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Kapitola 1

Spektroskopicka paralaxa

Galaxie 2

| gE} .
Galaxie 1 Galaxie 3

Obrazek 1.1: Vzdalenost mezi galaxiemi.

Vesmir je homogenni a izotropni, je tedy vSude stejny a rozpina se ve vSech
smérech stejné. Pro ry9, ra3 a r13 plati nasledujici vztah:

12 = Q) " T12,0 » (1-1)
T23 = Q(t) " T230 (1-2)
13 = Q@) " T13,0 (1'3)

kde a(t) je skdlovaci faktor. Pro rychlosti jednotlivych slozek potom plati:

d?“lg d(l(t)

= — = . 1.4
V12 dt dt T12,0 , ( )
d7’23 d(l(t)
= — = . 1.5
V23 dt dt T230 , ( )
dr da
V13 = d—;g = % *T13,0 - (1-6)
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Vztah pro rychlost je mozné prepsat do této podoby:

dagy 12 _ |aw
— R e 4 1.7
V12 dt a a 12 ( )
Pro zlomek se skalovacim faktorem plati:
=20 (1.8)

kde H zastupuje Hubbleovu konstantu (67.80 4 0.77) km-s~!- Mpc~t. Vztahy
pro rychlosti muzeme pfepsat na tento tvar:

vig=H- 7119, (1.9)
Va3 = H - 1a3 (1.10)
V13 :H‘Tlg . (111)

7 Hubbleovy konstanty je mozné vypocitat staii vesmiru podle néasledujiciho
vztahu:

12 12 1
ty = —= = == . 1.12
i V12 H- 12 H ( )
Pomoci ty muzeme spocitat i dohlednost
Sdohled = C - lH (1.13)

kde ¢ je rychlost svétla.

1.1 Olbersuv paradox

Olbersuv paradox ika, ze pokud jsou ve vesmiru hvézdy rozmistény rov-
nomérné a pokud je vesmir nekonecny, tak by mél byt konstantni jas oblohy
ve dne i v noci.

o=ndr , (1.14)
kde n je ¢iselnd hustota. Zavedeme si rovnéz jasnost f, pro kterou plati:
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Obrazek 1.2: Olbersuv paradox.

Pocet hveézd je definovan takto:

4
[ T P 119

tedy jako soucin objemu a ¢iselné hustoty. Predpoklad pro nekonecny jas
oblohy vyplyva z tohoto vztahu:

L > L-n 4.2
dJ =Py ——— = 4orr?dr-——— = L. - dr=o00 . (1.17
L ) /0 ™ 7n4-7r-r2 n/o 4712 r=o0.( )



Kapitola 2

Fridmanovy rovnice
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Obrazek 2.1: Pusobeni nasi Galaxie M, na testovaci galaxii m.

Vyjdeme z toho, ze plati zdkon zachovani energie a jedinou interakci je gra-
vita¢ni interakce, potom plati:

U=T+V, (2.1)

kde U je celkova energie, T' je kinetickd energie a V' je potencidlni energie.

Nezajimé nas hmota ktera je mimo obrazek 3.2, protoze plati Newton-Shelltv

teorém - hmota, kterd je mimo vymezenou oblast se vipoctu netykd.
Budeme vychézet ze znamych vztahu pro gravita¢ni potencidlni energii a

kinetickou energii:
M- G
Vg =22 (2.2)

T=--m-v*, (2.3)



hmotnost M si muzeme rozepsat pomoci hustoty a objemu:

4
M:§-7r-r3-p (2.4)
a pro vzdalenost r plati tento vztah se skalovacim faktorem:

T =ag - To (2.5)

Vztah 2.1 pro celkovou energii U muzeme nyni rozepsat takto:

U:;m.m(-4'”‘7“;,5”‘”"‘@) , (2.
ktery muzeme dale upravit:
Uzl-m-d%t)-r§+(é-ﬁ-TQ-p-m-G) . (2.7)
2 3
Rovnice vyse vynasobime vyrazem % a dostaneme:
%:d%t)-rg—g-w-r§~a%t)-p-(}, (2.8)

opét vztah pro celkovou energii vynasobime, tentokrat ale timto vztahem
1.
7o

2-U a(t) 8
m-a?-rg agy 3
22
v tomto vztahu je vyraz % roven druhé mocniné Hubbleovy konstanty. Tu,
)
kdyz si nyni vyjadiime, dostaneme:

8 2.-U
H=--7-p- G+ —F~— . 2.10
3 Tt T re (2.10)
Nyni provedeme mensi substituci, popsanou timto vztahem:
2-U
k-c?=— : (2.11)
m - ro2

kde c je rychlost svétla a k souvisi s kiivosti vesmiru. Nyni si muzeme napsat
Fridmanovu rovnici pro vyvoj skalovaciho faktoru:

.9 2
) 8 L, gk A
( =3°Tp G = + 5 - (2.12)

a(t)

b}



Proménna A souvisi se skrytou hmotou a temnou energii. Ziskali jsme tak
prvni Fridmanovu rovnici. Pro odhaleni dalsi Fridmanovy rovnice vyuzijeme
prvni zékon Termodynamiky:

dU = TdS — pdV . (2.13)

Vesmir se ndm adiabaticky rozpind, potom nepfitéka zadné teplo (6 = 0 =>
0Q) =TS = 0), potom plati:

dU +pdV =0 . (2.14)
Pro odvozeni dalsi Fridmanovy rovnice vyuzijeme nasledujici vztahy:
dU =m,, - c* | (2.15)
_ 4 3
Energie je uzavienda v kouli, potom objem pocitame takto:
my = |7 P (2.17)
r=a-rg . (2.18)

Do vztahu pro vnitini energii nyni dosadime misto hmotnosti objem a hus-
totu:

4
dU:§-7T~7’?t)'p-(32 , (2.19)
~—
4 3 .3 2
dU:§-7r-a,(t)-r0-p(t)-c ) (2.20)
déle provedeme casovou derivaci objemu:
av 4 )
%:§-W-a%t)-a(t)-3-r8’ (2.21)

a stejnou operaci provedeme i pro vnitini energii, kde za derivaci objemu
dosadime ze vztahu 2.21:
a4 9 g .

) 4
%f3-g-ﬂ-rg-a(t)-a(t)-p(t)-cz—i-g-ﬂ-rg-a(t)-p(t)-(:? . (2.22)

Tento vztah nyni dosadime do prvni zakona termodynamiky a upravime pro
adiabatické rozpinani:

4 .
4.7r.r3.a2.a(t).p.c2+§.W.rg.a/:g.p(t).62+4.7r.a2.a'/(t).Tg’.p: ,

- V

d‘[,] pdV

(2.23)



1
4-m-a-ry- (d(t)-p-c2—|—§-p'(t)~02-a—|—p-a(t)) =0, (2.24)
. 2 1 . 2 . .
agy - p-c +§~p(t)-c-a+p-a(t)—0, (2.25)
nyni tuto rovnici vynasobime o & déle upravime:

a a
p(t)+3.ﬁ.p+3.ﬁ.% _
ag ag c

(2.26)

Po téchto tpravach muzeme nyni napsat Fridmanovu rovnici pro tekutiny:

- A ( P) _
3.4, Z)=0. 2.27
p(t) + a(t) p+ C2 ( )

Pro posledni Fridmanovu rovnici je dilezité, abychom znali jaka je ve vesmiru
hmota. Pokud je tam klasickd hmota, tak méame zanedbatelny tlak. Pokud
je tam naptiklad fotonovy plyn, pak uz tam néjaky tlak mame.

Nyni se pokusime obé Fridmanovy rovnice dat dohromady:

a2\’ g k.2

U R Y Y c Py (2.28)
a() 3 R0

. a

p(t)+3.ﬁ.<p+§2)=0, (2.29)

a(t)

kde prvni Fridmanovu rovnici zderivujeme podle casu a za p dosadime vyraz
z druhé Fridmanovy rovnice.

2.(@>.<@>_2.(@>.¥:_.ﬁ.p‘.(}+ ¢ c—— . (2.30)
ae) a) awy) Ay 3 a Ay

Ted nés bude zajimat, éemu je rovno % :
a Q) - ey — a 8 k- c?
2(&)( ®) (t; (t)>:_.7r.@,.p+2. 2(3 “ag (2.31)
a) a 3 Ay

za p dosadime z druhé Fridmanovy rovnice:

2

) .. -9 .
a a a a D k-c® .
2-(ﬁ)-<ﬂ—¥>:—S-W-G-ﬁ-<p+—>+2- " Qg (2_32)

aw/) \aw  ajy age c? 0




a_

5o A ziskame :
-

tento vyraz nyni vynasobime

. k.c2 a?
@:_4.W.G.(p+§>+ R-UY (2.33)

a(t) ay  ag

52
/7 ~ . O v ~ . 4 a 7’ /7 Ve
Na pravé strané si muzeme vSimnout vyrazu %, za ktery dosadime z prvni
®
Fridmanovy rovnice.

. k. c2? k. c2
&:—4-7%@'(0-1-3)4- agc +§'7T'P'G_ 2C : (2.34)

4 . 2 O 7 . 7 7 .
Vyraz ’ZTC muzeme pokratit a vyraz dale upravit:

®

d(t) P 2
—=—4-7-G-|p+=—=" , 2.35
” m (p 23 p) (2.35)
@:—4-w-e-<£+%> , (2.36)
a(t) 3 C
d(t) 4 3 Y
— =——71-G-(p+— )] . 2.37
aw 3" (p c? ) (237
Ziskali jsme tak vyraz pro Zz—g pomoci obou Fridmanovych rovnic.

2.1 Decelerac¢ni parametr

Rozvedeme si skdlovaci faktor a(y pomoci Taylorova rozvoje:

Ato) - (t— t0>2 TS

ag) = Aoy + Qo) - (t — o) + 5 +CVR ... (2.38)

za teckami nasleduji cleny vyssich fadu, pro nas vypocet neni nutné je uvadet.
Cely tento vztah vyndsobime pievrdcenou hodnotou a,) a dostaneme :

a a a 1
N 2 g ) Ry A (2.39)
A(to) A(to) Q(to) 2
Nyni si zavedeme decelera¢ni parametr ¢, ktery je roven:
i) 1 iy (0w’
do = — 0‘_2:_ O'(.0> ’ (2.40)
Aoy Hy o) \Oto)



kde Hy je Hubbleova konstanta. Decelera¢ni parametr je kladny pii akcele-
raci a zaporny pii deceleraci. Ted si piepiSeme Taylortuv rozvoj skdlovaciho
faktoru pomoci decelera¢niho parametru a Hubbleovy konstanty:

a H2
“):1+H0.(t—t0)—q0.70.(t—t0)2+ (2.41)

Mame tedy 3 zakladni Friedmanovy rovnice, rovnici pro skalovaci faktor:

a2\’ 2
<ﬁ> 8 ke (2.42)

ag 3 a?

rovnici pro tekutinu:

. Qg p

a stavovou rovnici:
p="fp - (2.44)

2.2 Néco malo o trojuhelnicich

a ; /) AN

A B A B A B

Obrazek 2.2: Klasicky trojuhelnik, sféricky trojihelnik a hyperbolicky
trojuhelnik.

Soucet 1hlu v trojuhelniku v Euklidovském prostoru je roven 180°.
a+ 3+~ =180° (2.45)

Pro sféricky trojuhelnik tento soucet vSak neni roven 180°, ale je vétsi.



, A
a+[+v=180 +ﬁ ;

kde A je povrch trojuhelniku a R je polomér kiivosti (koule). Soucet whlua v
poslednim trojihelniku je mensi nez 180° a plati pro néj vztah:

A
ﬁ )

(2.46)

a—+fB+~=180°— (2.47)
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Kapitola 3

Kriticka hustota energie

3.1 Gravitacni potencial

Vig=4-1-G-p (3.1)

Einstein chtél konstantni vesmir, aby se nerozpinal p = 0, potom by zrychleni
bylo:

a=—\¢=>¢=konst. =>a=0 (3.2)

tato situace je ale nestabilni, zavedeme proto korekei:
vVi¢p=4-71-Gp+A=>4-1-p-G=—-A (3.3)

Hledame takové kritické mnozstvi hmoty, ze bude kiivost rovna nule. Hustota
energie je rovna:

2y, C
e=pC=>p=7 . (3.4)
Za hustotu dosadime tento vztah do prvni Fridmanovy rovnice:
8 k- c?
Hi=-mGp———, (3.5)
3 55 - ajy)
8 5 k- c?
H=--7-G-— : (3.6)
3 2 R§-af
8 5 k- c?
—H2+—'7T‘G‘_:—- (37)
03 ¢z R§-af,,
Cely tento vyraz vynasobime prevracenou hodnotou Hy:
4 8-m-G o 1 k- c? (3.8)
3-Hj - c2 H; RZ- a%to) ‘ '
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Pokud bude vyraz na levé ¢asti rovnice roven nule, pak bude i kfivost rovna
nule. Kritickd hustota energie je potom rovna:

3-c2-HZ
rit — 3.9
E0 krit 8-7m-G (3.9)
Nyni mensi zména:
H> 8 1 k- c?
—==—-1-Gp ==, 3.10
HZ 3 PR a2 W2 (3.10)
H? 38 1 k-c?
—=—1-G = - —— . 3.11
Hy 3 Hp - c2 R2-a?-H; (3.11)
Na pravé strané rovnice si vSimneme vyrazu pro o yry @ dostaneme:
H? k- c?
S — (3.12)
HO €0,krit RO ~a?- HO
v Case tg pak Hy = H a Q = Eoi —, potom muzeme psat:
k-c?
1—Q=——" 7 (3.13)

Druhou Fridmanovu rovnici si muzeme prepsat rovnéz pomoci hustoty ener-
gie: _
a

E+3-—-(e+p)=0. (3.14)
a

Pro hodnotu p méme tii stavové rovnice, vychazejici z tohoto vztahu:
p=w-e€ , (3.15)

kde € muze nabyvat tii hodnot. Muze byt 0 pro nerelativistickou hmotu,
muze byt rovno 1/3 pro zareni, nebo —1 pro kosmologickou konstantu. Nyni
si vztah pro tlak p dosadime do rovnice pro tekutinu:

E+3-—-(e+e-w)=0. (3.16)
Vyraz muzeme déle upravit:

. a

E+3-—-ec-(14+w)=0 (3.17)

a

a ziskame tak diferencialni rovnici:

de a

—=-3-e-—-(1 3.18

o3 (tw) (318)
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d .
€ 3.2 atwdt, (3.19)
€ a
da dt
lne=—-3. — . —. 1 3.20
ne dt a (I+w) ( )
Ine=—-3-Ina- (1+w) . (3.21)

Vysledkem je pak vztah pro hustotu energie:
e =a >0 4 konst. . (3.22)

Nyni budeme do tohoto vztahu dosazovat za w hodnoty 0, 1/3, —1 pro jed-
notlivé moznosti hmoty. Pro nerelativistickou hmotu 0:

€klas.hmota = a—3 s (323)

hustota energie pak klesé se tfeti mocninou. Pro zareni 1/3:
€zareni — CL_4 s (324)

hustota energie pak klesa se ¢tvrtou mocninou, neméni se totiz pouze vzdalenost,
ale i vlnova délka. Pro kosmologickou konstantu (temnou energii) —1:

en=a’=1=>¢=konst. , (3.25)

tady si vSimneme, ze hustota energie nezavisi na Skdlovacim faktoru pro
kosmologickou konstantu. Ve vesmiru jsou vSak vSechny tii hmoty:

€ = €klas.hmota T €zareni T €A ) (326)

Q= leas.hmota + Qzarem' + QA . (327)

Posledni vztah urcuje jaka je geometrie vesmiru (viz kapitola s trojihelniky
2.2). Pokud je soucet vétsi nez 1, pak mé vesmir zadpornou kiivost, pokud je
mensi nez 1, pak ma kladnou kfivost.

Pro velky uspéch si znovu napiSeme prvni Fridmanovu rovnici:

8 G k-c?
2 _

a nyni pro a,) tedy pro soucasnost:

Hg—?w-—~e—'— (3.29)



z predchozich vztahu si muzeme vyjadrit hustotu energie a hustotu kritické
energie jako €2 a dosadit do prvni Fridmanovy rovnice:

k-c?

1-Qp= g,
Hp - R2 - a?

(3.30)

pokud si nyni a(,) polozime rovno 1 a vyraz lehce upravime, dostaneme:

ko H
7= C—f (=1+Q0) . (3.31)
0

Vztah pro k/R2 nyni dosadime do vztahu 3.28 a vyndsobime prevrdcenou
hodnotou Hj:
H> 8.-7-G Qy—1

== e 3.32
H 3.¢2-H,  a (3.52)

I’I2 . €(t) _QO —1

= 3.33
Hg €krit a2 ( )

Q

7 predchozi ¢asti zname vztah pro celkovou geometrii vesmiru 2, ktera je

» € . o v
rovna podilu Ek(t?t, Q) si muzeme rozepsat takto :
T

0= Qzar + thota + QA ) (334)
pro jednotliva €2 plati:
Qear Qmota
Qzar = P! - thom — ha3t L QAO = QA ) (335)
H2 Qzar thota QO -1
e i e L (3.36)

nyni si rozepiSeme H? pro skalovaci faktor:

AN
a 1 Qzaro thotao QO -1
) Qp, — .
<a> e R U (3.37)
. 1 Qzar thota
“'H_oz\/a2°+ e+ Oy et = (= 1), (338)
da
dt - Hy = : : (3.39)
N —r—

d

foH / ) -
. 0 pr— )
0 /2 g Bomerna 1 g2 — (@ 1)

(3.40)
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3.1.1 Hubbleova konstanta
Zmény Hubbleovy konstanty, jak se ménily podle druzic:

Hopwmap) = 71 km - st Mpc_l (3.41)

Hopranck) = 67.3km - s~ - Mpe™ (3.42)
QZGT,WMAP = 0.00008 thota,WMAP =0.27 QA,WMAP =0.73 (343)

QearpLanck = -« Qpmotapranck = 0.32 Qapranck = 0.685  (3.44)

Mnozstvi hmoty ve vesmiru se urcuje podle prumérné hustoty hvézd. Vezmu
malé misto, spoc¢itdm v ném pocet hvézd a vztdhnu to na cely vesmir (sta-

tistické prumérovani).
o dt
dp:c-/ —, (3.45)
te A1)
cas t. znaci ¢as emise zareni, kdyz ho nezname, rozvedeme si skalovaci faktor
do Taylorova rozvoje:

1
a(t)=1+Ho-(t—to)—§-qo-H8-(t—to)2+... (3.46)
1 1 1
fa;t = = — - ag (t—t0)+... (347)
W aw  agy  af,

) 1 2 a
a(1p) = Ho — go - Hy - (t — to) + 3 |z () — a;t(’)] [t —to)? (3.48)
(to) (to)
dge) = —qo - Hp (3.49)

1 H2
apy =1-— .(Ho—q-Hg-(tftg))zlfHo-(tfto)Jr{?Oqt

1
0] -0 (@50)
a
(to)

2

nyni dosadime do 3.45:

dpzc-/:) [1—HO~(t—t0)+[H—?’+1-qo~H§] -(t—to)ﬂ ., (3.51)

t t H2 t 1 t
dp=c- OdtfH(y/O(tfto)dtJr—O»/O(tfto)thjL—-qo-H(Qr/0(t7t0)2dt . (3.52)
te te 2 te 2 te
27to 2 37to 2 to
. t o H t 2.2 .1 . )
dp=c- {[t]t‘i — Ho - [?] —Ho - to [t];2 + ?0 . ([?] - [ 3 +5 10 ||+ (3.53)
te te te
1 +3 to 9. ¢2 o to .
+5 90 Ho- {*} - [ 5 +1g - [0 (3.54)
31y, te

15



mocniny vyssiho fadu nez druhého 1ze zanedbat.

(t — te>2

dp%c-(to—te)—H(y( 1

)—H0~t0~(t0—te)+... (3.55)

t. ¢as emise je tézké stanovit, lepsi je vzit rudy posuv:

1 1 )
2= — — ]_ ; = (l(te) ) H = —a/(tg) (356)
at,) z+1 Qt,)

(t—t.)?

dp%C'(tO—te)—Ho‘ T —Ho'to'(to—te)+... (357)
1 1+

—:1—H0-(te—t0)+( q°>-Hg-(t€—t0)2+... (3.58)
Qt,) 2
1+

Z%—Ho(te—to)—l-( 2qo)Hg<t6—t0)2—|— (359)

potfebujeme znat rozdil (t. — tg), kdyz chceme znét vzdalenost objektu,
musime zahrnout i to, Ze se vesmir rozpind, vzdalenost je dana drahou, kterou
urazi foton. Jsme schopni zmértit deceleraéni parametr, Hubbleovu konstantu
a rudy posuv, z néj uréime (t, — to), pouzijeme kvadratickou rovnici.

(te — to) ~ Hy' - (z— 1+2q0 ~z2> (3.60)
dp~c- {Ho_l : (z— (I—Z(IO)zQH +c-%- [Hgl : (z— (12%) -z2>r ~ (3.61)
zc-Hgl~z~{1—(1+2qo)-z} (3.62)

Muzu tak z rudého posuvu urcit vzdalenost objektu. Jak urcit mnozstvi
hmoty ve vesmiru? Mame galaxii, zname jeji svitivost a zastoupeni hvézd,
urcime mnozstvi zareni na mnozstvi hmoty. Pomér zarivé hmoty vuci hmoteé,
co nezari. Dukaz skryté hmoty v galaxiich.

3.1.2 Keplerovsky profil rychlosti

Rozepiseme si vztah, kde odstfediva sila bude rovna gravitacni:

Fopst = Fo (3.63)
v M-G

— = 3.64
. Ly (3.64)
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v= ? . (3.65)

Predpokladalo se, ze galaxie budou mit néjaky podobny profil rychlosti, ale
nemeéli.

v [kms™]

200—

150

100 —

50—

10 20 30 40 50 60 Ri[kpc]

Obrazek 3.1: Keplerovsky profil rychlosti.

Rovnéz se predpokladalo, ze rychlost bude se vzdélenosti klesat (¢arkovand
¢ara), rychlost vSak se vzdalenosti neklesala (plnd ¢ara).

Halo temné hmoty

Baryonova latka <

Obréazek 3.2: Nase Galaxie s rozlozenim temné hmoty.

Temna hmota

Mozna neutrina, nebo Higgsova ¢éstice, vseobecné se jedna o velmi slabé
interagujici castice.
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Kapitola 4
Reliktni zareni

Prvn{ piedpovéd Gamov (autor modelu vzniku vesmiru => Big bang,
(horky pocatek)). Gamov byl v otdzce vzniku vesmiru ve sporu s Fredem
Hoylem, ktery prosazoval stacionarni vesmir. Pozorovani reliktniho zareni
byla jedna z ran tomuto modelu. V rané fazi vyvoje vesmiru dominovalo
zareni, horka husta hmota. Rozpindanim chladne. Zateni interaguje s hmotou
a dochazi k ionizaci/rekombinaci. Vesmir chlddne a zafeni prestane u¢inné
interagovat s hmotou, natdhne se stredni volna draha fotonu natolik, ze uz ho
hmota neobtézuje. Zareni volné pokracuje a my ho pak detekujeme. Foton
nese informace o dobé, ze které pochazi. Reliktni zafeni ma planckovsky
charakter, tedy absolutné ¢erného télesa.

ANT=b. (4.1)

1940

- Studium spektra molekul (mezihvézdnych), McKellar, pozoroval vyssi
energiové stavy molekul. Z toho energie, kterd byla potieba pro vybuzeni do
vyssiho stavu mu vysla 2.7 K.

1946

- Méfeni jasové teploty oblohy v zéavislosti na elevaci (vyzdvihovéni), as-
tronom Dicke.

1965

- Penzias & Wilson - Bellovy laboratote. Mérili odrazivost ionosféry,
snazili se zjistit pricinu Sumu, zafeni z Vesmiru. Kontaktoval je Dicke, ztotoznil
s teorii Gamova.
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1978

- Nobelova cena

Podstatny faktor pro vznik reliktniho zéreni je rekombinaéni proces (ener-
gie eV).

4.1 Vldastnosti reliktniho zareni

Vidime otisk doby, kdy se zafeni oddélilo od hmoty, interakce s hmo-
tou prestala byt U¢innd a stfedni volna draha se prodlouzila. Muzeme uréit
teplotu pri které k tomuto doslo:

27-k-T=13.6€eV ; T:ﬁ:60000}( (4.2)
2.7k
Neni to moc pfesny odhad, urcujeme kinetickou energii fotonu, akorat je
jich strasné moc, vic nez castic baryonové hmoty a nékteré maji o trochu
vyssi nebo nizsi teplotu. Reliktni zafeni ma maximum okolo A = 0.2cm se
skalovacim faktorem souvisi jako a=*. Mikrovlnné zafen{ lze na Zemi méfit
jen tézko, pouze diky balénum a druzicim.

Poprvé nameérila reliktni zareni druzice COBE, zjistila, ze prichazi ze
vSech stran vesmiru, ktery je homogenni a izotropni.

Reliktni zatreni neni dokonale homogenni, jsou tam chladnéjsi a teplejsi
mista. Dipdlovy efekt tam vznikd kvuli tomu, ze Zemé rotuje kolem Slunce
a Slunce zase kolem stredu Galaxie, takze kvili tomuto pohybu.

Chladnéjsi a teplejsi zhustky odpovidaji mensi a vétsi hustoté. V mistech
s vétsi hustotou se tvorili velké struktury ve vesmiru. Je to takovy otisk.
Zkoumame pomoci Fourierovy analyzy. Pii zpracovani potieba odstranit
dipdlovou anizotropii danou Dopplerovskym posuvem. Pomoci zhustku muzeme
zkoumat geometrii vesmiru, bud se ndm zdaji vétsf nez maji byt nebo mensi
a nebo presné takové jak maji byt.

Geometrie vesmiru
e plochy - plocha - kfivost = 0
e otevieny - sedlo - kfivost < 0

e uzavieny - sféricky - kiivost > 0
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Kosmologické paradoxy

e Vesmir je konecné stary

e Za dobu jeho existence svétlo urazilo drahu dy ta charakterizuje pozo-
rovany vesmir
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Kapitola 5

Pocatky vesmiru

Dominantni prvek ve vesmiru H, po ném He. Slucovani tézsich prvku -
urychlovace a hvézdy. Neutron tézsi nez proton, rozpad samostatného ne-
utronu (pfiblizné 10 minut) na proton a elektron.

5.0.1 Maxwllovo - Boltzmanovo rozdéleni

Pro protony a neutrony.

3
N B ST
Po_ (_m ) .e% , (5.1)

mp

Klidovd energie E = my,, - ¢?, rozdil klidové energie mezi protonem a ne-
utronem je E, — E, ~ 1.3 MeV = AE, plati rovnéz k- T >> AFE dokud
byla teplota dostatecné velkd neutronu a protonu bylo stejné, jak klesala,
klesal i pocet neutronu. Kdyz zacala byt teplota po velkém tiesku prizniva
ke slucovani tézsich prvku dochéazelo k témto reakcim:

p+n—D (5.2)
p+ D —* He (5.3)
D+ D —* He (5.4)

Absence antihmoty

Poruseni ¢, symetrie, poruseni zakona zachovani barevného ¢isla.

Paradox magnetickych monopdli

Problém inflace 1 ¢dstice na vesmir.
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Vzdalenost ve vesmiru

Paralaxa - pouzit lze pouze na nejblizsi hvézdné okoli. Druzice Hipparcos
(1989) a druzice Gaia.

Spektroskopicka paralaxa - ze spektra ur¢im pozici na HR diagramu, pak
pomoci Pogsonovy rovnice i vzdélenost.

Pohybové hvézdokupy - znam rychlost pohybu hvézd z hvézdokupy a je-
jich zménu, muzu pak uréit vzdalenost. Nebo z méreni spekter znam radialni
slozku rychlosti, zjistim tangencidlni slozku v; = v, - tan®, dlouhodobé po-
zorovani uré¢im zménu thlu a ziskam vzdalenost

(5.5)
Svételné echo po supernové, nebo standardni svicky (Cefeidy), hvézdokupy
v HR diagramu, supernovy typu Ia. Metoda fluktuace jasu, blizsi galaxie 100

hvézd na 1 pixel, vzdalenéjsi 1000 hvézd na 1 pixel. Nebo také z Hubbleova
vztahu.
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