Odsustvo kozmoloske kose

Ivan Nikoli¢
(Dated: 19. rujna 2019.)

Teoremi vezani za takozvano odsustvo kozmoloske kose pojavili su se u 70-im godinama proslog
stoljeca kada su se javili problemi vezani uz izotropizaciju Svemira. Ti problemi su rjeseni modelom
inflacijskog Svemira u kojem u kratkom vremenskom razdoblju Svemir tezi ka de Sitterovom te

se tako anizotropije izglade.

U ovom seminaru predstavljen je Waldov[l] teorem koji opisuje

ponasanje pocetno Sire¢ih kozmolosih modela koji zadovoljavaju Einsteinove jednadzbe s pozitivnom
kozmoloskom konstantom. Takoder promatrani su i drugi teoremi koji promatraju Sire¢e kozmoloske
modele. Na kraju su analizirani inflacijski modeli nove, kaoti¢ne i "power-law’ inflacije.

1. UVOD

Danasnja kozmologija se temelji na Friedmann-
Robertson-Walker (FRW) modelu koji je danas potvrden
eksperimentalno i opisuje mmnoge pojave u Svemiru
kao Sto je Sirenje Svemira, starost Svemira, koli¢inu
laksih elemenata u Svemiru. Metrika tog modela je
egzaktno rjeSenje Einsteinovih jednadzbi koje opisuje
homogeni, izotropni Svemir koji se §iri te koji je putevima
povezan, ali nije nuzno jednostavno povezan. Problem
tog izotropnog kozmoloskog modela je Sto zahtijeva
specificne izotropne pocetne uvjete. Taj problem je
rijeSen uvodenjem kozmoloske inflacije, procesa u kojem
se opceniti kaoti¢ni pocetni uvjeti izgladuju te dobivamo
izotropni Svemir. Inflacija uvodi eksponencijalno
povecanje skale Svemira §to je svojstveno za de Sitterov
model Svemira s pozitivnhom kozmoloskom konstantom
A. No, ako gledamo ne-FRW pocetne uvjete onda nije
ocito da ¢e do inflacije uopée doé¢i ni da ¢e inflacija
izotropizirati Svemir. Zbog toga se postavlja hipoteza
o odsustvu kozmoloske kose odnosno hipoteza da svi
§ire¢i kozmoloski modeli s pozitivhom kozmoloskom
konstantom asimptotski prilaze de Sitterovom rjesenju.

Na pocetku ovog seminara, u 2. uvode se pojmovi
koji ¢ée kasnije biti potrebni. Nakon toga se u 3.
predstavlja Waldov teorem o odsustvu kozmoloske kose
te dokaz tog teorema. Nakon toga se promatraju i drugi
teoremi koji opisuju odsustvo kozmoloske kose. U 4.
se promatraju inflacijski modeli, posebice nova inflacija,
kaoti¢na inflacija te 'power-law’ inflacija. Odjeljak 5. je
posvecen zakljucku.

2. POJMOVI I DEFINICIJE

Uvodimo pojmove iz opée teorije relativnosti i
diferencijalne geometrije koji ¢e nam biti potrebni u
teoremima povezanim za odsutstvo kozmoloske kose.
Takoder se uvodi model inflacije.

2.1. Standardni model

Kao sto je napomenuto u uvodu, FRW model, na
kojem se temelji moderna kozmologija, je izotropan i

homogen model Svemira koji se siri. Metrika FRW

modela je:
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k moze biti —1,1,0 za zatvoreni, otvoreni odnosno
ravni Svemir, a a(t) je faktor skale Svemira. PonaSanje
skale svemira odredeno je Friedmannovim jednadzbama:
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gdje je p gustoda, a p tlak. Jednadzba (2.3) se dobije
iz 00 komponente Einsteinove jednadzbe koja glasi:

G + Mgy = 87T, (2.4)

Jednadzba (2.2) se dobije iz (2.3) te iz traga
Einsteinovih  jednadzbi. Omjer £ oznacavamo
Hubbleovom parametrom:

H=t
a

Iz jednadzbe (2.3) se vidi da k ovisi o omjeru:

gdje je p. = 38%2. Ako je Q veéi od 1 tada je Svemir

zatvoren, a ako je manji od 1 Svemir je otvoren. Mjerenje
Hubbleovog parametra je danas iznimno popularno te
se u literaturi nalazi mnogo vrijednosti Hubbleovog
parametra.  Razli¢iti nacini mjerenja daju razlicite
vrijednosti koje se ne slazu za vise od 40[2] tako da se
to¢na vrijednost Hubbleovog parametra jos ¢eka no sve
vrijednosti se nalaze unutar 66 < H < 77(Sefﬂp0). Ta
vrijednost Hubbleovog parametra povlaci da je vrijednost
Q oko 1 s§to znadi da je Svemir otprilike ravan. Osim




toga, za dobar opis materije u Svemiru imamo jednadzbu
stanja koju piSemo u obliku:

p=(y—1p.

Otvoreni i ravni Svemir ¢e se §iriti vjecno dok u slucaju
zatvorenog Svemira s p > —§ postoji trenutak u kojem

u jednadzbi (2.3) ¢lan % nadvlada élan & p. Nakon tog
trenutka konstanta skale a se pocne smanjivati te dode
do nule kada se ponovno javlja singularitet tzv. ’Big
Crunch’. Vrijeme Zzivota takvog Svemira je dano u [3]:

t ~ %10_43560 gdje je M ukupna masa Svemira, a
M, =1.2-10GeV je Planckova masa.

Vratimo se ponovo na probleme FRW modela.
Danasnji Svemir se temelji na homogenoj kozmologiji
FRW modela koja je danas eksperimentalno provjerena.
Vjerojatnost da su pocetni uvjeti Svemira bili takvi da
danas imamo homogeni, izotropni Svemir je zanemariva.
Vjerojatnije je da je postojao mehanizam koji je manje
simetri¢ni Svemir izotropizirao. Jedan od problema FRW
modela je problem horizonta. Kozmicko pozadinsko
zracenje, relikt koji je nastao na kraju epohe Svemira
dominirane radijacijom, pokazuje iznimnu izotropnost.
No, problem se javlja u tome S§to na kraju epohe
Svemira u kojoj je nastalo pozadinsko zracenje nije moglo
doé¢i do kauzalnog kontakta dijelova Svemira koji su
na suprotnim stranama vidljivog Svemira zbog toga Sto
su ti dijelovi previse udaljeni. Ti dijelovi nisu mogli
interagirati. Osim toga imamo i problem ravnosti. Iz
(2.3) i definicije © i p. imamo:

01 = PO =P -2
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Iz jednadzbi (2.2) i (2.3) se dobije jednadzba oc¢uvanja

(2.5)

pa® +3(p +pla*a =0 (2.6)

Dalje uz jednadzbu stanja imamo ovisnost p ~ a=37

Sto za v = 1 (slucaj prasine, dominacija materije) povlaci
4

p~a 3 dokzay= 3 (slucaj radijacije) imamo p ~ a=t.

Za male q iz (2.3) (drugi ¢lan s lijeve strane zanemariv)
se dobije a ~ 35 &to za slucaj radijacije znaci a ~ t2.
To dalje znaéci da je (a(t))™2 ~ t pa je iz (2.5) |Q — 1
jako malo u pocetnoj evoluciji vruéeg Svemira. U [3] je
navedeno da je nakon Planckovog vremena od pocetka
svemira moralo biti |2 — 1| < 1075, Kada bi na pocetku
svemira Q—1 bilo veée od 10°° tada bi se Svemir sigurno
uru$io u jako kratkom vremenu. S druge strane kada bi
vrijednost |Q — 1| bila manja od 1075% tada bi se Svemir
toliko prosirio i gusto¢a materije bi bila tako niska da
zivot nebi postojao. Stoga se javlja problem pocetne
ravnosti Svemira.

Osim toga, problem su jo$ i nehomogenosti na malim
skalama koje FRW takoder ne objasnjava te problem
nezeljenih relikta kao $to su monopoli koji se javljaju u
pocetku Svemira u nekim modelima.

2.2. Inflacija

Za skalarno polje dano s gusto¢om lagranzijana:

L=~ 30,606 ~ V(9) (27)

tenzor energije i impulsa izgleda ovako:

Tap = aa¢ab¢ + gabL =
1
009069 — 59000000 +2V(¢)].  (2.8)

Ako je polje ¢ homogeno tada prostorna derivacija
iScezava i tenzor energije i impulsa se moze napisati
u formi idealnog plina T, = diag(p,p,p,p) uz p =
102 4+ V(p) ip= 36> — V(¢). Potencijal V djeluje kao
restrukturiranje vakuumske energije no zbog vezanja na
gravitaciju imamo direktne posljedice tog potencijala:

Rab — %gabR = 87TTab = 87T(T:g — gabV) (2.9)

gdje je Ty tenzor energije i impulsa obi¢ne mase. Vidi
se da je jednadzba (2.9) samo Einsteinova jednadzba
(2.4) s kozmoloskom konstantom gdje je A = 87V (¢).
Ono sto se dobije uzimaju¢i vakuum je idealni fluid s
negativnim tlakom. Uzimajuéi to u obzir u jednadzbi
(2.3) se dobije eksponencijalni rast skale a(t) =
H'cosh(Ht) za k = +1, a(t) = H et za k = 0 i

a(t) = H 'sinh(Ht) za k = -1 uwz H = \/§ =/%p.

Iz jednadzbe o¢uvanja (2.6) se uvrStavanjem negativnog
tlaka dobije da je energija vakuuma konstantna. Takvo
rjeSenje, gdje imamo eksponencijalni rast skale zovemo de
Sitterovo prema nizozemskom fizicaru Willem de Sitteru.

Pomodéu ovoga mozemo izgraditi inflacijski model. Vrlo
rani Svemir je bio u vruéem, SireCem stanju. Simetrija
fundamentalnih interakcija je bila prisutna tako da je
vrijednost inflacijskog polja bila 0. Tijekom ekspanzije,
Svemir se hladio te su neki dijelovi prosli faznu promjenu
u kojoj je inflacijsko polje dobilo vrijednost razlic¢itu
od nule slamajuéi simetriju. No, stopa hladenja je
u modelima brza od stope faznih promjena zbog Cega
inflacijsko polje ostaje na 0 stvarajuéi lazni vakuum
konstantne gustoce. Ta gustota pokreée eksponencijalno
Sirenje Svemira uz jednadzbu stanja od prije p = —p.
Prilikom tog Sirenja kvantne fluktuacije ipak pomicu
inflacijsko polje. Jednadzba gibanja skalarnog polja se
dobije iz Lagranzijana (2.7) O¢ — V'(¢) = 0 koja u de
Siterrovoj metrici postaje:

b+ 3Ho+V'(p) =0. (2.10)

To je jednadzba loptice na nagibu s trenjem. Polje
se prvo slabo pomice od nule. Tijekom tog procesa



gustoca energije ostaje prilizno jednaka pocetnoj te se
nastavlja eksponencijalno Sirenje, odnosno mozemo reéi
da se H polako mijenja te se skala mijenja kao a(t) =
apexp f(f H(t")dt' ~ apexp(Ht). Inflacija zavrsava kada
se H po¢ne znatno mijenjati sto se dogodi zbog toga sto
se polje prilizi vrijednosti pravog vakuuma. Nakon toga
polje oscilira oko minimuma stvarajué¢i pritom cestice.
Te se oscilacije guSe Sto korespondira raspadu tezih
Cestica u slabije. Ti se produkti raspada sudaraju
te zagrijavaju Svemir, do trec¢ine temperature faznog
prijelaza. Nakon toga Svemir postaje ravan te se vra¢amo
FRW kozmologiji.

Problem horizonta je rijeSen. Prostor u kojem se
nalazi vidljivi Svemir koji je kauzalno povezan je prosiren
na veli¢inu od 10%%c¢m $to je mnogo veée od vidljivog
Svemira koji je tada trebao biti radijusa oko 10cm.
Takoder je rijeSen i problem ravnosti zbog toga sto je
gustoca energije ostala skoro konstanta dok je faktor skale
narastao za oko €%, Iz (2.5) i uz definiciju p. se vidi da
bi |©2 — 1| trebalo biti oko 0. Problem monopola i drugih
nezeljenih relikta je rijesen tako da im se gustoca smanjila
za faktor 10'3°. Problem jos uvijek ostaje nehomogenost
na malim skalama.

Skalarno polje koji vrsi inflaciju ne moze biti Higgsovo
kao Sto se prvo mislilo ve¢ je potrebno naé¢i neko
inflacijsko polje koje zadovoljava gornje uvjete.

2.3. Pojmovi iz diferencijalne geometrije

Promatramo  glatku  kongruenciju = vremenskih
geodezika, odnosno skup integralnih krivulja vektorskog
polja u (M,g) prostorvremenu. Vektorsko polje je

normalizirano tako da je (n,n) = —1. Geodezici su
parametrizirani vremenom ¢, i n = 0;. Definiramo
prostornu metriku h:

hat = Gab + Nanp (2.11)

Vrijedi hlny, = h®n® = 0 pa se hy = g%ha
moze smatrati operatorom projekcije na potprostor
tangentnog prostora okomit na n. Definiramo dalje
veli¢ine ekspanzija 6 (eng. expansion), smicanje o (eng.
shear) te rotacija w (eng. rotation):

0 = h**Vyn, = Von® (2.12)
1

Oap = V(bna) — gehab (2.13)

Wab = V[bna] (2.14)

Moze se pokazati da je oqpn® = wapn® = 0 §to znadi da
su o i w prostorni tenzori te da je trag tenzora o,y nula.
Zbrajanjem jednadzbi (2.13) i (2.14) dobije se:

1
Ving = gehab + Tap + Wap (2.15)

Jednadzba geodezika je za nas vektor n, n®Vonb = 0
pa imamo sljedeéu jednakost

NV Vong = n°VyVeng + Ragepn®n® =
= Vy(n°Veng) — (Von©)(Veng) + Regepnn® =
= —(Vpn°)(Veng) + Ragepn®n® (2.16)
gdje prva jednakost slijedi iz definicije Riemannovog
tenzora, druga jednakost slijedi zbog Leibnizovog pravila

a u trecoj koristimo jednadzbu geodezika. Uzimajuéi trag
jednadzbe (2.16) dobijamo jednadzbu:

@ _

dt

Koristeéi izraze (2.12) - (2.14) i jednadzbu (2.17)
dobijemo sljedeéu jednadzbu:

nVo(Van?) = —(Van)(Von?) — Regnn? (2.17)

do 1
= —20% — 5,40 + wWepw™® — Rapn®n®

— 2.1
dt 3 (2.18)

Ta jednadzba se zove Raychaudhurijeva jednadzba i
bit ¢e korisna kasnije.

Oblik tenzora energije i impulsa je vrlo kompliciran
pa za njegov opis koristimo razne nejednakosti koje su
razumne. Prva od tih je slabi energetski uvjet (engleski
'weak energy condition’, dalje WEC):

Tapuu® >0 (2.19)

gdje je u vremenski vektor. Osim toga imamo i jaki
energetski uvjet (engleski ’strong energy condition’, dalje
SEC):

1
Tpnon® > —5T (2.20)
gdje je n jedini¢ni vremenski vektor. Osim toga imamo

i dominantni energetski uvjet (engleski ’dominant energy
condition’, dalje DEC):

Tpuu’ >0 (2.21)
i T‘})ub je neprostorni vektor za sve vremenske vektore
u. DEC implicira da je:

Ty | < Too (2.22)
gdje su T),, komponente tenzora energije i impulsa
u nekoj ortonormiranoj bazi s n® kao vremenskim
elementom baze.
Promatramo sada globalno hiperbolicko
prostorvrijeme (M,g) s kongruencijom vremenskih
geodezika koji su normalni na prostornu hiperpovrsinu



Y. U tom slucaju kovarijantna derivacija vektora n na
Y odgovara ekstrinzi¢noj zakrivljenosti 3, odnosno:

Kab = Vanb (223)

Tenzor K je prostornig tipa S$to se vidi iz jednadzbe
(2.15). Takoder, posto vrijedi w,y, = 0 za kongruenciju
koja je okomita na hiperpovrsinu tada je Ku,p = Kpq,
to jest, tenzor ekstrinzi¢ne zakrivljenosti je simetrican.
Stoga je K = %i’ngab = %i‘nhab pa je u koordinatama
svojstvenim vektoru n :

_ 10hu,
T2 ot

K, (2.24)

Trag tenzora ekstrinzicne zakrivljenosti piSemo kao
K = K% = h**K,, = 0 §to ée biti korisno kasnije.

Sada je potrebno posebno promotriti homogena
prostorvremena zbog toga Sto se takva najlakse
karakteriziraju te se pojavljuju u Waldovom teoremu koji
¢e kasnije biti predstavljen. Za prostorvrijeme (M,g)
kazemo da je prostorno homogeno ako postoji jedan-
parametarska familija prostornih hiperpovrsina ¥; koje
obuhvacéaju prostorvrijeme takvih da za svaki t i za svaki
p,q € ¥; postoji izometrija koja p Salje u q. Skup svih
izometrija Riemannovske mnogostrukosti tvori Liejevu
grupu G, a skup svih Killingovih vektorskih polja tvori
Liejevu algebru s komutatorom kao produktom. Ako su
v, w Killingovi vektori, tada oni zadovoljavaju [v, w]|* =

%vawc gdje cu C', strukturne konstante Liejeve grupe.
Iz definicije se vidi da je:

%e = —C%. (2.25)
Iz Jacobi uvjeta mozemo vidjeti da je
“1aC%q =0 (2.26)

Prostor nase Liejeve grupe je 3. Postoji samo odreden
broj Liejevih algebri koje zadovoljavaju (2.25) i (2.26) za
dim=3, Bianchi ih je klasificirao u 10 skupina, koje se
onda i zovu po njemu. Tenzorsko polje ¢, se moze
raspisati kao C'}, = Megap + 5C[aAb] gdje je €gap 3-
forma Liejeve algebre. Rjesavajuci za A, = C9, i M =
101 eMed. Uvrstavajuéi u (2.26) dobije se jednadzba
M®A, = 0. Ako je Ay = 0 tada postoji 6 Liejevih
algebri odredenih s M. Ako je A, # 0 tada imamo 4
Liejeve algebre takve da je rankM manji od 3.

Jos je potrebno definirati skalarnu zakrivljenost )R
prostorne hiperpovrsine. Pisemo ju u obliku strukturnih
konstanti:

: 1 , 1 :
DR =-C,C0" + 503,00 = 1CapeC™*

Moze se pokazati da se dobije [4]:

1
®R= —gA,,Ab — h~ Y MMy, — = M?)

5 (2.27)

gdje je h determinanta prostorne metrike. Ako je ®)R
pozitivan tada mora biti MM, < %MQ. U sustavu u
kojem je tenzor M dijagonalan mora biti M definitan,
a to povlaci da je Ay = 0. Promatrajué¢i Bianchi modele
vidimo da kombinaciju A = 0 i rankM = 3 zadovoljava
tip IX. Za sve ostale modele imamo )R < 0.

3. ODSUSTVO KOZMOLOSKE KOSE

Uvodimo hipotezu o odsustvu kozmoloske kose koja
je spomenuta u uvodu te dokazujemo Waldov teorem
iz 1983. Predstavljamo i druge teoreme koji su nastali
nakon.

3.1. Hipoteza

U proslom odjeljku smo vidjeli kako inflacijski model
rijeSava problem horiznota, ravnosti i druge probleme.
No ostaje pitanje da li s generalnim pocetnim uvjetima
inflacija uopée pocinje, a i ako pocinje da li izgladuje
pocetne nehomogenosti. Zbog toga se postavlja hipoteza
o odsustvu kozmoloske kose:

Hipoteza 1.

Svi $ireéi modeli Svemira s pozitivnom kozmoloskom
konstantom asimptotski prilaze de Sitterovom rjeSenju.

Sama hipoteza nije dobro definirana (asimptotsko
prilazenje nije dobro definirano kao ni Sire¢i model.)
Hipoteza, naravno, nije dokazana te postoje mnogi
primjeri modela u kojima pocetno Sireé¢i Svemiri zavrse
singularitetom bez de Sitter faze. No, prvi potez prema
dokazivanju hipoteze imamo u Waldovom teoremu [1]

3.2. Waldov teorem

Teorem 1. (Wald 1983.)

Sva Bianchi prostorvremena (osim nekih tipa I1X) koja
se pocetno Sire te imaju pozitivnu kozmolosku konstantu
A i ¢iji sadrzaj materije, osim A poStuje jaki i dominantni
energetski uvjet teze k de Sitterovom stanju u buduénosti.

Wald dalje kaze da za dovoljno veliku kozmolosku
konstantu i tip IX moze teziti k de Sitterovom rjesenju.
Sada ¢emo prikazati dokaz tog teorema. Jednadzba koja
nam je potrebna je komponenta Einsteinovih jednadzbi,
vremenski-vremenski dio, odnosno:

0= Gunn® — A — 87T,pnn’ (3.1)
te jednadzba:
1
0= Rapnn® + A — 87(Top — 5gabT)nanb (3.2)



Nakon toga rastavljamo ekstrinziénu zakrivljenost Ky
na trag puta metrika + dio bez traga:

1
Kab = gKhab + Tab (33)

s tim da je K = K, h®. Sljedeée §to koristimo je
Gauss- Codacci jednadzba [5]:

1® 1 1 1

= R=_R+Ruynn®— Z(K%)?+ KK (34

5 R= R+ Rann® = S8+ KaK®  (3.4)
Prva dva ¢lana s desne strane ¢ine Einsteinov tenzor

dok se zadnji ¢lan moze napisati kao %K2 + 0ap0® Sto

se vidi iz jednadzbe (3.3). Uvr§tavanjem prepoznatog

Einsteinovog tenzora iz (3.4) u (3.1) dobije se jednadzba:

2 3 ab 3(3) a, b
K*=3A+ 20ab0" =5 R4+ 247 T pnn’. (3.5)

Takoder, promatrajué¢i Raychaudhurijevu jednadzbu
mozemo uvrstiti (3.2) u (2.18) te dobijemo sljedeéu
jednadzbu:

. 1 1
K=A- gK2 — 000 — 87m(Top — §gabT)nanb. (3.6)

uz prepoznato K = 6. Prvo promatramo sve Bianchi
modele osim tipa IX. Koristeéi SEC (2.20) i DEC (2.21)
vidimo da su u (3.6) zadnja dva ¢lana negativna te u (3.5)
zadnja tri ¢lana pozitivna. To vodi na sljedeci zakljucak:

KgAféI@gO (3.7)

Dalje, iz druge nejednakosti vidimo da K nikad ne
moze proéi kroz 0 (A je pozitivan). To zna¢i da ako
je K > 0 u nekom pocetnom trenutku tada ¢e K ostati
pozitivan te vrijedi;

K > (30)%

Dalje, iz (3.7) mozemo napisati:

Loak 1
K2-3Adr — 3

Integrirajuci dobijemo:

(34)
~ tanh(

)

uz a = (3A)2. Iz te jednadzbe vidimo da je K omeden
s « i gornjom granicom koja eksponencijalno prilazi a.

D3| v

Dalje iz jednadzbe (3.5) (zadnja dva ¢lana su pozitivna)te
(3.8) mozemo dobiti granicu za 0oy

2 2A
0%op < S(K?—3A) < ——
w < 5l )< sinh?(Z)
tako da i smicanje homogene hiperpovrsine prilazi 0.
Na analogan na¢in mozemo pokazati i da za gustoéu
energije materije vrijedi:

wb o A 1
Tapn®n” < gsth(g)

Dalje, prisje¢ajuéi se (2.22) mozemo reéi i da su sve
komponente tenzora energije i impulsa omedene tom
gornjom granicom. Sljedeée $to se primjeCuje je da uz
(2.24) te uz razvoj (3.3) te uz ¢injenicu da asimptotski
K te7i k « te o4 tezi nuli integrirajudi (2.24) se dobije:

iy (1) = 2770/ O h 4 (1)

Pri takvom povecanju skale ¢ée i prostorna zakrivljenost
()R iscezavati. To pokazuje da za sve Bianchi modele
osim tipa IX u vremenu 7 > a Svemir ¢e izgledati kao
da nema materije s gotovo ravnim prostornim dijelovima.
Kazemo da je Svemir lokalno de Sitterov. U slu¢aju tipa
IX ®)R je veée od nule. U tom sluéaju se moze pokazati
[1] da za dani €. i M te fiksirajuéi determinantu
prostorne metrike h najveéi )R imamo kada je h
proporcionalan M®:

hab _ Mab
(h detM)3
5to je ekvivalentno tome da kazemo da je () R najveéi

kada je zakrivljenost izotropna. Tada je iz jednadzbe
(2.27) imamo da je ®) R:

3 (detM)3
BCp<?
R< SR (3.9)
Pretpostavimo da imamo:
1 3 (detM)s
A> L © pmes _ 3 (M) (3.10)
2 h3
Prisjecajudi se (2.24) te (3.3):
h=2hK

§to znaci da ¢ée h rasti sve dok K ne prode kroz nulu.
No zbog jednadzbe (3.5) te uvjeta (3.9) i (3.10) znamo
da ¢e K ostati pozitivan. Tada imamo daljnje zakljucke
kao za ne-IX modele. (]



3.3. Drugi teoremi

Waldov dokaz, naravno, ne dokazuje izravno hipotezu
o odsustvu kozmoloske kose te su se zbog toga pojavili i
drugi teoremi za opis hipoteze

Teorem 2.(Jensen, Stein-Shabes 1986.) [6]

Neka je (M,g) proizvoljno sinkrono prostorvrijeme bilo
koje dimenzije s pozitivnom kozmoloskom konstantom
takvo da tenzor emergije i impulsa postuje SEC i DEC
te da je skalarna prostorna zakrivljenost pozitivna. Tada
(M,g) evoluira prema de Sitterovom prostorvremenu

Uvjet sinkronog prostorvremena znaci da postoji
sinkroni referentni sustav. Da bi to mogli napraviti
trebamo globalno hiperbolicko prostorvrijeme, odnosno
prostorvrijeme koje dopusta Cauchyevu povrsinu. Dokaz
teorema je slican Waldovom.

Teorem 3.(Morrow-Jones, Witt)

U izostanku crnih rupa, jedina lokalno staticka
rjesenja Einsteinovih jednadzbi u vakuumu s pozitivnom
kozmoloskom konstantom su de Sitterovo rjeSenje i
Nariai rjeSenje

Nariai rjesenje [7] ima topologiju dvodimenzionalnog
de Sitter rjesenja pomnozenog s 2-sferom konstantnog
radijusa. Nariai rjeSenje je prilicno nestabilno
perturbacijom S? ¢lana zbog Cega se moze reéi da
prijasnji teorem govori o asimptotskom prilazenju de
Sitterovom rjesenju.

4. INFLACIJSKI MODELI
4.1. Nova inflacija

Inflacijski model koji je opisan u drugom poglavlju
se zove nova inflacija (za razliku od stare inflacije koja
je danas vedéinom odbacena). Jednadzba inflacijskog
polja (2.10) kaze da se polje ¢ u pocetku polako
mijenja te mu se gosto¢a energije slabo mijenja. Na
pocetku inflacije vrijednost polja oznacavamo s ¢;. Dok
god je ¢ blizu vrijednosti ¢; Svemir sadrzi gotovo
konstantnu gustoce energije vakuuma V' (¢) sto tumacimo
kao kozmolosku konstantu. Upravo zbog toga vidimo
vrijednost Waldovog teorema. Jedino Sto treba provjeriti
je da polje ¢ ne dode do minimuma potencijala
dok prostorvrijeme ne postane blizu de Sitterovog.
Promatramo jednadzbu (2.10) i zbog ravnosti potencijala
zanemarujemo ¢lan akceleracije zbog ¢ega imamo:

. \&
e

Tu jednadzbu integriramo do nekog vremena t, kada
je Svemir dominiran vakuumom:

Y
o V(@) /0 K

Moze se pokazati [4] da je promjena skalarnog polja d¢
prije nego je Svemir dominiran vakuumom uz ovisnost

faktora skale a ~ t" te V(¢) =~ V(¢;):

0 1, n-1__,
~— H
V'(¢4)

6711):5% 0

n
2
prvog Hubblovog vremena (= Hj ') de Sitter epohe.
Polje ¢ se ne promjeni viSe prije inflacije nego tijekom
prvog e-folda inflacije. Vakuumska energija se ne potrosi
prije nego Svemir ude u fazu inflacije. Hipoteza odsustva
kozmicke kose mora valjati za homogeni kozmoloski
model u modelu nove inflacije. Gornja analiza nije
rigorozna zbog toga Sto je cijeli ra¢un aproksimativan
zbog C¢ega nemamo teorem koji detaljno opisuje rezultat.

Promjena polja ¢ prije inflacije je Z promjeni tjekom

4.2. Kaoti¢na inflacija

1983. Linde [8] je predlozio novi model inflacije koji
je nazvao kaoti¢na inflacija. Za ilustraciju modela prvo
se sluzimo nerealisti¢nim modelom konstanog efektivnog
potencijala V(¢) = const. U takvoj teoriji za ocekivati
je da se sve vrijednosti polja ¢ pojave u odredenim
podruéjima Svemira. Jedini uvjet na polje je da je
(0u0)* S M, gdje je M, Planckova masa otprije. Kao
rezultat toga Svemir se dijeli na mnogo eksponencijalno
velikih domena koje sadrze gotovo konstantno polje ¢.
Tako je ovaj model jako pojednostavljen, slicne efekte
mozemo ocekivati od dovoljno ravnog potencijala. U
tu svrhu Linde promatra potencijal V(¢) = %)\gb‘l.
U otvorenom Svemiru ¢e tada svejedno postojati
mnogo lokalno homogenih i izotrponih domena koje
sadrze lokalno homogeno polje ¢. Zakljucak je da
domene s poljem ¢g 2 3M,, koje sigurno postoje u
Svemiru s kaoti¢nom pocetnom distribucijom polja ¢
rastu eksponencijalno te stvaraju mini-Svemire veée od
vidljivog Svemira. Razlika ove teorije je da joj nije
potrebna teorija visoko temperaturnih faznih prijelaza u
ranom Svemiru.

4.3. ’Power-law’ inflacija

Ono §to je zajednicko svim inflacijskim modelima je
a(t) > 0. Jedna klasa rjeSenja je a(t) o t"™,n > 1.
Takva ovisnost se moze postié¢i s potencijalom V(¢) =
Voexp(—A¢p). Razlog zbog kojeg se taj model promatra
je taj sto on prirodnije proilazi iz cesticne fizike. U
tom slucaju se takoder moze izre¢i dokaz o odsustvu
kozmoloske kose za homogeni slucaj. Dokaz je slican
Waldovom te se moze naéi u [9]



5. ZAKLJUCAK

Da zakljucimo, inflacija je relativno mlad model kojim
se rjeSavaju mnogi problemi moderne kozmologije kao
§to su izotropnost Svemira, problem horizonta, problem
nezeljenih relikta te jos mnogi drugi. U ovom seminaru
predstavljen je model inflacije koji rjesava neke od tih
problema. No i taj model ima probleme, na primjer to
§to ne prolaze svi kozmoloski modeli inflaciju. Da bi

se rjesio taj problem postavlja se hipoteza o odsustvu
kozmoloske kose. Hipoteza nije dokazana u cijelosti no
dokazom teorema koje su povezane sa hipotezom bave
se mnogi kozmolozi te danas imamo mnogo teorema
koji na jedan ili drugi nacin dokazuju hipotezu uz
neke dodatne pretpostavke . Da bi uspjeli inflacijom
opisati Svemir kakav danas imamo potrebno je uskladiti
dana$nja saznanja iz Cesti¢ne fizike s modelima inflacije
koji se trenutno nude.
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