, also

3 2/3
a(t) = <§\/QO Hy t) fir a.q < a < 11; (4.53)

dieses Verhalten gilt so lange, bis entweder der Kriimmungsterm oder, falls dieser 0 ist,
der Lambda Term zu dominieren beginnt.

Nach weiterer Abkiihlung kéonnen die freien Elektronen sich mit den Kernen zu neutra-
len Atomen verbinden; man nennt diesen Prozess Rekombination, ist aber irrefithrender
Begriff: da Universum bis dahin vollsténdig ionisiert war, ist es also keine Rekombination
— aber der Begriff hat sich eingebiirgert.

Rekombination zwischen Elektron und Kern konkurriert mit Ionisation neutraler Atome
durch energetische Photonen (Photoionisation; Ionisation durch Stéfle vollig unwichtig,
wegen kleinem 7);
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da Photonen viel zahlreicher als Elektronen, muss Abkiihlung bis weit unter die Ionisa-
tionstemperatur fortschreiten, bevor Atome sich effizient bilden kénnen:

Ionisationsenergie des Wasserstoffs: ¥ = 13.6eV, entspricht 7' > 10°K, aber wegen
n ~ 3 x 107! muss T erst unterhalb ~ 3000 K sinken, bevor Ionisationsgrad deutlich
unter 1 fallt.

Definiere Ionisationsgrad

B Anzahldichte der freien Elektronen .
~ Anzahldichte der insgesamt vorh. Protonen ’

(4.54)

fiir Temperaturen 7' > 10* K, = = 1, praktisch alle Elektronen sind ungebunden.

Beginn der Rekombination wird wiederum durch Saha-Gleichung beschrieben,

11—z kT \%/? X
~ 3.84 ——
x? 1 (me(ﬁ) P (kBT )

daraus ergibt sich, dass bei z ~ 1300 etwa = = 0.1.

Aber Saha-Gleichung beruht auf thermischen Gleichgewicht; dieses ist nicht mehr gege-
ben nach Einsetzen der Rekombination:

Jede Rekombination direkt in den Grundzustand setzt Photon der Emergie hw > x
frei — diese Photonen konnen andere Atome im Grundzustand ionisieren; — fiir jede
Rekombination in den Grundzustand wird ein neutrales Atom ionisiert, der Netto-Effekt
verschwindet!

Rekombination kann auch schrittweise erfolgen, erst in angeregten Zustand, dann durch
Ubergénge in den Grundzustand:;

jede solche Rekombination setzt ein Lya Photon frei, beim Ubergang vom ersten ange-
regten Zustand zum Grundzustand;

dieses Lya Photon kann wiederum anderes Atom im ersten angeregten Zustand ionisie-
ren, der Netto-Effekt ist wiederum verschwindend;

diese Prozesse fiithren dazu, dass die kleine Stérung des Planck-Spektrums (im Bereich
X > kpT) die Rekombination erschwert — diese Storungen des Planck-Spektrums kénnen
nicht schnell genug ausgeglichen werden — vgl. Gasnebel, dort kénnen Lya Photonen
entkommen, denn diese sind endlich!

Rekombination findet letztendlich statt iiber einen sehr seltenen Prozess, dem Zwei-
Photonen-Zerfall des ersten angeregten Zustands; dieser ist zwar etwa 108 Mal seltener
als direkter Lya Ubergang, aber erzeugt Photonen, die nicht mehr ionisieren konnen;
also eine Senke energetischer Photonen.

Betrachtung aller relevanter Prozesse liefert:

VOURE [ 2 \1275
: 4.
Qy, h? (1000) (4.55)

r(z) =24 x107°
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end of Inflaziag

CMBISpectrim Fixed

Abbildung 4.19: Illustration der thermischen

Radiation = Mattar Geschichte des Universums. Auf der linken
Energy <00, Skala ist die Zeit seit dem Big Bang ange-
sy geben, die rechte Skala zeigt die Tempera-

Last Scattering tur des Universums. Inflation — sieche Ab-

schnitt 4.4.2 — findet zu sehr frithen Zeiten
statt, gefolgt von der Bildung der leichten
Atomkerne, insbesondere Helium. Nach etwa
einem Monat sind Prozesse zur Erzeugung
von Photonen langsamer als Expansionsrate;
Storungen des Planck Spektrums zu spéte-
ren Zeiten waren im CMB Spektrum heute
sichtbar. Bei t ~ 10y ist Energiedichte in
Strahlung und Materie in etwa gleich; dies
entspricht dem Skalenfaktor a.q. Rekombina-
tion findet bei t ~ 3 x 10°y statt, danach be-
ginnen die ‘dark ages’ (Quelle: E.L. Wright’s
Web page)

Ionisationsgrad ist also sehr starke Funktion der Rotverschiebung; iiber relativ kleinen
Rotverschiebungsbereich dndert sich 2 von 1 — vollstiandiger Ionsisation — zu z ~ 1074,
praktisch nur noch neutrale Atome;

Rekombination nicht vollstéindig; ein kleiner Ionisationsgrad x ~ 10~* bleibt iibrig, da
Rekombinationsrate fiir kleine x kleiner als Expansionsrate.

Aus (4.55) kann man optische Tiefe zur Thompson Streuung (Streuung von Photonen
an freien Elektronen) berechnen:

> 14.25
(z) = 0.37 (1000) | (4.56)

praktisch unabhéngig von kosmologischen Parametern.
— Photonen koénnen sich von z ~ 1000 (“last-scattering surface”) bis heute ausbreiten,
ohne mit Materie wechselzuwirken — solange Wellenlinge grofier als 1216 A ist.

Die Planck-Verteilung der Photonen hat sich bis heute erhalten, rotverschoben zu Mi-
krowellen, der CMB!
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Betrachtung des frihen Universums sagt CMB wvorher (Gamow 1946);
CMB st sichtbares Uberbleibsel des Big Bang.

Entdeckung 1965 durch Penzias & Wilson!

A MEASUREMENT OF EXCESS ANTENNA TEMPERATURE
AT 4080 Mc/s

Measurements of the effective zenith noise temperature of the 20-foot horn-reflector
antenna (Crawford, Hogg, and Hunt 1961) at the Crawford Hill Laboratory, Holmdel,
New Jersey, at 4080 Mc/s have yielded a value about 3.5° K higher than expected. This
excess temperature is, within the limits of our observations, isotropic, unpolarized, and

Abbildung 4.20: Die ersten Zeiles des Artikels von Penzias & Wilson 1965

COBE hat Spektrum sehr genau vermessen; es ist bester je gemessener Schwarzkorper;
aus oberer Schranke von Abweichungen vom Planck-Spektrum kann man sehr enge Gren-
zen an mogliche Energie-Einspeisung in das Photonengas, und damit an energetische
Prozesse im Universum erhalten.

Beispiel: Es gibt einen Rontgen-Hintergrund (X-ray background, XRB), eine zunéchst
als isotrop gemessene Strahlung; eine moégliche Erklarung dafiir war lange Zeit ein heifles
intergalaktisches Medium, mit Temperatur k1" ~ 40 keV, Bremsstrahlung emittierend;
ein solches heifles intergalaktisches Gas wiirde Spektrum des CMB modifizieren, durch
Streuung der CMB Photonen an energetischen Elektronen (inverse Compton Streuung)
und ist als Quelle des XRB durch COBE ausgeschlossen;

nach ROSAT, Chandra und XMM-Newton (bessere Winkelauflosung) wissen wir, dass
XRB Uberlagerung der Strahlung diskreter Quellen ist, hauptsichlich AGNs.

Bemerkungen:

e Oben nur Rekombination von H betrachtet; da He hohere lonisationsenergie, re-
kombiniert He friither als H;

e obwohl Rekombination relativ plotzlich, sagt (4.56), dass wir Photonen aus Rekom-
binationsschicht endlicher Dicke (Az ~ 60) erhalten;

e irgendwann zwischen z ~ 1000 und heute muss das Universum wieder ionisiert
worden sein: baryonisches Gas im intergalaktischen Medium ist hochgradig ionisiert
— ansonsten konnten wir keine UV Photonen von Quelle grofier Rotverschiebung
erhalten (Gunn—Peterson Test, siehe Kapitel 7);
heute sind Quellen mit z > 5.5 bekannt; spéatestens zu diesem Zeitpunkt muss
Universum fast vollsténdig ionisiert worden sein; vermutlich durch erste Generation
von Sternen oder den ersten AGNs; deren z bislang nicht bekannt, aber mit z ~ 20
abgeschétzt.
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4.4 Erfolg und Probleme des Standardmodells

4.4.1 Erfolge
Das oben beschriebene Standardmodell hat viele beeindruckende Erfolge vorzuweisen:

e Es sagt vorher, dass relativ wenig prozessiertes (d.h. Metall-armes) Gas einen He-
liumanteil von ~ 25% haben sollte, in hervorragender Ubereinstimmung mit den
Beobachtungen.

e Es sagt vorher, dass Quellen mit niedriger Rotverschiebung nédher bei uns sind
als solche groBerer Rotverschiebung [allerdings: Pekuliarbewegungen geben zusétzli-
che (Doppler-)Rotverschiebung|; daher muss Absorption von Strahlung von Quellen
grofler Rotverschiebung bei kleineren Rotverschiebung erfolgen — bislang ist noch
kein einziges Gegenbeispiel gefunden worden — modulo Pekuliargeschwindigkeiten.

e Es sagt CMB vorher!

e Es sagt die richtige Anzahl von Neutrino-Familien vorher!

Weitere Erfolge werden dann besprochen, wenn wir Strukturentwicklung im Universum
diskutieren.

Weiterhin kann das Standard-Modell durch eine einzige Beobachtung falsifiziert werden:
es wire mit dem Modell unvertraglich,

e wenn der He-Gehalt einer Gaswolke oder eines Sterns mit kleiner Metallizitat deut-
lich unter 25% wire;

e wenn man messen wiirde, dass eines der Neutrinos eine Ruhemasse von < 100eV
hatte;

e wenn der Wien-Teil des CMB gegeniiber dem Planck-Spektrum niedriger wére;
e wenn eine Quelle mit Emissionslinien bei 2z, Absorptionslinien mit z, > z. beséfe;

e wenn die kosmologischen Parameter so wiren, dass tyg S 10 Gyrs.

Obwohl diese Vorhersagen seit > 30 Jahren weit bekannt, ist bislang keine
Beobachtung gemacht worden, die Standard-Modell widerlegt!

Alternative kosmologische Modelle sind entweder bereits durch Beobachtungen ausge-
schlossen worden (z.B. steady-state cosmology), oder aber sind nicht vorhersagekriftig —
zur Zeit gibt es keine ernsthafte Alternative zum Standard-Modell.
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4.4.2 Probleme und Erweiterungen

Die Einsteinsche Feldgleichung, deren Losung hier als Weltmodell beschrieben worden
ist, ist ein System gekoppelter partieller Differentialgleichungen. Wie stets bei solchen
Gleichungen, sind Losungen bestimmt (1) durch Gleichungssystem selbst und (2) durch
die Anfangsbedingungen.

Wenn bei t = 1s Anfangsbedingungen so sind, wie hier beschrieben, dann ist alles OK,
aber:

Warum sind die Bedingungen bei ¢t = 1s so, dass sie homogenes, isotropes Modell erlau-
ben? — Die Menge der homogenen und isotropen Losungen der Einstein-Gleichung sind
vom Mafle Null, also sehr speziell.

Einfachste Antwort: weil noch frithere Prozesse (mit bekannter oder bislang unbekannter
Physik?) zu solchen ‘Anfangsbedingungen’ gefithrt haben?

Wir betrachten zwei Probleme des Standardmodells etwas genauer, das Horizont Pro-
blem, und das Problem der Flachheit.

Horizonte. Endliche Ausbreitungsgeschwindigkeit des Lichts impliziert, dass wir nur
einen endlichen Ausschnitt des Universum iiberhaupt beobachten kénnen;

da ty ~ 12 Gyrs, kénnen wir keine Information aus Bereichen des Universums erhalten,
die weiter als 12 Milliarden Lichtjahre entfernt sind (wenn man ‘Entfernung’ hier geeignet
definiert).

Es gibt also einen Horizont, iiber den hinaus wir nicht schauen kénnen.

Solche Horizonte gibt es nicht nur fiir uns:
zu einem fritheren Zeitpunkt ¢ war der Horizont etwa ct, also kleiner als heute.

Quantitative Betrachtung: in Zeitintervall d¢ legt Licht die Strecke c¢dt zuriick;

dies entspricht bei dem Skalenfaktor a einem mitbewegten (comoving) Langenintervall
cdt/a;

seit dem Urknall bis zur Zeit ¢ (bzw. Rotverschiebung z) kann Licht eine mitbewegte
Distanz von

tcdt
TH,com(Z) :/O @

zuriicklegen; mit @ = da/dt folgt dt = da/a = da/(aH), so dass

(1+2)7'  cda
TH,COI’H('Z) :/0 m . (457)

Falls zeq > 2 > 0, kommt Hauptbeitrag des Integrals von Zeiten (oder Werten von a), in

denen Staub die Expansionsrate H dominiert; dann ist nach (4.26) H(a) ~ Hy/Qoa=%/?;
Einsetzen in (4.57) ergibt

c 1
THeom(?2) X 2— ———= flir 2z, > 2> 0]. 4.58
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Fiir frithere Phasen, 2 > 2., ist H Strahlungs-dominiert, H(a) & Hy /€ /a?, und dann

( ) c 1
r com VA ~
H’ Hy /o (14 2)

Man sieht: je weiter man in Vergangenheit zuriickgeht, um so kleiner wird die mitbewegte
Lénge des Horizonts.

Betrachte Rekombinationszeitpunkt, z... ~ 1000; dann gilt (4.58);
der mitbewegten Lange rg com entspricht die physikalische Eigenlénge (proper length)

fiir 2> 2eq| (4.59)

T'H,prop — @ TH,com

also

& _
TH7prOp(Zrec) — QF QO 1/2 (1 + ZI‘eC)73/2 7
0

dies ist die Horizontldnge bei der Rekombination;
man kann nun ausrechnen, welchem Winkel am Himmel diese Lange entspricht,

T'H,rec

DA(Zrec) ’
mit Dy: Winkelentfernung; aus (4.41) findet man fir z > 1, dass

_c 2
NH()Q()Z

QH,rec =

Dx(2) fir z2>1;

somit ist

Q Vv
QH,rec ~ . 0 ~ ?ﬂ.o ~ \/ Q() 20 . (460)

die Horizontlange bei der Rekombination nimmt heute einen Winkel von etwa einem
Grad am Himmel ein.

Das Horizont Problem: Da kein Signal sich schneller als Licht ausbrei-
ten kann, bedeutet (4.60): CMB Strahlung aus zwei Richtungen, die mehr
als etwa ein Grad getrennt sind, stammen aus Gebieten, die bis zu diesem
Zeitpunkt nicht im kausalen Kontakt standen — d.h., diese beiden Gebiete
konnten nie miteinander Information austauschen, z.B. dartiber, was thre
Temperatur ist;

trotzdem ist thre Temperatur gleich, denn CMB ist isotrop!

Dichteparameter als Funktion der Rotverschiebung. Wir haben die Dichtepara-
meter €2y und €2, definiert als heutige Dichte, dividiert durch kritische Massendichte;
man kann diese Definition verallgemeinern: falls wir zu einem anderen Zeitpunkt existier-
ten, wiren die Dichten und die Hubble Konstante anders, und wir kidmen zu anderen
Werten von den Dichteparametern.
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The Horizon Problem

Last Scattering Surface
where recombination of
electrons and protons
takes place.

#
Blackbody Light

Edge of Observable
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Point A

The Observable Universe equal to the distance
light could have
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Within a simple universe . ) Point B
Points A and B could not Elackbody light
have ever exchanged Blackbody Eght emmitted in the
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i surface of last scattering travels in
causally connected. Similar

all directions. We only see that

CMB temperatures at these portion which happens to set off in
points would be coincidental, or a direction that leads it into one of
result from initial conditions. our detectors.

Abbildung 4.21: Das Horizont Problem

Definiere totalen Dichteparameter fiir beliebige Rotverschiebung

Qtot(z) _ pd(Z) + pf(z) + PA 7 (461)
Per(2)
wobei kritische Dichte p., ebenfalls Funktion der Rotverschiebung,
3H?(2)
el = TG
Setzt man nun
__Pdo _ Pro

Pd = ; Pr o ;oA = Q24 per(0)

@
in (4.61) ein, so findet man
Ho\? (Qa0 . ko
Quot(2) = (F) ( e + o + QA) :
benutzt man nun (4.26), erhélt man

1— Qtot(z) =F [1 - Qtot,()] s (462)

wobei (ot 0: totaler Dichteparameter heute, und

F = (%)2 . (4.63)
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Man sieht aus (4.62): falls i, = 1 zu irgendeinem Zeitpunkt, so gilt dies fiir alle Zeiten;
da Q¢ — 1 proportional zur Kriitmmung K — siehe (4.25) — bedeutet dies: ein flaches
Universum mit K = 0 bleibt flach fiir alle Zeiten;

weiterhin folgt aus (4.62): falls Qo < 1 zu irgendeinem Zeitpunkt, ist Qi < 1 immer;
das Umgekehrte gilt fiir Q¢ > 1.

Betrachte den Faktor F' zu sehr frithen Zeiten, bei z > 2z, also im Strahlungs-
dominierten Universum; dort gilt mit (4.26)

1

F=—
Qr,O(l + 2)2 7

also: fiir sehr frithe Zeiten wird F' sehr klein; z.B. bei 2 ~ 10'Y, etwa vor dem Ausfrieren
der Neutrinos, ist F' ~ 10715,

Heute ist €2t von der Groflenordnung 1, aber nicht notwendigerweise genau 1; aus Be-
obachtung wissen wir, dass 0.1 S Q10 S 2 ist (grofiziigige Abschétzung), also

|1 - Qtot,0| S ;

da F' so klein fiir grole Rotverschiebungen, bedeutet dies, dass ((2) sehr sehr nahe
bei 1 sein muss; z.B. bei z ~ 101°,

Qs — 1] S 10711

Flatness Problem: Damit totaler Dichteparameter heute wvon der
Gréfienordnung 1 sein kann, muss er zu sehr frihen Zeiten extrem nahe
bei 1 gewesen sein — sehr prdzise ‘Feinabstimmung’ notwendig.

Inflation. Eine Antwort auf Horizont und Flatness Problem ist: die Anfangsbedingungen
waren nun einmal so!

Aber diese Sichtweise ist natiirlich unbefriedigend, sie erklért nichts!

Anfang der 80’er Jahre wurde ein Modell entwickelt, welches diese beiden Probleme (und
einige andere mehr) physikalisch 16st, das Modell der Inflation.

Dazu beachte: physikalische Gesetze der Elementarteilchen gut bekannt bis hin zu Ener-
gien ~ 100 GeV; diese sind experimentell iiberpriifbar;

fiir groBlere Energien sind Teilchen und Wechselwirkungen unbekannt;

dies bedeutet, dass die Geschichte des Universums, wie oben skizziert, nur ab Energien
von etwa 100 GeV als gut gesichert gelten kann; Extrapolation zu noch fritheren Zeiten
(also bis zum Urknall) sehr unsicher.

Aus der Teilchenphysik erwartet man neue Phinomene bei etwa 10'* GeV, entsprechend
t~1073s.

Szenario: nehme an, dass bei sehr frithen Zeiten Vakuumenergie sehr viel grofler war als
heute, so dass €25 die Hubble-Expansion dominiert hat;
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Abbildung 4.22: Wihrend einer inflationédren
Phase expandiert das Universum exponenti-
ell; siche (4.64). Diese Phase wird beendet,
wenn durch einen Phaseniibergang die Vaku-
umenergie in ‘normale’ Materie (mit positi-
vem Druck) umgewandelt wird, und danach
das Universum normale Friedmann Expansi-
on durchléauft

dann folgt aus (4.16), dass a/a ~ /A /3; das bedeutet, dass dann Universum exponentiell

a(t) = C exp &t ; (4.64)

offensichtlich kann diese exponentielle Expansion (oder inflationdre Phase) nicht ewig
weitergehen; nimmt man an, dass Materie einen Phaseniibergang macht, in dem Vakuu-
menergiedichte in normale Materie umgewandelt wird, stoppt exponentielle Expansion,
und die normale Friedmann Entwicklung des Universums beginnt.

expandiert,

ound radiation

Inflation 16st Horizont-Problem:

Abbildung 4.23: Schematischer Ablauf der Infla-
tionsepoche: innerhalb kurzer Zeit dehnt sich das
Universum sehr stark aus.

e Wihrend der Inflation ist H(a) konstant, so dass das Integral (4.57) fiir die Hori-

zontlange formal divergiert;

Einfiihrung in die Astronomie II — 187 — Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn



durch die inflationdre Phase kann der Horizont beliebig grof3 werden, abhéngig von
der Dauer der exponentiellen Expansion;

e das bedeutet: ein sehr kleines Raumgebiet mit Ausdehnung L < ct; zur Zeit t; ~
1073*s vor Beginn der Inflation ist im kausalen Kontakt;
es dehne sich um ein Vielfaches aus, z.B. um einen Faktor ~ 10%°; aus urspriinglich
L ~ 107?* cm werden dann am Ende der inflationdren Phase bei t; ~ 10732 s: 10'% cm;

e die danach (fir t > t;) erfolgende ‘normale’ kosmische Expansion dehnt dieses
Raumgebiet bis heute um einen Faktor ~ 10% aus, auf ~ 10" cm — dies ist we-
sentlich grofler als heutiges Universum, also als ¢/ Hj!

e Nach diesem Szenario war das gesamte heute sichtbare Universum vor Beginn der
Inflation in kausalem Kontakt.

Die Inflation 16st auch das Flatness Problem:

durch die gewaltige Ausdehnung wird jede urspriingliche Kriimmung ‘weggegléttet’; for-
mal sieht man dies so, dass wiahrend der inflationédren Phase

A
"~ 3H?
und da angenommen wird, die inflationdre Phase dauert lange genug, so dass Vakuums-

energie vollig dominiert, ist dann €2;,; = 1, das Universum also in extrem guter Ndherung
flach ist.

Qp =1,

Abbildung 4.24: Durch die gewaltige Ausdeh-
nung wahrend der Inflation wird auch ein
Universum mit Raumkriimmung wie ein fla-
ches Universum aussehen.

Daher macht inflationdres Modell die Vorhersage, dass auch heute noch
sehr genau Qoy = 1 gilt (alle anderen Werte fiir Qo wiirden wiederum
einer ‘Feinabstimmung’ bedirfen), das Universum also flach ist.
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Einzelheiten des inflationdren Szenariums sind nicht geklart, aber diese beiden (und
weitere) Erfolge lassen eine inflationére Phase als sehr plausibles Bild erscheinen.
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