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Kapitola 1

Spektroskopická paralaxa

Obrázek 1.1: Vzdálenost mezi galaxiemi.

Vesmı́r je homogenńı a izotropńı, je tedy všude stejný a rozṕıná se ve všech
směrech stejně. Pro r12, r23 a r13 plat́ı následuj́ıćı vztah:

r12 = a(t) · r12,0 , (1.1)

r23 = a(t) · r23,0 , (1.2)

r13 = a(t) · r13,0 , (1.3)

kde a(t) je škálovaćı faktor. Pro rychlosti jednotlivých složek potom plat́ı:

v12 =
dr12

dt
=

da(t)

dt
· r12,0 , (1.4)

v23 =
dr23

dt
=

da(t)

dt
· r23,0 , (1.5)

v13 =
dr13

dt
=

da(t)

dt
· r13,0 . (1.6)
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Vztah pro rychlost je možné přepsat do této podoby:

v12 =
da(t)

dt
· r12

a(t)

=

∣∣∣∣ ȧ(t)

a(t)

∣∣∣∣ · r12 . (1.7)

Pro zlomek se škálovaćım faktorem plat́ı:

H =
ȧ(t)

a(t)

, (1.8)

kde H zastupuje Hubbleovu konstantu (67.80 ± 0.77) km·s−1·Mpc−1. Vztahy
pro rychlosti můžeme přepsat na tento tvar:

v12 = H · r12 , (1.9)

v23 = H · r23 , (1.10)

v13 = H · r13 . (1.11)

Z Hubbleovy konstanty je možné vypoč́ıtat stář́ı vesmı́ru podle následuj́ıćıho
vztahu:

tH =
r12

v12

=
r12

H · r12

=
1

H
. (1.12)

Pomoćı tH můžeme spoč́ıtat i dohlednost

sdohled = c · tH , (1.13)

kde c je rychlost světla.

1.1 Olbers̊uv paradox

Olbers̊uv paradox ř́ıká, že pokud jsou ve vesmı́ru hvězdy rozmı́stěny rov-
noměrně a pokud je vesmı́r nekonečný, tak by měl být konstantńı jas oblohy
ve dne i v noci.

% = ndr , (1.14)

kde n je č́ıselná hustota. Zavedeme si rovněž jasnost f, pro kterou plat́ı:

f =
L

4 · π · r2
. (1.15)
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Obrázek 1.2: Olbers̊uv paradox.

Počet hvězd je definován takto:

PH =

∫ (
4 · π · r2 · n

)
dr =

4

3
· π · r3 · n , (1.16)

tedy jako součin objemu a č́ıselné hustoty. Předpoklad pro nekonečný jas
oblohy vyplývá z tohoto vztahu:

dJ = PH ·
L

4 · π · r2
=

∫ ∞
0

4·π ·r2dr· L · n
4 · π · r2

= L·n
∫ ∞

0

4 · π · r2

4 · π · r2
dr =∞ . (1.17)

3



Kapitola 2

Fridmanovy rovnice

Obrázek 2.1: Působeńı naš́ı Galaxie M, na testovaćı galaxii m.

Vyjdeme z toho, že plat́ı zákon zachováńı energie a jedinou interakćı je gra-
vitačńı interakce, potom plat́ı:

U = T + V , (2.1)

kde U je celková energie, T je kinetická energie a V je potenciálńı energie.
Nezaj́ımá nás hmota která je mimo obrázek 3.2, protože plat́ı Newton-Shell̊uv
teorém - hmota, která je mimo vymezenou oblast se výpočt̊u netýká.

Budeme vycházet ze známých vztah̊u pro gravitačńı potenciálńı energii a
kinetickou energii:

VG = −m ·M ·G
r

, (2.2)

T =
1

2
·m · v2 , (2.3)
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hmotnost M si můžeme rozepsat pomoćı hustoty a objemu:

M =
4

3
· π · r3 · ρ (2.4)

a pro vzdálenost r plat́ı tento vztah se škálovaćım faktorem:

r = a(t) · r0 (2.5)

Vztah 2.1 pro celkovou energii U můžeme nyńı rozepsat takto:

U =
1

2
·m · ṙ2 +

(
−4 · π · r3 · ρ ·m ·G

3 · r

)
, (2.6)

který můžeme dále upravit:

U =
1

2
·m · ȧ2

(t) · r2
0 +

(
4

3
· π · r2 · ρ ·m ·G

)
. (2.7)

Rovnice výše vynásob́ıme výrazem 2
m

a dostaneme:

2 · U
m

= ȧ2
(t) · r2

0 −
8

3
· π · r2

0 · a2
(t) · ρ ·G , (2.8)

opět vztah pro celkovou energii vynásob́ıme, tentokrát ale t́ımto vztahem
1

a2
(t)
·r20

:

2 · U
m · a2 · r2

0

=
ȧ2

(t)

a2
(t)

− 8

3
· π · ρ ·G , (2.9)

v tomto vztahu je výraz
ȧ2
(t)

a2
(t)

roven druhé mocnině Hubbleovy konstanty. Tu,

když si nyńı vyjádř́ıme, dostaneme:

H2 =
8

3
· π · ρ ·G +

2 · U
m · a2 · r2

0

. (2.10)

Nyńı provedeme menš́ı substituci, popsanou t́ımto vztahem:

k · c2 = − 2 · U
m · r02

, (2.11)

kde c je rychlost světla a k souviśı s křivost́ı vesmı́ru. Nyńı si můžeme napsat
Fridmanovu rovnici pro vývoj škálovaćıho faktoru:(

ȧ2
(t)

a(t)

)2

=
8

3
· π · ρ ·G− k · c2

a2
+

Λ

3
. (2.12)
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Proměnná Λ souviśı se skrytou hmotou a temnou energíı. Źıskali jsme tak
prvńı Fridmanovu rovnici. Pro odhaleńı daľśı Fridmanovy rovnice využijeme
prvńı zákon Termodynamiky:

dU = TdS − pdV . (2.13)

Vesmı́r se nám adiabaticky rozṕıná, potom nepřitéká žádné teplo (δQ = 0 =>
δQ = TS = 0), potom plat́ı:

dU + pdV = 0 . (2.14)

Pro odvozeńı daľśı Fridmanovy rovnice využijeme následuj́ıćı vztahy:

dU = mp · c2 , (2.15)

V =
4

3
· π · r3

(t) . (2.16)

Energie je uzavřená v kouli, potom objem poč́ıtáme takto:

mp = V · ρ(t) , (2.17)

r = a · r0 . (2.18)

Do vztahu pro vnitřńı energii nyńı dosad́ıme mı́sto hmotnosti objem a hus-
totu:

dU =
4

3
· π · r3

(t) · ρ︸ ︷︷ ︸
mp

·c2 , (2.19)

dU =
4

3
· π · a3

(t) · r3
0 · ρ(t) · c2 , (2.20)

dále provedeme časovou derivaci objemu:

dV

dt
=

4

3
· π · a2

(t) · ȧ(t) · 3 · r3
0 (2.21)

a stejnou operaci provedeme i pro vnitřńı energii, kde za derivaci objemu
dosad́ıme ze vztahu 2.21:

dU

dt
= 3 · 4

3
· π · r3

0 · a2
(t) · ȧ(t) · ρ(t) · c2 +

4

3
· π · r3

0 · a3
(t) · ρ̇(t) · c2 . (2.22)

Tento vztah nyńı dosad́ıme do prvńı zákona termodynamiky a uprav́ıme pro
adiabatické rozṕınáńı:

4 · π · r3
0 · a2 · ȧ(t) · ρ · c2 +

4

3
· π · r3

0 · a3 · ρ̇(t) · c2︸ ︷︷ ︸
dU

+ 4 · π · a2 · ȧ(t) · r3
0 · p︸ ︷︷ ︸

pdV

= 0 ,

(2.23)
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4 · π · a2 · r3
0 ·
(
ȧ(t) · ρ · c2 +

1

3
· ρ̇(t) · c2 · a+ p · ȧ(t)

)
= 0 , (2.24)

ȧ(t) · ρ · c2 +
1

3
· ρ̇(t) · c2 · a+ p · ȧ(t) = 0 , (2.25)

nyńı tuto rovnici vynásob́ıme 3
a(t)·c2

a dále uprav́ıme:

ρ̇(t) + 3 ·
ȧ(t)

a(t)

· ρ+ 3 ·
ȧ(t)

a(t)

· p
c2

. (2.26)

Po těchto úpravách můžeme nyńı napsat Fridmanovu rovnici pro tekutiny:

ρ̇(t) + 3 ·
ȧ(t)

a(t)

·
(
ρ+

p

c2

)
= 0 . (2.27)

Pro posledńı Fridmanovu rovnici je d̊uležité, abychom znali jaká je ve vesmı́ru
hmota. Pokud je tam klasická hmota, tak máme zanedbatelný tlak. Pokud
je tam např́ıklad fotonový plyn, pak už tam nějaký tlak máme.

Nyńı se pokuśıme obě Fridmanovy rovnice dát dohromady:(
ȧ2

(t)

a(t)

)2

=
8

3
· π · ρ ·G− k · c2

a2
(t)

, (2.28)

ρ̇(t) + 3 ·
ȧ(t)

a(t)

·
(
ρ+

p

c2

)
= 0 , (2.29)

kde prvńı Fridmanovu rovnici zderivujeme podle času a za ρ̇ dosad́ıme výraz
z druhé Fridmanovy rovnice.

2 ·
(
ȧ(t)

a(t)

)
·
(
ä(t)

a(t)

)
− 2 ·

(
ȧ(t)

a(t)

)
·
ȧ2

(t)

a2
(t)

=
8

3
· π · ρ̇ ·G +

2 · k · c2

a
· 1

a3
(t)

. (2.30)

Ted’ nás bude zaj́ımat, čemu je rovno
ä(t)
a(t)

:

2 ·
(
ȧ(t)

a(t)

)
·
(
ä(t) · a(t) − ȧ(t)

a2

)
=

8

3
· π ·G · ρ̇+ 2 · k · c

2

a2
(t)

· ȧ(t) , (2.31)

za ρ̇ dosad́ıme z druhé Fridmanovy rovnice:

2 ·
(
ȧ(t)

a(t)

)
·

(
ä(t)

a(t)

−
ȧ2

(t)

a2
(t)

)
= −8 ·π ·G ·

ȧ(t)

a(t)

·
(
ρ+

p

c2

)
+2 · k · c

2

a3
(t)

· ȧ(t) , (2.32)
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tento výraz nyńı vynásob́ıme a
2·ȧ a źıskáme :

ä(t)

a(t)

= −4 · π ·G ·
(
ρ+

p

c2

)
+
k · c2

a2
(t)

+
ȧ2

(t)

a2
(t)

. (2.33)

Na pravé straně si můžeme všimnout výrazu
ȧ2
(t)

a2
(t)

, za který dosad́ıme z prvńı

Fridmanovy rovnice.

ä(t)

a(t)

= −4 · π ·G ·
(
ρ+

p

c2

)
+
k · c2

a2
(t)

+
8

3
· π · ρ ·G− k · c2

a2
(t)

. (2.34)

Výraz k·c2
a2
(t)

můžeme pokrátit a výraz dále upravit:

ä(t)

a(t)

= −4 · π ·G ·
(
ρ+

p

c2
− 2

3
· ρ
)

, (2.35)

ä(t)

a(t)

= −4 · π ·G ·
(ρ

3
+
p

c2

)
, (2.36)

ä(t)

a(t)

= −4

3
· π ·G ·

(
ρ+

3 · p
c2

)
. (2.37)

Źıskali jsme tak výraz pro
ä(t)
a(t)

pomoćı obou Fridmanových rovnic.

2.1 Deceleračńı parametr

Rozvedeme si škálovaćı faktor a(t) pomoćı Taylorova rozvoje:

a(t) = a(t0) + ȧ(t0) · (t− t0) +
ä(t0) · (t− t0)2

2
+ ČVŘ . . . (2.38)

za tečkami následuj́ı členy vyšš́ıch řád̊u, pro náš výpočet neńı nutné je uvádět.
Celý tento vztah vynásob́ıme převrácenou hodnotou a(t0) a dostaneme :

a(t)

a(t0)

= 1 +
ȧ(t0)

a(t0)

· (t− t0) +
ä(t0)

a(t0)

· (t− t0)2 · 1

2
. (2.39)

Nyńı si zavedeme deceleračńı parametr q, který je roven:

q0 = −
ä(t0)

a(t0)

· 1

H2
0

= −
ä(t0)

a(t0)

·
(
a(t0)

ȧ(t0)

)2

, (2.40)
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kde H0 je Hubbleova konstanta. Deceleračńı parametr je kladný při akcele-
raci a záporný při deceleraci. Ted’ si přeṕı̌seme Taylor̊uv rozvoj škálovaćıho
faktoru pomoćı deceleračńıho parametru a Hubbleovy konstanty:

a(t)

a(t0)

= 1 + H0 · (t− t0)− q0 ·
H2

0

2
· (t− t0)2 + . . . (2.41)

Máme tedy 3 základńı Friedmanovy rovnice, rovnici pro škálovaćı faktor:(
ȧ2

(t)

a(t)

)2

=
8

3
· π · ρ ·G− k · c2

a2
, (2.42)

rovnici pro tekutinu:

ρ̇(t) + 3 ·
ȧ(t)

a(t)

·
(
ρ+

p

c2

)
= 0 (2.43)

a stavovou rovnici:
p = f(ρ) . (2.44)

2.2 Něco málo o trojúhelńıćıch

Obrázek 2.2: Klasický trojúhelńık, sférický trojúhelńık a hyperbolický
trojúhelńık.

Součet úhl̊u v trojúhelńıku v Euklidovském prostoru je roven 180◦.

α + β + γ = 180◦ (2.45)

Pro sférický trojúhelńık tento součet však neńı roven 180◦, ale je větš́ı.
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α + β + γ = 180◦ +
A

R2
, (2.46)

kde A je povrch trojúhelńıku a R je poloměr křivosti (koule). Součet úhl̊u v
posledńım trojúhelńıku je menš́ı než 180◦ a plat́ı pro něj vztah:

α + β + γ = 180◦ − A

R2
, (2.47)
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Kapitola 3

Kritická hustota energie

3.1 Gravitačńı potenciál

52 · φ = 4 · π ·G · ρ (3.1)

Einstein chtěl konstantńı vesmı́r, aby se nerozṕınal ρ = 0, potom by zrychleńı
bylo:

~a = −5 ·φ => φ = konst. => a = 0 (3.2)

tato situace je ale nestabilńı, zavedeme proto korekci:

52 · φ = 4 · π ·G · ρ+ Λ => 4 · π · ρ ·G = −Λ (3.3)

Hledáme takové kritické množstv́ı hmoty, že bude křivost rovna nule. Hustota
energie je rovna:

ε = ρ · c2 => ρ =
ε

c2
. (3.4)

Za hustotu dosad́ıme tento vztah do prvńı Fridmanovy rovnice:

H2
0 =

8

3
· π ·G · ρ− k · c2

R2
0 · a2

(t0)

, (3.5)

H2
0 =

8

3
· π ·G · ε

c2
− k · c2

R2
0 · a2

(t0)

, (3.6)

−H2
0 +

8

3
· π ·G · ε

c2
=

k · c2

R2
0 · a2

(t0)

. (3.7)

Celý tento výraz vynásob́ıme převrácenou hodnotou H0:

−1 +
8 · π ·G

3 · H2
0 · c2

· ε =
1

H2
0

· k · c2

R2
0 · a2

(t0)

. (3.8)
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Pokud bude výraz na levé části rovnice roven nule, pak bude i křivost rovna
nule. Kritická hustota energie je potom rovna:

ε0,krit =
3 · c2 · H2

0

8 · π ·G
. (3.9)

Nyńı menš́ı změna:

H2

H2
0

=
8

3
· π ·G · ρ · 1

H2
0

− k · c2

R2
0 · a2 · H2

0

, (3.10)

H2

H2
0

=
8

3
· π ·G · 1

H2
0 · c2

· ε− k · c2

R2
0 · a2 · H2

0

. (3.11)

Na pravé straně rovnice si všimneme výrazu pro ε0,kryt a dostaneme:

H2

H2
0

=
ε

ε0,krit

− k · c2

R2
0 · a2 · H2

0

, (3.12)

v čase t0 pak H0 = H a Ω = ε
ε0,krit

, potom můžeme psát:

1− Ω = − k · c2

R2
0 · a2 · H2

0

. (3.13)

Druhou Fridmanovu rovnici si můžeme přepsat rovněž pomoćı hustoty ener-
gie:

ε̇+ 3 · ȧ
a
· (ε+ p) = 0 . (3.14)

Pro hodnotu p máme tři stavové rovnice, vycházej́ıćı z tohoto vztahu:

p = w · ε , (3.15)

kde ε může nabývat tř́ı hodnot. Může být 0 pro nerelativistickou hmotu,
může být rovno 1/3 pro zářeńı, nebo −1 pro kosmologickou konstantu. Nyńı
si vztah pro tlak p dosad́ıme do rovnice pro tekutinu:

ε̇+ 3 · ȧ
a
· (ε+ ε · w) = 0 . (3.16)

Výraz můžeme dále upravit:

ε̇+ 3 · ȧ
a
· ε · (1 + w) = 0 (3.17)

a źıskáme tak diferenciálńı rovnici:

dε

dt
= −3 · ε · ȧ

a
· (1 + w) , (3.18)
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dε

ε
= −3 · ȧ

a
· (1 + w) dt , (3.19)

lnε = −3 · da

dt
· dt

a
· (1 + w) , (3.20)

lnε = −3 · lna · (1 + w) . (3.21)

Výsledkem je pak vztah pro hustotu energie:

ε = a−3·(1+w) + konst. . (3.22)

Nyńı budeme do tohoto vztahu dosazovat za w hodnoty 0, 1/3, −1 pro jed-
notlivé možnosti hmoty. Pro nerelativistickou hmotu 0:

εklas.hmota = a−3 , (3.23)

hustota energie pak klesá se třet́ı mocninou. Pro zářeńı 1/3:

εzareni = a−4 , (3.24)

hustota energie pak klesá se čtvrtou mocninou, neměńı se totiž pouze vzdálenost,
ale i vlnová délka. Pro kosmologickou konstantu (temnou energii) −1:

εΛ = a0 = 1 => ε = konst. , (3.25)

tady si všimneme, že hustota energie nezáviśı na škálovaćım faktoru pro
kosmologickou konstantu. Ve vesmı́ru jsou však všechny tři hmoty:

ε = εklas.hmota + εzareni + εΛ , (3.26)

Ω = Ωklas.hmota + Ωzareni + ΩΛ . (3.27)

Posledńı vztah určuje jaká je geometrie vesmı́ru (viz kapitola s trojúhelńıky
2.2). Pokud je součet větš́ı než 1, pak má vesmı́r zápornou křivost, pokud je
menš́ı než 1, pak má kladnou křivost.

Pro velký úspěch si znovu naṕı̌seme prvńı Fridmanovu rovnici:

H2 =
8

3
· π · G

c2
· ε− k · c2

R2
0 · a2

(3.28)

a nyńı pro a(t0) tedy pro současnost:

H2
0 =

8

3
· π · G

c2
· ε− k · c2

R2
0 · a2

, (3.29)
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z předchoźıch vztah̊u si můžeme vyjádřit hustotu energie a hustotu kritické
energie jako Ω a dosadit do prvńı Fridmanovy rovnice:

1− Ω0 = − k · c2

H2
0 ·R2

0 · a2
0

, (3.30)

pokud si nyńı a(t0) polož́ıme rovno 1 a výraz lehce uprav́ıme, dostaneme:

k

R2
0

=
H2

0

c2
· (−1 + Ω0) . (3.31)

Vztah pro k/R2
0 nyńı dosad́ıme do vztahu 3.28 a vynásob́ıme převrácenou

hodnotou H2
0:

H2

H2
0

=
8 · π ·G

3 · c2 · H2
0

· ε− Ω0 − 1

a2
, (3.32)

H2

H2
0

=
ε(t)
εkrit︸︷︷︸

Ω

−Ω0 − 1

a2
. (3.33)

Z předchoźı části známe vztah pro celkovou geometrii vesmı́ru Ω, která je
rovna pod́ılu

ε(t)
εkrit

, Ω si můžeme rozepsat takto :

Ω = Ωzar + Ωhmota + ΩΛ , (3.34)

pro jednotlivá Ω plat́ı:

Ωzar =
Ωzar0

a4
Ωhmota =

Ωhmota0

a3
ΩΛ0 = ΩΛ , (3.35)

H2

H2
0

=
Ωzar0

a4
+

Ωhmota0

a3
+ ΩΛ0 −

Ω0 − 1

a2
, (3.36)

nyńı si rozeṕı̌seme H2 pro škálovaćı faktor:(
ȧ

a

)2

· 1

H2
0

=
Ωzar0

a4
+

Ωhmota0

a3
+ ΩΛ0 −

Ω0 − 1

a2
, (3.37)

ȧ · 1

H0

=

√
Ωzar0

a2
+

Ωhmota0

a
+ ΩΛ0 · a2 − (Ω0 − 1) , (3.38)

dt · H0 =
da√

Ωzar0

a2
+

Ωhmota0

a
+ ΩΛ0 · a2 − (Ω0 − 1)

, (3.39)

t · H0 =

∫ a

0

da√
Ωzar0

a2
+

Ωhmota0

a
+ ΩΛ0 · a2 − (Ω0 − 1)

. (3.40)
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3.1.1 Hubbleova konstanta

Změny Hubbleovy konstanty, jak se měnily podle družic:

H0[WMAP] = 71 km · s−1 ·Mpc−1 (3.41)

H0[PLANCK] = 67.3 km · s−1 ·Mpc−1 (3.42)

Ωzar,WMAP = 0.00008 Ωhmota,WMAP = 0.27 ΩΛ,WMAP = 0.73 (3.43)

Ωzar,PLANCK = . . . Ωhmota,PLANCK = 0.32 ΩΛ,PLANCK = 0.685 (3.44)

Množstv́ı hmoty ve vesmı́ru se určuje podle pr̊uměrné hustoty hvězd. Vezmu
malé mı́sto, spoč́ıtám v něm počet hvězd a vztáhnu to na celý vesmı́r (sta-
tistické pr̊uměrováńı).

dp = c ·
∫ t0

te

dt

a(t)

, (3.45)

čas te znač́ı čas emise zářeńı, když ho neznáme, rozvedeme si škálovaćı faktor
do Taylorova rozvoje:

a(t) = 1 + H0 · (t− t0)− 1

2
· q0 · H2

0 · (t− t0)2 + . . . (3.46)

f(a;t) =
1

a(t)

=
1

a(t0)

− 1

a2
(t0)

· ȧ(t0) (t− t0) + . . . (3.47)

ȧ(t0) = H0 − q0 · H2
0 · (t− t0) +

1

2
·

[
2

ȧ3
(t0)

· ȧ2
(t0) −

ä(t0)

a2
(t0)

]
· [t− t0]2 . . . (3.48)

ä(t0) = −q0 · H2
0 , (3.49)

a(t) = 1−
1

a2
(t0)

·
(
H0 − q ·H2

0 · (t− t0)
)
≈ 1−H0 · (t− t0) +

[
H2

0

2
+

1

2
· q0 ·H2

0

]
· (t− t0)2 , (3.50)

nyńı dosad́ıme do 3.45:

dp = c ·
∫ t0

te

[
1− H0 · (t− t0) +

[
H2

0

2
+

1

2
· q0 · H2

0

]
· (t− t0)2

]
, (3.51)

dp = c ·
(∫ t0

te

dt − H0 ·
∫ t0

te

(t − t0) dt +
H2

0

2
·
∫ t0

te

(t − t0)
2
dt +

1

2
· q0 · H2

0 ·
∫ t0

te

(t − t0)
2
dt

)
, (3.52)

dp = c ·

[t]t0te − H0 ·
[
t2

2

]t0
te

− H0 · t0 [t]
t0
te

+
H2

0

2
·

[ t3

3

]t0
te

−
[
2 · t2 · t0

2

]t0
te

+ t
2
0 · [t]t0te

+ (3.53)

+
1

2
· q0 · H0 ·

[ t3

3

]t0
te

−
[
2 · t2 · t0

2

]t0
te

+ t
2
0 · [t]t0te

 , (3.54)

15



mocniny vyšš́ıho řádu než druhého lze zanedbat.

dp ≈ c · (t0 − te)− H0 ·

(
(t− te)2

4

)
− H0 · t0 · (t0 − te) + . . . (3.55)

te čas emise je těžké stanovit, lepš́ı je vźıt rudý posuv:

z =
1

a(te)

− 1 ;
1

z + 1
= a(te) ; H =

ȧ(te)

a(te)

(3.56)

dp ≈ c · (t0 − te)− H0 ·

(
(t− te)2

4

)
− H0 · t0 · (t0 − te) + . . . (3.57)

1

a(te)

= 1− H0 · (te − t0) +

(
1 + q0

2

)
· H2

0 · (te − t0)2 + . . . (3.58)

z ≈ −H0 · (te − t0) +

(
1 + q0

2

)
· H2

0 · (te − t0)2 + . . . (3.59)

potřebujeme znát rozd́ıl (te − t0), když chceme znát vzdálenost objektu,
muśıme zahrnout i to, že se vesmı́r rozṕıná, vzdálenost je dána dráhou, kterou
uraźı foton. Jsme schopni změřit deceleračńı parametr, Hubbleovu konstantu
a rudý posuv, z něj urč́ıme (te − t0), použijeme kvadratickou rovnici.

(te − t0) ≈ H−1
0 ·

(
z − 1 + q0

2
· z2

)
(3.60)

dp ≈ c ·
[
H−1

0 ·
(
z − (1 + q0)

2
· z2
)]

+ c · H0

2
·
[
H−1

0 ·
(
z − (1 + q0)

2
· z2
)]2
≈ (3.61)

≈ c ·H−1
0 · z ·

[
1− (1 + q0)

2
· z
]
. (3.62)

Můžu tak z rudého posuvu určit vzdálenost objektu. Jak určit množstv́ı
hmoty ve vesmı́ru? Máme galaxii, známe jej́ı sv́ıtivost a zastoupeńı hvězd,
urč́ıme množstv́ı zářeńı na množstv́ı hmoty. Poměr zářivé hmoty v̊uči hmotě,
co nezář́ı. Důkaz skryté hmoty v galaxíıch.

3.1.2 Keplerovský profil rychlost́ı

Rozeṕı̌seme si vztah, kde odstředivá śıla bude rovna gravitačńı:

FODST = FG , (3.63)

v2

R
=
M ·G
R2

, (3.64)

16



v =

√
M ·G
R

. (3.65)

Předpokládalo se, že galaxie budou mı́t nějaký podobný profil rychlost́ı, ale
neměli.

Obrázek 3.1: Keplerovský profil rychlost́ı.

Rovněž se předpokládalo, že rychlost bude se vzdálenost́ı klesat (čárkovaná
čára), rychlost však se vzdálenost́ı neklesala (plná čára).

Baryonová látka

Obrázek 3.2: Naše Galaxie s rozložeńım temné hmoty.

Temná hmota

Možná neutrina, nebo Higgsova částice, všeobecně se jedná o velmi slabě
interaguj́ıćı částice.
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Kapitola 4

Reliktńı zářeńı

Prvńı předpověd’ Gamov (autor modelu vzniku vesmı́ru => Big bang,
(horký počátek)). Gamov byl v otázce vzniku vesmı́ru ve sporu s Fredem
Hoylem, který prosazoval stacionárńı vesmı́r. Pozorováńı reliktńıho zářeńı
byla jedna z ran tomuto modelu. V rané fázi vývoje vesmı́ru dominovalo
zářeńı, horká hustá hmota. Rozṕınáńım chladne. Zářeńı interaguje s hmotou
a docháźı k ionizaci/rekombinaci. Vesmı́r chládne a zářeńı přestane účinně
interagovat s hmotou, natáhne se středńı volná dráha fotonu natolik, že už ho
hmota neobtěžuje. Zářeńı volně pokračuje a my ho pak detekujeme. Foton
nese informace o době, ze které pocháźı. Reliktńı zářeńı má planckovský
charakter, tedy absolutně černého tělesa.

λ · T = b . (4.1)

1940

- Studium spektra molekul (mezihvězdných), McKellar, pozoroval vyšš́ı
energiové stavy molekul. Z toho energie, která byla potřeba pro vybuzeńı do
vyšš́ıho stavu mu vyšla 2.7 K.

1946

- Měřeńı jasové teploty oblohy v závislosti na elevaci (vyzdvihováńı), as-
tronom Dicke.

1965

- Penzias & Wilson - Bellovy laboratoře. Měřili odrazivost ionosféry,
snažili se zjistit př́ıčinu šumu, zářeńı z Vesmı́ru. Kontaktoval je Dicke, ztotožnil
s teoríı Gamova.
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1978

- Nobelova cena

Podstatný faktor pro vznik reliktńıho zářeńı je rekombinačńı proces (ener-
gie eV).

4.1 Vlastnosti reliktńıho zářeńı

Vid́ıme otisk doby, kdy se zářeńı oddělilo od hmoty, interakce s hmo-
tou přestala být účinná a středńı volná dráha se prodloužila. Můžeme určit
teplotu při které k tomuto došlo:

2.7 · k · T = 13.6 eV ; T =
13.6

2.7 · k
= 60 000K (4.2)

Neńı to moc přesný odhad, určujeme kinetickou energii fotonu, akorát je
jich strašně moc, v́ıc než částic baryonové hmoty a některé maj́ı o trochu
vyšš́ı nebo nižš́ı teplotu. Reliktńı zářeńı má maximum okolo λ = 0.2 cm se
škálovaćım faktorem souviśı jako a−4. Mikrovlnné zářeńı lze na Zemi měřit
jen těžko, pouze d́ıky balón̊um a družićım.

Poprvé naměřila reliktńı zářeńı družice COBE, zjistila, že přicháźı ze
všech stran vesmı́ru, který je homogenńı a izotropńı.

Reliktńı zářeńı neńı dokonale homogenńı, jsou tam chladněǰśı a tepleǰśı
mı́sta. Dipólový efekt tam vzniká kv̊uli tomu, že Země rotuje kolem Slunce
a Slunce zase kolem středu Galaxie, takže kv̊uli tomuto pohybu.

Chladněǰśı a tepleǰśı zhustky odpov́ıdaj́ı menš́ı a větš́ı hustotě. V mı́stech
s větš́ı hustotou se tvořili velké struktury ve vesmı́ru. Je to takový otisk.
Zkoumáme pomoćı Fourierovy analýzy. Při zpracováńı potřeba odstranit
dipólovou anizotropii danou Dopplerovským posuvem. Pomoćı zhustk̊u můžeme
zkoumat geometrii vesmı́ru, bud’ se nám zdaj́ı větš́ı než maj́ı být nebo menš́ı
a nebo přesně takové jak maj́ı být.

Geometrie vesmı́ru

• plochý - plocha - křivost = 0

• otevřený - sedlo - křivost < 0

• uzavřený - sférický - křivost > 0
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Kosmologické paradoxy

• Vesmı́r je konečně starý

• Za dobu jeho existence světlo urazilo dráhu dH ta charakterizuje pozo-
rovaný vesmı́r
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Kapitola 5

Počátky vesmı́ru

Dominantńı prvek ve vesmı́ru H, po něm He. Slučováńı těžš́ıch prvk̊u -
urychlovače a hvězdy. Neutron těžš́ı než proton, rozpad samostatného ne-
utronu (přibližně 10 minut) na proton a elektron.

5.0.1 Maxwllovo - Boltzmanovo rozděleńı

Pro protony a neutrony.

Np

Nm

=

(
mn

mp

) 3
2

· e
−c2(mn−mp)

k·T . (5.1)

Klidová energie E = mp/n · c2, rozd́ıl klidové energie mezi protonem a ne-
utronem je En − Ep ≈ 1.3MeV = ∆E, plat́ı rovněž k · T >> ∆E dokud
byla teplota dostatečně velká neutron̊u a proton̊u bylo stejně, jak klesala,
klesal i počet neutron̊u. Když začala být teplota po velkém třesku př́ıznivá
ke slučováńı těžš́ıch prvk̊u docházelo k těmto reakćım:

p+ n→ D (5.2)

p+D →3 He (5.3)

D +D →4 He (5.4)

Absence antihmoty

Porušeńı cp symetrie, porušeńı zákona zachováńı barevného č́ısla.

Paradox magnetických monopól̊u

Problém inflace 1 částice na vesmı́r.
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Vzdálenost ve vesmı́ru

Paralaxa - použ́ıt lze pouze na nejbližš́ı hvězdné okoĺı. Družice Hipparcos
(1989) a družice Gaia.

Spektroskopická paralaxa - ze spektra urč́ım pozici na HR diagramu, pak
pomoćı Pogsonovy rovnice i vzdálenost.

Pohybové hvězdokupy - znám rychlost pohybu hvězd z hvězdokupy a je-
jich změnu, můžu pak určit vzdálenost. Nebo z měřeńı spekter znám radiálńı
složku rychlosti, zjist́ım tangenciálńı složku vt = vr · tanΘ, dlouhodobé po-
zorováńı urč́ım změnu úhlu a źıskám vzdálenost

D =
vt
dΘ
dt

. (5.5)

Světelné echo po supernově, nebo standardńı sv́ıčky (Cefeidy), hvězdokupy
v HR diagramu, supernovy typu Ia. Metoda fluktuace jasu, bližš́ı galaxie 100
hvězd na 1 pixel, vzdáleněǰśı 1000 hvězd na 1 pixel. Nebo také z Hubbleova
vztahu.
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