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1 Sissejuhatus

Olles aastatel 1907 kuni 1915 tuletanud oma mittelineaarsed véljavorrandid, uskus Albert
Einstein, et need voOrrandid on lahendamatud. Kuid juba samal aastal kui Einstein oma
tildrelatiivsusteooria avaldas, suutis Karl Schwarzschild leida Einsteini viljavorranditele tdpse
lahendi. Sellele jirgnesid mitmed erinevad lahendid Einsteini viljavorranditele, millest tiheks
tdhtsaimaks on kujunenud Alexander Friedmanni poolt aastal 1922 tuletatud vorrandid, mis
kirjeldavad universumi diinaamikat. Need vorrandid vdimaldasid omakorda nii paisuvat kui
ka kokku tdmbuvat universumi. Moned aastad hiljem joudis Georges Lemaitre tulemusele, et
universum paisub ning see on saanud alguse 10plikus minevikus, ehk universum pole olnud
igavene. Seetdttu, uskudes staatilisse universumisse, lisas Einstein oma vorranditesse kosmo-
loogilise konstandi. Aastal 1929 leidis kinnitust aga paisuva universumi hiipotees, kui Edwin
Hubble avastas oma vaatlustulemusi analiiiisides, et kauged galaktikad eemalduvad meist ning
nende eemaldumise kiirus on vordeline kaugusega. Sellest lidhtudes iitles Einstein oma lisatud
kosmoloogilise konstandi kohta, et see on tema karjdéri kdige suurem dpardus.

Eeldades, et universum oli kauges minevikus viga kuum, esitas George Gamow 1948. aas-
tal varajase universumi tuumasiinteesi teooria, millest ta arvutas algse vesiniku ja heeliumi
kontsentratsiooni suhte. Samuti ennustas ta, et universum peab olema tididetud kosmoloogili-
se musta keha spektrit omava foonkiirgusega ning mis on universumi paisumisel jahtunud. Pea
kakskiimmend aastat hiljem leidsid Arno Penzias ja Robert Woodrow Wilson mikrolainelisele
foonkiirgusele ka kinnituse. Kuuma universumi teooriat hakati kutsuma Suure Paugu teooriaks
ning temast sai standardmudel kosmoloogia jaoks [1]], [2].

1998. aastal analiitisisid Saul Perlmutter, Brian Paul Schmidt ja Adam Guy Riess Ia-tiitipi
supernoovade vaatlusi ning jireldasid, et universum mitte ainult ei paisu, vaid teeb seda ka
kiirenevalt [3] [4]. 2011. aastal omistati neile ka selle toestuse eest Nobeli fiiiisikaauhinnad.
Selleks, et universumi standardmudel kirjeldaks universumit tdepoolest ka kiirenevalt, tuli
aga vorranditesse taas tagasi tuua kosmoloogiline konstant. Ilmnes, et Einsteini “dpardus”
oli kdigest lihtsalt vales kontekstis. Kosmoloogilisele konstandile vastavat energiatihedust on
hakatud nimetama tumeenergiaks. Kosmoloogilise konstandi voib asendada ka ajast sdltuva
diinaamilise tumeenergiaga, mille realiseerimiseks kasutatakse sageli gravitatsiooniga mini-
maalselt seotud skalaarvélja voi modifitseeritakse iildrelatiivsusteooriat [J]].

Kosmoloogilist mateeriat kisitletakse tildiselt niinimetatud ideaalse vedeliku ldhendis ja te-

ma oluliseks karakteristikuks on barotroopne indeks (kasutame paralleelselt ka terminit oleku-



parameeter) w;, mis on defineeritud kui r6hu p ja energiatiheduse p suhe. Erinevatele mateeria-
liikidele vastavad erinevad barotroopse indeksi viirtused. Tavaliste mateerialiikide, nagu tolmu,
kiirguse ja kosmoloogilise konstandi jaoks on barotroopne indeks konstantne. Diinaamilise tu-
meenergia jaoks voOib ta olla aga ajast soltuv. Vaatlused nditavad, et tumeenergiale vastav barot-
roopne indeks wq, on ligikaudu védrtusega -1. Kuid 2002. aastal mérkis Robert Reynolds Cal-
dwell, et mooteméddramatuse piirides on voimalikud ka barotroopse indeksi wq, vddrtused, mis
on viiksemad kui -1 [6]]. Hilisemad tdpsemad vaatlused seda ka ei vilista. Sellist energiatihe-
dust hakati nimetama fantoomenergiaks. Juhul, kui hilisemad vaatlused seda kinnitama peaksid,
nduab see standardmudelile mingisuguse uue mateerialiigi lisamist (kosmoloogiline konstant
seda ei vOimalda) voi ildrelatiivsusteooria asendamist iildisema gravitasiooniteooriaga. Kos-
moloogia vorranditest (nn Friedmanni vorrandid) jireldub, et ruumi paisudes fantoomenergia
dominantses universumis energiatihedus kasvab. Sellest tuleneb aga, et mingil 16plikul ajahet-
kel kasvab energiatihedus 10pmata suureks, mis omakorda pohjustab koikide seotud siisteemide
lagunemise ehk niinimetatud kosmoloogilise suure rebendi (Big Rip) [6]. Samuti on uuritud
mudeleid, kus barotroopne indeks on viiksem kui -1, kuid ldheneb sellele védrtusele. Vastavad
mudelid véimaldavad lahendeid, kus singulaarsus tekib kiill ajalises 1dpmatuses, kuid 15pliku
aja viltel toimub ka seotud siisteemide 10hkumine ehk nii 6elda viike rebend (Little Rip) [7].
Samuti on kaalutud véimalusi, kus singulaarsust ei teki, aga Hubble’i parameeter kasvab piisa-
valt, et seotud siisteemid puruneks.

Praegune kosmoloogia standardmudel on heas kooskolas vaatlustega, kuid siiski esine-
vad moningad teoreetilised probleemid. Varajase universumi probleemide (nn horisondi ja
tasasuse probleem) lahendamiseks on vilja pakutud skalaarvilja diinaamikal pShinev inflat-
sioonimehhanism [8]]. Hilise universumi probleemide (nn kosmoloogilise konstandi ja kok-
kusattumise probleem) iiheks voimalikuks lahendiks on ajast soltuv ja seega diinaamiline tu-
meenergia. Diinaamilist tumeenergiat on voOimalik realiseerida mitmel viisil. Lihtsaim viis
on sarnaselt inflatsioonimehhanismile minimaalselt seotud skalaarvilja lisamine Einsteini
vorrandite mateeriasektorisse ja sellisel juhul nimetatakse seda mehhanismi kvintessentsiks
[S)]. Teiseks pohiliseks alternatiiviks on modifitseeritud gravitatsiooniteooriad, kus Einstei-
ni iildrelatiivsusteooria asendatakse méne iildisema teooriaga. Uheks oluliseks iildistuseks
on skalaar-tensor tiilipi gravitatsiooniteooria [9]. Piikesesiisteemis ldbiviidud vaatlustest on
voimalik jireldada, et tildrelatiivsusteooria on védga heas kooskolas vaatlustega [[10]. Seega peab

tildistatud gravitatsiooniteooria piirjuhuna sisaldama tildrelatiivsusteooriat ja samuti mehhanis-



mi, mis iildisema teooria iildrelatiivsusteooriaks viiks. Samuti peavad skalaar-tensor gravitat-
siooni kosmoloogia vorrandid piirjuhul iile minema iildrelatiivsusteooriast tuletatud Friedmanni
vorranditeks. Skalaar-tensor kosmoloogia vorrandeid on tildrelatiivsusteooria piiril analiitisinud
Laur Jarv, Piret Kuusk ja Margus Saal [11], [12], [13] ning tuletanud tingimused, mille korral
skalaar-tensor gravitatsiooniteooria vorrandid ldhevad iile iildrelatiivsusteooria vorranditeks.

Kéesoleva t66 eesmirgiks on saada iilevaade universumi diinaamikat kirjeldavatest mudeli-
test ning kasutades Andrjus FrantskjavitSiuse kirjutatud Maple’i programmi, teha ldbi mitu eri-
nevat arvutust standardmudeli raames mateeria ja kosmoloogilise konstandi tihedusparameet-
rite leidmiseks, kasutades selleks Union 2.1 Ia-tiiiipi supernoova vaatluste andmekogu [14]],
[15]] ning y2-testi. Selle libi kontrollime nii kirjutatud programmi kui ka omapoolselt mudeli
koosk®dla erinevate vaatlustulemustega. T60 16pus anname iilevaate skalaar-tensor gravitatsioo-
niteooriast ning pdhjustest, miks skalaar-tensor gravitatsiooniteooria raames on standardmu-
delis kasutatav ldhenemine problemaatiline. Samuti anname iilevaate erinevatest strateegiatest,
kuidas skalaar-tensor gravitatsiooniteooria raames tekkivatest probleemidest vabaneda, et oleks
taaskord voimalik arvutustes kasutada standardmudelis rakendatavat skeemi.

Antud t66s on meetrika médratud kui (—1, 1, 1, 1) ning jargnevates valemites oleme votnud
valguse kiiruse iihikuliseks ¢ = 1. Dimensionaalsetel kaalutlustel on vajadusel voimalik c

vorranditesse tagasi tuua ja monel juhul on seda ka tehtud (heleduskaugus d,).



2 Uldrelatiivsusteooria ja standardmudel

2.1 Uldrelatiivsusteooria

Uldrelatiivsusteooria kohaselt realiseerub gravitatsioonijoud aegruumi geomeetriana, mis on
omakorda miidratud aegruumis oleva mateeriaga. Uldrelatiivsusteooria pohivorranditeks on

Einsteini viljavorrandid, mis on esitatavad kujul [2]]
Gul/ + Agul/ = H2 Tw/ . (1)

Suurust G, = R, — % 9w R, kus R, on Ricci tensor ja R Ricci skalaar, nimetatakse Einsteini
tensoriks, mis sisaldab meetrika esimest ja teist jarku tuletisi ning kirjeldab seega aegruumi
geomeetriat. Vorrandi (1) paremal pool olev suurus 7}, on mateeriat kirjeldav energia-impulsi
tensor (ka mateeriatensor). Suurust A nimetatakse kosmoloogiliseks konstandiks. Vordetegur
k2 on madratud Newtoni gravitatsioonikonstandi G y kaudu: x? = 87Gy.

Einsteini véljavorrandid (1)) on voimalik tuletada ka vihima moju printsiibist, mille kohaselt
moju varieerimisel liigub siisteem modda trajektoori, mille korral moju variatsioon on null. On
eeldatud, et variatsioon ja diferentseerimine on kommutatiivsed operatsioonid ning trajektoo-

ri algus- ja 10pp-punktides on variatsioonid nullid. Mojufunktsionaal on esitatav kahe liikkme

summana:

1
S =Spr+ Sm == [ dvv/=g(R—2A) + SnlX; 9] - )

k2
Siin suurust Sgy nimetatakse Einsteini-Hilberti mojufunktsionaaliks ja S, on omakorda ma-
teeriavilja x sisaldav osa. Suurus d*/—g on invariantne ruumala element ja g on meetrika
determinant. Viljavorrandeid on voimalik tuletada mojufunktsionaali varieerimisel g, jirgi,
kusjuures mateeriatensor on defineeritud jargmiselt:

2 0S5,
T, =——— . 3
g \/_g(sg;w ( )

Seoses (]I[) on iildjuhul esitatud kuusteist vorrandit, mis sisaldavad meetrikat ning tema

esimest ja teist jdrku tuletisi. Kuna Einsteini tensor G, on siimmeetriline, siis sdltumatute

vorrandite arv on kiimme. Bianchi identsus
VAG, = 0 )

lisab veel omapoolselt neli tdiendavat seost ning seetdttu taandub sdltumatute vorrandite arv
kuuele. Saadud vorrandid on ka mittelineaarsed ja seetdttu ei ole voimalik nende lahenditele

rakendada superpositsiooni printsiipi.



2.2 Friedmanni kosmoloogia
2.2.1 Meetrika ja energia-impulsi tensor

Kosmoloogia standardmudelis kirjeldatakse aegruumi geomeetriat Friedmann’i-Lemaitre’i-
-Robertson’i-Walker’i meetrikaga (FLRW), mis on tuletatud eeldustel, et universum on suurtes
mastaapides homogeenne ja isotroopne. [sotroopsus tdhendab, et universumi omadused ei soltu
suunast ning homogeensus tdhendab, et omadused on samad igas ruumipunktis. Sfidrilistes
koordinaatides on FLRW meetrika esitatav kujul

2

1—kr?

ds® = —dt* + a(t)? + 7% (df® + sin®*(0)d¢?) | | )

kus a(t) on pikkuse dimensiooniga suurus, mida nimetatakse mastaabikordajaks. Mastaabikor-
daja midrab kahe kaasaliikuva punkti vahelise suhtelise kauguse muutumise. Suurus % on tuntud
kui kdveruse parameeter, mis voib omada jargmisi védrtuseid: k£ € (—1,0,1). Viértus k = —1
kirjeldab hiiperboolset, £ = 0 tasast ning £ = +1 sfdérilist ruumigeomeetriat.

Mateeriat kisitletakse standardmudelis ideaalse vedeliku lihenduses, mille energia-impulsi

tensor on kirjutatav kujul

T = (p+p)UU, + g , (6)

kus p on energiatihedus ja p on rohk. Nelikiirus U, omandab vedelikuga kaasaliikuvas
taustsiisteemis kuju

U,=(-1,0,0,0) (7)
ja rahuldab tingimust

UU* =—1. (8)

Energia-impulsi tensori segakomponendid on kirjutatavad diagonaalmaatriksina kujul

T}, = diag(—p,p, p,p) - ©)

Bianchi identsusest () jareldub, et energia-impulsi tensori kovariantne tuletis V,, peab olema
null

v, T =0, (10)

v

mis viljendab energia jadvust.



2.2.2 Friedmanni vorrandid

Kosmoloogia pohivorrandid saab tuletada ldhtudes Einsteini viljavorranditest (1)) kasutades eel-
duseid, et aegruumi geomeetria on kirjeldatud FLRW meetrikaga (5) ja et mateeriaks on ideaal-

ne vedelik (6). Neid pohivorrandeid nimetatakse Friedmanni vorranditeks ja nad on esitatavad

kujul
K2 E A
H?> = —p——=+— 11
. K2 A
H+ H? = —E(p+3p)+§. (12)

Siin punkt tdhistab ajalist tuletist ja Hubble’i parameeter on defineeritud mastaabikordaja
a kaudu: H = g Vorrandit 1b nimetatakse Friedmanni seosevorrandiks ning vorrandit
(12) nimetatakse diinaamiliseks vOrrandiks voi ka Friedmanni kiirenduse vorrandiks. Energia

jadvusseadusest (10) saab tuletada pidevuse vorrandi

p=—3H (p+p) (13)

Vérrandid (1)), (I2) ja (13)) pole sdltumatud, mille t5ttu iiks vorrand on teiste vorrandite kaudu
tuletatav. Seega on soltumatuid vorrandeid kaks ja sageli kasutatakse diinaamika uurimiseks
ainult kahte vorrandit. Vorrandites ja esinevat tihedust p ja rohku p tuleb vaadelda kui
erinevate komponentide (kiirgus, tolm ja kosmoloogiline konstant) panuste summat. Pidevuse
vorrand kujul (T3] kehtib iga komponendi jaoks sdltumatult.

Kuna pidevuse vorrand on iga komponendi jaoks sdltumatu ja barotroopne indeks nii kiirgu-
se, tolmu kui kosmoloogilise konstandi jaoks on teada, siis see vorrand on kergesti integreeritav
(vt alajaotus 2.2.3). Vorrandite (TT)) ja (12)) lahend peab andama mastaabikordaja kosmoloo-
gilise aja funktsioonina a(t). Analiiiitlised lahendid on voimalik leida, kui eeldame, et ener-
giatiheduses domineerib iliks komponent. Kui komponentide arv on suurem (kaks voi rohkem),
siis on analiiiitiline lahend vdimalik leida monel erijuhul tasase ruumigeomeeria eeldusel (st
k = 0). Vaatlustega heas kooskdlas oleva juhu jaoks, kus kolmruum on tasane (k = 0) ja ener-
giatiheduses domineerivad tavaline mateeria (tolm) ning kosmoloogiline konstant, on vdimalik

analiiiitiline lahend leida (vt niiteks [2]]).



2.2.3 Barotroopne olekuvorrand ja barotroopne indeks

Mateeria kohta eeldame tdiendavalt, et rohk ja energiatihedus on omavahel seotud oleku-
vorrandiga

D=Wip, (14)

kus w; ning ¢ = r,m, A, de on konstantne barotroopne indeks vastavalt kiirguse, mateeria,
kosmoloogilise konstandi ning tumeenergia jaoks. Niiteks relativistlikule mateeriale, milleks
on kiirgus ja neutriinod, vastab w, = %, mitterelativistlikule mateeriale, milleks on tolm, vastab
w,, = 0 ning kosmoloogilisele konstandile vastab wy = —1.

Arvestades barotroopset olekuvorrandit ja Hubble’i parameetri definitsiooni H = % siis on

voimalik pérast otsest integreerimist leida pidevusevorrandile (T3] lahend kujul:
a —3(w;+1)
pi(t) = pio (a_o) ) (15)
kus ag ja p; o on vastavad tiheduse ja mastaabikordaja vidrtused hetkel ¢, ja kokkuleppeliselt
votame selle praeguseks hetkeks. Seega alaindeks 0 tihendab ka edaspidi seda, et on moeldud
antud suuruse praegust viirtust.

Universumi paisumise kdigus muutub erinevate komponentide energiatihedus erinevalt.
Vorrandist on niha, et tolmu tiheduse sdltuvus mastaabikordajast on p ~ a3, kiir-
gusel p ~ a~* ja kosmoloogilisele konstandile vastav tihedus ei sdltu mastaabikordajast
p = pa = konst. Erandina ei saa diinaamilisele tumeenergiale vastavat sdltuvust sellisel kujul
esitada, sest wg. on diinaamiline ja vorrand (I3) pole lihtsalt integreeritav. Selle kiisimusega
puutume uuesti kokku skalaar-tensor tiilipi gravitasiooniteooriale vastava kosmoloogia uuri-

misel.

2.2.4 Standardmudeli tihedusparameetrid

Ulevaatlikuse ning lihtsuse eesmiirgil on otstarbeks kasutada dimensioonituid tiheduspara-
meetreid, mis defineeritakse vastava komponendi energiatiheduse p; ja kriitilise titheduse py,.
suhtena

0, =" (16)
pkr

Kiriitiline tihedus on defineeritud kui tihedus, mis vastab tasasele ruumigeomeetriale ja on Fried-

manni vorrandit (T1]) kasutades esitatav kujul

3H?
87TGN )

D = (17)
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Kuna Hubble’i parameeter on ajast soltuv, siis on ka kriitiline tihedus aja funktsioon.

Esitades vorrandi (1) tihedusparameetrite kaudu saame seose

Q=0-1, (18)
kus , = —# on formaalne kdverusele vastav tihedusparameeter ja ) on erinevate kompo-
nentide summaarne tihedusparameeter:

Q=Q, +Q, +Q. (19)

Nieme, et tasase ruumigeomeetria korral €2, = 0 ja kodikide komponentide summa on vordne

iihega:
Q4+ Q2+ =1. (20)

Antud kujul esindab vorrand (20)) Friedmanni seosevorrandit (1 IJ).
Kirjutame veelkord vilja Freidmanni seosevorrandi (1 1)) nii, et {ildistame kosmoloogilisele
konstandile vastavat liiget ja iitleme, et olgu teooria mateerisektoris lisaks tavalisele tolmule p,,

ka ajast sOltuv liige, mis vastab tumeenergiale p .

k- 8rG

_(pm + pde) (21)

H2 4 L=
+a2 3

Nagu sissejuhatuses mainisime, voib selline liige piarineda minimaalselt seotud skalaarviljast.

Arvestades niiiid pidevuse vorrandi integreerimisel saadud seosega (13]), Hubble’i parameet-

ri definitsiooniga H = a/a, punanihke z definitsiooniga

1120 =-2  —  at)=ap(l+2)"? (22)

a(t)

ja defineerides dimensioonitute tihedusparameetrite praegused viirtused seostega ;o = 2-°

Pkr’

siis saame Hubble’i parameetri esitada tihedusparameetrite ja punanihke kaudu

H(Z) = HO\/QT‘,O(l + 2)4 + Qm,o(l + 2)3 + Qde,0<1 + Z)(3+3'wde) + Qk,(](l + 2)2 ) (23)

Siin H, on Hubble’i parameetri praegune viirtus. Probleemiks on aga see, et me ei tea iildjuhul
tumeenergiale vastavat olekuparameetrit wg.. Juhul kui tumeenergia rollis on kosmoloogiline
konstant A, siis wqe = wp = —1 ja tumeenergiale vastav liige on esindatud iiksnes konstantse
tihedusparameetriga €24, o = (25. Seos on viga oluline, sest esineb vaadeldavates suurustes
(vt jaotus 2.3) ja nende vaatluste tulemusena midratakse omakorda tihedusparameetrid A;

sellisel viisil, et nad oleksid vaatlustega kooskolas.
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2.2.5 Tihedusparameetrite eksperimentaalsed vairtused

Nii Plancki, WMAPI kui ka bariionide akustiliste ostsillatsioonide (BAO) mo66tmiste keskmis-
tamise tulemusena on saadud, et antud ajahetkel on erinevate komponentide tihedusparameetrid

jargmised [16]]:

Q0 = 0.04816 + 0.00011,
Qo = 0.2582 %+ 0.0036 (24)

Qp0 =0.692 £ 0.010.

(), vastab bariionainele, (). tumeainele ning {2, kosmoloogilisele konstandile. Relativistliku
mateeria osakaal on viga viike ning samuti on kdverusele vastava tihedusparameeteri vaartus
viga ldhedane nullile [16] :

—0.001 < Q < —0.0005. (25)

Tulemus (25)) niitab, et universumi kolmruumi geomeetria on tdepoolest viga ldhedane tasasele.
Antud t66s vordleme enda arvutatud tihedusparameetreid Union 2.1 tulemuste 2, o ja €2, 0

jaoks [14]:

Qo =0.2714£0.014, Q0= 0.729 + 0.014. (26)

2.2.6 Standardmudeli probleemid

Teooria parameetrid méddratakse vaatlustest, mis omakorda viib kooskdlalisele mudelile. Siiski
esinevad moned teoreetilised probleemid. Tavaliselt kirjeldatakse varajast ja hilist universumit
eraldi ning seega on ka otstarbekas vaadelda standardmudeli raames esilekerkivaid hilise ja
varajase universumi probleeme eraldi.

Varajase universumi pohilised probleemid on:

Horisondi probleem: Osutub, et rekombinatsiooni ajastul, kui universum muutus kiirgu-
sele ldbipaistvaks, polnud nédhtava universumi erinevad punktid pohjuslikult seotud. Samuti
ilmneb viimastest Plancki kosmilise mikrolaine taustkiirguse fooni temperatuuri modtmisest
nihtav astimmeetria ning ka ootamatult suur ala, kus temperatuur on viga kiilm (vt. ka [17]]).
Seda néhtavat astimmeetriat ning kiilma ala ootamatult suurt pindala aga ei suuda standardmu-
del oma praegusel kujul seletada. Siiski on universum viga suuresti homogeene. See asjaolu
nduab tdiendavat seletamist mingi mehhanismi 14bi, mis seoks algselt pohjuslikult mitteseotud

piirkonnad ja suudaks ka seletada ndhtavad astimmeetriad [[18]].
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Tasasuse probleem: Juhul kui universumi tekkimisel 2 # 1, siis selleks, et ruum oleks
praegu viga lihedane tasasele (vt valem (25)), pidi €2 olema universum alguses viga lihedane
tihele: Q = 1 4= 107, S#irast olukorda nimetatakse aga tippishéilestuseks.

Horisondi ja tasasuse probleemidele pakub iihe vOimaliku lahenduse inflatsioon, mille
kidigus universumi mdotmed suurenesid 10%° korda. Monikord loetakse varajase universumi inf-
latsiooniperiood osaks standardmudelist. Tasub aga mérkida, et inflatsiooni algus ja tdpne meh-
hanism ei ole teada. Viimased vaatlustulemused [19] voimaldavad teatud mudeleid vilistada ja
teisi mudeleid eelistada.

Hilise universumi pohilised probleemid on:

Kosmoloogilise konstandi probleem: Osakestefiiiisika ennustatud vaakumi energiatihedus
on umbes 120 suurusjdrku suurem kosmoloogilisele konstandile vastavast ja vaatlustest leitud
energiatihedusest.

Kokkusattumise probleem: Probleem seisneb selles, et kosmoloogilise konstandi ener-
giatihedus on mateeria energiatihedusega samas suurusjirgus ning hakkab domineerima just
praegu. Tekib kiisimus, et miks on see nii.

Uheks kosmoloogilise konstandi probleemi lahenduseks on niiteks Paul J. Steinhardt ning
Neil Turok vélja pakkunud tsiiklilise universumi mudeli, kus universum liigub pidevalt Suure
Paugu staadiumist Suure Kokkutdombumise staadiumisse ja taas Suure Paugu olukorda ning
seeldbi muutub iga tsiikliga kosmoloogilise konstandi véartus védiksemaks. Samas mérgivad
Steinhardt ning Turok ise, et sddrane mudel vajab samuti hidlestamist nagu ka iga teine kos-
moloogiline mudel”[20]. Uheks lahenduseks vdib olla diinaamiline tumeenergia, mis peab si-
saldama mehhanismi, mis viib olukorrani, kus tohutu suur vaakumi kvantfluktuatsiooni energia

realiseerub iiksnes viga viikeses ulatuses.

2.3 Vaadeldavad suurused: heleduskaugus ja kaugusmoodul

Selleks, et saada informatsiooni kosmoloogiliste parameetrite praeguste vidrtuste 2., {2, 0,

Qae.0- Wae,0 ja Hy kohta, on vaja nad siduda vaadeldavate suurustega.
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2.3.1 Universumi vanus

Kdige lihtsam suurus, mis soltub nimetatud parameetritest on Universumi vanus. Arvestades
Hubble’i parameetri definitsiooni H = a/a ja punanihke z definitsiooni (22)) saame leida seose

(14 2)72 (%) : = H*(2). (27)

Seosest (27)) on voimalik avalda aeg, mida nimetatkse tagasivaateajaks ja kui teda integreerida

kuni 2 — o0, siis saame universumi vanuse jaoks avaldise

> dz
o=, arare @8)

Siin H(z) tuleb asenda seosest (23) ja ndeme, et univesumi vanus soltub parameetritest €2,.,

Q.05 Qde,0> Wae 0 ja Ho.

2.3.2 Heleduskaugus ja kaugusmoodul

Kéesolevas alajaotuses leiame seose kaugete allikate heleduse ja punanihke vahel. Selleks vaat-
leme valgussignaali, mis emiteeriti allikast ajahetkel ., kaugusel r.,, ja liigub koordinaatide
alguspunkti poole (vaatleja asukoht, » = 0) modda isotroopset radiaalset geodeetilist. FLRW
meetrikast saame siis sellist geodeetilist mooda liikuva valguse jaoks (ds = 0, df = 0 ja
d¢ = 0) vorrandi
frem dr o dt

| v @

Kasutades teadaolevaid seoseid kdverusele vastava tihedusparameetri {25, o ning punanihke z ja

Hubble’i parameetri H jaoks, saame seose integrandid kirjutada kujul

dr dr _dt (14z2)dt  dz (30)
V1—kr? /1 —aoQyoH2r? a(t) ag agH(z)
Allika omakaugus d(r,t) = a(t)r ajahetkel ¢, on esitatav valemiga
fem —dr

do(r,t) = agrem(z) =a _— 31
0( ) 0 ( ) 0/0' m ( )

f g kui k=0
= ag x { H YO 2sin [Homsz Ji 3 } kuik=-+1 (32

Hy Y| /? sinh [H0|Qk]1/2 Ji Hd(} kui k = —
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kus oleme kasutanud seost (30). Et antud koordinaatsiisteemis on r ajast soltumatu siis oma-
kaugus meist kaasaliikuva objektini kas suureneb voi viheneb vastavalt mastaabikordajale. Ku-
na meie asukohal pole mingit eelistust, siis peab omakaugus kahe kaasaliitkuva vaatleja vahel
koikjal universumis olema proportsionaalne mastaabikordajaga a(t) [1].

Optikast on teada, et kiirgava objekti poolt emiteeritud absoluutne voimsus (heledus) aval-

dub kui objektilt ajaiihikus kiiratud energia

dE
- (5)..

Kiirgavatelt objektidelt kaugusel r.,, meieni kaugusel » = 0 joudvat energiavoogu iihikajas ja

tihikpindala kohta hetkel ¢ = ¢, nimetatakse ndivaks heleduseks ja ta avaldub valemiga

1 dE
-— (& 34
47rdg(dt)0’ (34)

kus dy on omakaugus ajahetkel ¢y. Universumi paisumise tottu kehtivad seosed
dEO == dEem (aem/QO) s dtO = dtem (GO/aem) (35)
janeid arvesse vottes saame ndiva heleduse esitada valemiga

L (e’ L
= 2 (%m) — .
Amd? ( ag ) ArdZ(1 + zem )? (36)

Selleks, et siduda vaatlustulemusi teooriaga, peame defineerima veel iihe madiste, mida nime-

takse allika heleduskauguseks d;, ja ta defineeritakse seosega

% = 4nd3 (2). (37

Allika jaoks, mis asub kaugusel 7(z) saame seega kirjutada
dp = agr(z)(1 + ) (38)

ja suurus aor(z) on asendatav valemist (3 1)).
Olukorras, kus me vaatleme tasast universumit, ehk £ = 0 ning §2;, = 0 ja veel lisaks

arvestame, et {2, on viga viike, siis eelnev valem (38]) votab jargneva kuju

c(l+z2) (7 dz
Hy o H(2)
kus ¢ on taastatud ning H(z) on voetud valemist ja seal omakorda on voetud €29 = 0

dp(z) = apr(2)(1 4 2) = (39)

ja Q.o = 0. Kui tahame integreerimismuutujana kasutada punanihke asemel mastaabikordajat,

siis on iileminek lihtsasti teostatav kasutades punanihke definitsiooni ja seost dz = —a~2da.
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Astronoomias on heleduskauguse mdiste abil sobilik sisse tuua ka erinevate kauguste hin-
damiseks kaugusmooduli mdiste ;x = m — M, kus m on ndiv tdhesuurus ning M absoluutne
tadhesuurus. Suurust 1 nimetatakse kaugusmooduliks ja osutub, et ta on seotud heleduskauguse-

ga d, jargmise valemi abil [1]]
p=m— M =5log,,(d,) — 5. (40)

Téhtis on mirkida, et antud valemi sellise kuju korral on d;, viljendatud parsekites. Juhul, kui
tahame d;’i valemis esitada megaparsekites, siis on lihtne ndidata, et valemis esineva —5
asemel peab olema +-25 voi1 gigaparsekite korral +40.

Selleks, et hinnata, milline teooria on ikkagi parim, voib vaadata milliste kaugusmoodulitega

(40) saadud tulemused sobivad kdige paremini vaatlustega
A(TTL - M) = (m - M)mudel - (m - M)'uaatlused (41)

Mida ldhemal A(m — M) on nullile, seda parema mudeliga on tegemist.
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3 Ia-tiilipi supernoovade vaatlused ja tulemuste analiiiis

3.1 Ia-tiiiipi supernoovad ja erinevad valimid

[a-tiiiipi supernoovaks nimetatakse siisinikust koosneva valge kiibuse, mis on saavutanud nii-
nimetatud Chandrasekhari massi, mis on Pédikese omast 1.4 korda suurem, plahvatust. Reeglina
saavad la-tiilipi supernoovad tekkida kaksiksiisteemi kuuluvate tihtede puhul, millest iiks on
valge kédbus ning teine tiht on suurem peajada tiht voi punane hiid, mis on tditnud oma Roche’i
piiri ja toimub mateeria tilevool valgele kéddbusele. Valge kddbus muutub seejuures kuumemaks
ja heledamaks. Chandrasekhari massi saavutades ei ole valge kddbuse gravitatsioon enam tasa-
kaalustatud kddunud elektrongaasi rohuga, ning tdht tdmbub kokku. SeetGttu tduseb tihe sees
temperatuur niivord korgele, et siisinik saab hakata iihinema. See protsess toimub aga pea kogu
valges kidbuses iiheaegselt ning tiht plahvatabki la-tiilipi supernoovana. Ia-tiilipi supernoova
vOib toimuda ka kahe valge kédbusega kaksiksiisteemis, kui nad peaksid kokku pdrkuma ning
seeldbi moodustama piisavalt massiivse tdhe. la-tiilipi supernoovasid saab kasutada viga suurte
kauguste hindamisel, sest iildiselt ollakse veendunud, et nad tekkivad universumis iihte moodi
ja seega on nende absoluutne heledus M kaugusest z soltumatu ja teada [21]]. Kuna supernoo-
vad on erakordselt heledad, siis on nad vaadeldavad ka vdga kaugetes galaktikates (punanihe
z > 1) ja neid nimetatakse ka standardkiitinaldeks.

Alates 1990. aastatest on supernoova kosmoloogia projekti (Supernova Cosmology Pro-
ject) [3] liikmed ning suurte z-de supernoova otsingute meeskond (High-Z Supernova Search
Team) [4] teinud mirkimisvéérse arvu la-tiitipi supernoovade vaatlusi ning modtnud nende
punanihkeid. Kuna heleduskaugus dj, ja seega ka kaugusmoodul ;. sisaldavad Univer-
sumi diinaamikat méiédravad parameetreid €2, o, (4e.0, Wae,0 ja Hoy, siis annab see suurepirase
voimaluse nende parameetrite midramiseks vaatlustest. Tuleb rohutada, et niimoodi mairatud
parameetrid on siiski kosmoloogilisest mudelist soltuvad ja selle kiisimusega puutume kok-
ku uuesti siis, kui piitiame skalaar-tensor kosmoloogia raames standardmudeli korral kasutatud
protseduuri ldbi viia. Kui mdddame supernoovade niiva heleduse m ja punanihke z, siis eel-
dusel, et absoluutne heledus M on teada, saame leida heleduskauguse d; . Seejirel saame leitud
heleduskaugust vorrelda erinevate parameetrite €2,,, o ja 25 ¢ jaoks arvutatud heleduskauguse
avaldisega (39)). Teatud parameetrite vidrtuse korral langevad vaatlustest leitud heleduskauguse
jateoreetiliselt arvutatud heleduskauguse véértused kokku ja jarelikult need tihedusparameetrite

viirtused ongi parimas kooskolas vaatlustega. Antud t60s keskendume supernoova kosmoloo-
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gia projekti poolt kogutud andmete valimile Union 2.1 [14],[15].

3.2 Analiiiisi kirjeldus ja Maple’i programmi kirjeldus
321 A-test

Matemaatilises statistikas on voimalik kasutada y?-testi tdovahendina vordlemaks andmeid
vaatlustest oodatud andmetega teooriast. Sisuliselt kontrollib y2-test niidelda nullhiipoteesi pai-
kapidavust, mis viidab, et teooriast oodatud tulemuste ning eksperimendist saadud tulemuste
vahel ei ole mingit statistiliselt tihendusrikast erinevust. Kdige iildisemal kujul on y>-test kir-
jutatav jargneval kujul [22]:

z1 — )% (rg — p)? Ty — )~ (@ — p)?
N T T T OO C e 0 i o e U P
o1 02 Ty i=1 7i

kus x; on normaaljaotusele alluv sdltumatu muutuja keskvéirtusega y; ning dispersiooniga 2.
Tasub mérkida, et ideaalis on iga litkkme véértus ligikaudu suurusjirguliselt iihikuline ning olles
korrektselt valinud y; ja o2, siis y>-testi virtus on lihedane v-le.

Antud juhul kasutame x?-testi, et leida Supernova Cosmology Projecti andmekogu Union
2.1 jaoks kdige paremini sobivad kosmoloogilised parameetrid €2,,, o ja {25 o. Vaatlustest leitud

ja teooriast arvutatud kaugusmoodulite jaoks saame y? avaldise kirjutada kujul

580 ;
) [Iugeooma(zi’ Qm,Oa QA,O) _ ,u;)aatlus]2

=) 5 , (43)
i=1 v

kus (£ (2, Q1. 0, Q4 0) on teoorias kasutatav kaugusmoodul, 2% Ta-tiilipi supernoovade
kui standardkiitinalde vaatlustest saadud véértused kaugusmooduli jaoks, 580 tuleb erinevate
supernoovade vaatluste arvust (Union 2.1 valim) ning o7 on oodatav ruutdispersiooni véirtus.
Rakendamaks y2-testi kosmoloogiliste parameetrite (2,0 ning 24 o kooskolaliste vidrtuste leid-

miseks, peame leidma parameetrite viirtused, mille korral oleks suurus x? minimaalne.

3.2.2 Maple’i programm ja y>-test

Supernoova kosmoloogia projekti kogutud valimi Union 2.1 analiiiisi jaoks kasutame Water-
loo Maple’i tarkvarafirma poolt vilja tootatud matemaatikapaketti Maple. Nagu juba eespool
mainitud, on peamiseks eesmirgiks on otsida parima sobivusega kosmoloogiliste parameetrite
vidrtused st selliseid viirtuseid, mille puhul y>-test on minimaalne. Sellisel viisil leitud

parameetrite vadrtused annaksid seega vaatlustulemustega voimalikult kooskolalise tulemuse.
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Kirjeldame Maple programmi, selle sisendeid ja teostatavaid operatsioone jargmise loetelu

raames.

e Kiesolevas t00s eeldame, et kosmoloogiliste parameetrite suurusjirgud on teada. Seega
valime nende jaoks teatud véartuste vahemiku, mille raames nad muutuda voivad ja sa-
muti valime sammu, mille vdrra parameetri viirtust uue arvutuse (y>-testi) tegemiseks

muudetakse.

e Jirgmise sammuna kasutame supernoova kosmoloogia projekti poolt kogutud vaatlusand-
meid ning moodustame nendest statistilises analiiiisis kasutatava kovariantsus ehk dis-
persiooni maatriksi, mis voimaldab iildistada dispersiooni moisted kdrgematesse dimen-
sioonidesse. Selle maatriksi elementideks on diagonaali peal dispersiooni véértused ning
tilejddnud elemendid on standardhilvete kovariantsused, mis néditavad nende omavahelist

korrelatsiooni.

e Edasi defineerime programmi jaoks kaugusmooduli (40), kus kasutame tuntud aval-
dist heleduskauguste jaoks , mida hiljem kasutame y>-testi juures. Tuleb maini-
da, et Maple ei ole vOimeline antud kaugusmooduli valemis asuvat heleduskaguse
avaldist analiiiitiliselt integreerima ning seetdttu peame kasutama Maple’i programmis

voimalikku numbrilist integreerimist meetodiga NCRule.

e Suuruse Y? arvutamise protseduuri jaoks defineerime kaks for tsiiklit vastavate para-
meetrite jaoks, mis vdimaldab meil Maple’i arvutusprogrammis proovida y>-testi jaoks
1dbi erinevaid parameetrite vairtuseid sammuga A€). Samuti tekitame 7 f tsiikli, millega
anname kiskluse Maple’i programmile seda protseduuri teha seni, kuni enam viiksemat

vidrtust y? jaoks ei leidu.

e Lopetuseks kanname Union 2.1 supernoova vaatluste andmed graafikule ning kasutades
x2-testi leitud paremeetrite viiirtuseid, kanname graafikule ka teooriast ennustatava kau-
gusmoodulite kovera. Tulemusena saame testida antud Maple’i arvutusprogrammi kor-
rektsust ja vaadata, kuidas leitud parameetrid langevad kokku nii Union 2.1 tulemustega
(26) kui ka Plancki tulemustest leitud parameetrite védrtustega (24). Viimasega vordlus
on loomulikult kontekstiviline, sest Planck’i koondtulemused (24)) votavad kokku erine-

vate vaatluste tulemused.
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3.2.3 Valitud parameetrid ja nende muutumisvahemikud

Kuna Hubble’i parameetri véddrtus on méiratav viga erinevatest vaatlustest, siis valime selle
jaoks mdned viirtused (vt allpool) ja leiame seejirel suurust x> minimeerivad tiheduspara-
meetrite (2, o ja ge o vdrtused.

Oleme heleduskauguse d, ja seega ka kaugusmooduli p avaldisse kirjutanud tu-
meenergiale vastava liikme nii iildiselt kui standardmudeli kontekstis voimalik (digemini tema
laienduse, kus on ka tdiendav diinaamiline véli mateeriasektoris) ja see tdhendab diinaamilist tu-
meenergiat, mille jaoks tema barotroopne indeks ei ole teada. Enamasti eeldatakse, et standard-
mudeli raames on tumeenergia méératud kosmoloogilise konstandiga ja sellisel juhul on tema
baroroopne indeks konstant: wy = —1. Jiargnevas standardmudeli raames teostatavas kisitluses
eeldame samuti, et tumeenergia on méératud kosmoloogilise konstandiga ja et otsitavate para-

meetrite {2,,, o ja {25 ¢ jaoks on vastavad vahemikud ja muutumise samm valitud jargmised:
Qp min = 0.60, QA maz = 0.80, Qpmin = 0.20, Qpmaz = 0.40 (44)

AQ = 0.001. (45)

Siin QA min ja QA mae on analiiiisis kasutatava kosmoloogilisele konstandile vastava tiheduspa-
rameetri ning €, yin ja i mee ON Mateeriale vastava tihedusparameetri miinimum- ja maksi-
mumvadrtused. Suurus AS) médrab parameetri muutumise sammu.

Parameetrite leidmiseks ja tulemuste vordlemiseks teeme arvutuse 1idbi kuuel erineval moel:

e Arvutus I: Kasutame supernoova kosmoloogia projekti poolt kasutatud Hubble’i para-
meetri viirtust Hy = 70.2km s~ Mpc—! ning avaldame arvutustes kosmoloogilise kons-

tandi tihedusparameetri kui 2, = 1 — €2,,,.

e Arvutus II: Kasutame samasugust Hubble’i parameetri védrtust nagu esimeses arvutuses
aga {2y = 1 — (2, asemel kasutame programmis if-tsiiklit, millega kontrollime, et igas

arvutuses oleks tdidetud tingimus: 2, + Q = 1.

e Arvutus III: Kasutame samu andmeid, kuid seekord ei avalda kosmoloogilise konstandi
tihedusparemeetrit esimeses arvutuses kasutatud seose kaudu ega too sisse ka kontrollivat

if-tsiiklit.

e Arvutus I'V: Kasutame Plancki mootmistelt saadud praegust vdédrtust Hubble’i parameetri
jaoks Hy = 67.8km s~ Mpc~' ning kasutame ka esimeses arvutuses kasutatud seost

tihedusparameetrite jaoks samal kujul.
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e Arvutus V: Taaskord kasutame Plancki modtmistelt saadud viirtust Hubble’i parameetri

jaoks, tihedusparemeetrite seose asemel aga jéllegi teises arvutuses kasutatud if-tsiiklit.

e Arvutus VI: Toimime samamoodi nagu kolmandas arvutuses, kuid kasutame Plancki

modtmiste tulemust Hubble’i parameetri jaoks.

3.3 Tulemused ja analiiiis
3.3.1 Leitud kosmoloogilisete parameetrite viirtused

Eelnevalt kirjeldatud parameetrite vahemikus ldbiviidud y?-testi tulemused saab kokku vdtta

alljargneva tabeliga, kus iga arvutuse jaoks on leitud vastavad tiheduparameetrid:

Arvutus I | Arvutus II | Arvutus III | Arvutus IV | Arvutus V | Arvutus VI | Keskmine

Qo | 0.264 0.264 0.286 0.365 0.365 0.306 0.308

Qa0 0.736 0.736 0.694 0.635 0.635 0.745 0.697

Antud tabelist ndeme, et arvutused I ja II annavad oodatult sama tulemuse. Samuti langevad
omavahel kokku arvutused IV ja V, mis kasutavad ainukese erandina arvutustest I ja II Plancki
mootmistest saadud Hubble’i parameetrit. Supernoova kosmoloogia projekti poolt leitud para-
meetrite vairtustele (26) on kdige paremini kooskolalised esimese ja teise arvutuse tulemused.
Kolmanda arvutuse tulemused on kiillalt lahedal tulemustele (24) ning ka Plancki meeskonna
enda poolt 1dbi tehtud parameetrite sobitamisele Union 2.1 andmekogu jaoks, mille kdigus lei-
ti €2, ¢ védrtuseks 0.296 [16]. Mérgime, et kolmanda arvutuse tulemused €2, o ja €25 o jaoks
ei anna kokku summaks 1, vaid hoopis 0.98, mis tdhendab seda, et universumi geomeetria ei
ole enam tasane. Samuti mirkame arvutuse VI juures, et tthedusparameetrite summa aga an-
nab kokku 1.05 ning on seega ei ole ka selle juhul universumi geomeetria tasane. Kuue arvutuse
keskmine tulemus on kiillaltki lihedane tulemus viimastele Plancki mdotmiste tulemustele (24).
Arvutatud parameetrite keskmiste vadrtuste summa tuli 1.005, mis juhul ei ole universumi geo-
meetria kiill tasane, kuid on sellele viga ldhedal. Arvutuste IV ja V tulemused ei iihti aga ei

Union 2.1 tulemustega (26]) ega ka Plancki omadega (24]).

3.3.2 Potentsiaalsed pohjused tulemuste lahknemistele

Esiteks tasub mainida, et supernoova kosmoloogia projekti meeskond kasutab oma andmeko-

gu analiiiisi jaoks CosmoMC programmi [[14], [[15], [23]]. CosmoMC programm on vorreldes
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Maple’i programmiga mérkimisviirselt voimekam mahukate analiiiiside teostamiseks. Samas
ei ole see antud tulemuste lahknemisele méérava tihtsusega, sest meie arvutustest on néha, et
Maple’i arvutusprogramm oli meie analiiiisis viigagi adekvaatne.

Tihtsamat rolli miingib tdenioliselt aga see, et erinevalt meie kasutatud x>-testi (43]) on su-

pernoova kosmoloogia projekti meeskonna poolt kasutatud x2-test natuke teise kujuga. Nimelt

2

2,s» kus o7, on ldbiv viga kovariantsusmaat-

asub nende x>-testi nimetajas o? asemel o7.+02 ,+0

2

riksist, o2, holmab endas gravitatsioonilistest 1ddtsedest ning Linnutee litkumise kiirusest tule-

2

nevaid mdédramatusi ning o,

koosneb potentsiaalsetest valimist tulenevatest siistemaatilistest

2
sYs?

vigadest. Viga selget seletust nende dispersioonide vddrtuste leidmiste jaoks, peale o7, ., mis
leitakse eraldi iga valimi viirtuse jaoks, sittides x? viirtuse 1-ks, ei ole Union 2.1°st vilja
voimalik lugeda. Seetdttu ka tdendoliselt viike lahknemine tulemustes.

Kuna kahe erineva Hubble’i parameetri véértuse kasutamisel ilmnes tulemuste tuntav erine-
vus, siis voib jireldada, et tulemuste soltuvus Hubble’i parameetri vdirtusest on kiillaltki tugev

(vt ka [24]]).

3.3.3 Maple’i programmi graafikud kaugusmooduli ning z jaoks.

Antud analiiiisi raames lasime Maple’i programmil joonistada graafikule ka leitud tulemuste-
ga ennustatava kaugusmooduli kdvera punanihete jaoks. Samale graafikule on kantud ka Ia-
tiilipi supernoovade vaatlustulemused. Siinkohal toome vilja vaatlustulemustega kdige rohkem

kooskdlas olnud tulemustega saadud graafiku:

Joonis 1. Maple’i I & II arvutuse poolt saadud graafik kaugusmooduli ja punanihke z jaoks.
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Teiste arvutustega saadud graafikud oleme pannud joonistena 2] [3|ja[4] antud t66 lisasse.
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4 Skalaar-tensor tiiiipi gravitatsiooniteooria

4.1 Mojufunktsionaal ja iildised viljavorrandid

Uheks Einsteini iildrelatiivsusteooria alternatiiviks on Brans’i-Dicke’i gravitatsiooniteooria
[25], mis kasutab gravitatsiooni kirjeldamiseks peale mateeriatensori ka skalaarvilja. Tdpsemalt
oeldes erineb Brans’i-Dicke’i teoorias kasutatav mdjufunktsionaal {iildrelatiivsusteooria
mojufunktsionaalist selle poolest, et Ricci skalaari sisaldavas litkkmes on ka skalaarvéli, mis
toob kaasa selle, et gravitatsioon on kirjeldatud nii tensor- kui ka sakalaarviljaga. Samuti on
skalaarvilja kineetiline liige mittekanooliliselt kujul ja sisaldab parameetrit wpp (nn Brans’i-
Dicke’i parameeter). Brans’i-Dicke’i teooriat on vdimalik omakorda iildistada kui eeldada, et
Brans’i-Dicke’i parameeter on skalaarviljast soltuv funktsioon w(W¥). Mérgime ka, et Brans’i-
Dicke’i teooriale seavad omapoolsed piirangud viimased Plancki andmed [26]. Selle teooria
mojufunktsionaal on Jordani raamis (nn Brans’i-Dicke’i esituses) kirjutatav kujul [9]

S— - d*z\/—g [\PR(g) - @W VU =267V (U)| 4+ SnlXs g, (46)

T 2k?
kus W on skalaarvili, funktsiooni w(¥) nimetatakse skalaarvilja seosefunktsiooniks ning V' ()
on mittenegatiivne skalaarvilja potentsiaal. Konstant « ei ole siin enam sama, mis esineb
tildrelatiivsusteooria mojufunktsionaalis eelnevalt mainitud pohjuste pérast, kuid siilitab
G n dimensiooni, sest skalaarvili on dimensioonitu.
Einsteini viljavorrandid on tuletatavad selle teooria mdojufunktsionaali (#6) varieerimisel
meetrika g,,,, jargi:

K> w(W) 1 o 1 V()
G;w = ETHV—F? (VN\IJ VV\I/ — §gm,V L VQ\D) +E (VMVV\I’ — g/U/D\IJ)_Wg/W'
47
Varieerides mojufunktsionaali skalaarvilja W jargi ja asendades vorrandi (47]) ahendamisel

saadud tulemusest Ricci skalaari, siis saame skalaarvilja vorrandi esitada kujul:

1 dv () Cdw(W) ,
qu_zw(\p)%(qf T V() - =Y \IJVQ\IHFKT) , (48)

kus 7" on energia-impulsitensori 7}, jalg.

4.2 Konformne teisendus

Konformne teisendus on matemaatiline operatsioon, mis muudab aegruumi meetrikat (muudab

kaugusi, jittes nurgad muutumatuks). Tavaliselt vaadeldakse koos konformse teisendusega ka
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skalaarvilja timberdefineerimist, mis voimaldab ka skalaarvélja esitada nn kanoonilisel kujul.

Konformne teisendus ja skalaarvilja redefineerimine on méératud iildiste valemitega:

Guv — guu - QQQ;M/: v — \I](\II) ) (49)

kus 2 on nullist erinev konformne kordaja. Kuna konformne teisendus muudab meetrika
modtkava, siis muutuvad ka aja- ning ruumisarnaste vektorite pikkused kuid jdtab valgusesar-
nased vektorid samaks. Jarelikult jddvad valguskoonused pérast teisendust samaks ning seetottu
ei rikuta konformse teisendusega aegruumi pohjuslikkust [27]].

Skalaar-tensor gravitatsiooniteooriates on vdimalik konformset teisendust (#9) kasu-
tades kirjutada Jordani raamis esitatud mojufunktsionaal Einsteini raamis esitatud
mojufunktsionaalina, kus Ricci tensori ees ei ole skalaarvilja ja skalaarvilja kineetiline lii-
ge on kanoonilisel kujul. Teisendus on iildjuhul pooratav, aga teatud olukorras tuleb arvestada
taiendavate asjaoludega. Jordani ja Einsteini raami ekvivalentsus on olnud pikka aega diskusioo-
niobjekt [27] [28]]. On vdimalikud erinevad interpretatsioonid, aga teisenduste (49) regulaarses
piirkonnas on Jordani ja Einsteini raam matemaatiliselt ekvivalentsed. Fiitisikalise interpretat-

siooni selguse huvides on eelistatud Jordani raam ja seda ka jdrgnevas t60s kasutame.

4.3 Skalaar-tensor gravitatsiooniteooria viljavorrandid FLRW geomeet-
rias

Analoogiliselt vorranditele ja on STG-s voimalik tuletada vorrandid tasase (k = 0)
FLRW meetrika jaoks [27]:

U192 K2p  KEV(D)
2 _ g - - r R S
H?= —Ho + - mw(0) + oo+ T (50)
2t v 3m? — o 1Y (T) — LN v w) (51)
-y T o vov Ty ’
. : 1 dw(0) ., K2
b= 3H7 - e 13 52
20(0) +3 dv 2(@) 13 L T3P (52)
242 dV ()
oy - w
ooy 1 |V Yy

Kuna mdjufunktsionaali mateeria osa .S, Jordani raamis ei sisalda skalaarvilja vodi ska-
laarviljast soltuvaid liikmeid, siis jadb kehtima jddvusseadus kujul V, T* = 0 ja FLRW geo-
meetria korral saame varasemast tuttava seose pidevusevorrandi (13) jaoks. Nendest neljast

vorrandist on {iks teistest vOrranditest tuletatav ja seega on soltumatuid vorrandeid kolm.
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Kuna antud teoorias on meetrika ja skalaarvili omavahel seotud, siis Newtoni gravitatsioo-
nikonstant soltub samuti skalaarvéljast ning seetdttu radgitakse siinkohal efektiivsest gravitat-
sioonikonstandist %2 Efektiivse gravitatsioonikonstandi mittenegatiivsuse jaoks tuleb eeldada,

et skalaarvili rahuldab tingimust ¥ > 0.

4.4 Parametriseeritud post-Newtoni formalism

Parametriseeritud post-Newtoni formalism (PPN) miirab selle, millisel miéral Einsteini
iildrelatiivsusteooria parameetrid vdivad erineda Newtoni gravitatsiooni seaduse omadest. PPN
voimaldab vorrelda ka omavahel erinevaid meetrilisi gravitatsiooniteooriaid, mis rahuldavad
Einsteni ekvivalentsusprintsiipi, kasutades Piikesesiisteemis tehtud vaatluseid. Vaatluslikud
piirangud nendele parameetritele médravad dra selle, kui palju saab modifitseeritud gravitat-
siooniteooria erineda iildrelatiivsusteooriast. Parametriseeritud post-Newtoni formalismi raa-
mes vaadeldakse iildjuhul parameetreid v, 3, &, aq, aw, as, (1, (o, (3, (4 [10], kuid sageli piir-
dutakse parameetritega -y ja [3.

Parameeter v méérab kui suure ruumikdveruse pohjustab iihikulise massiga statsionaarne
keha. Parameeter 3 méirab gravitatsiooni mittelineaarsuse. Uldrelatiivsusteoorias ja skalaar-
tensor tiilipi gravitatsiooniteoorias on v ja [ ainsad nullist erinevad parameetrid. Parameeter £
kirjeldab eelisasukohast tulenevaid efekte. Parameetrid o1, s ja a3 niitavad eelistaustsiisteemi
olemasolu. Parameetrid (3, (5, (3 ja (4 nditavad energia ja globaalse impulssijadvuse rikkumise
olemasolu [[10].

Uldrelatiivsusteooriale vastavad parameetrite viirtused on vy = 1 ja 8 = 1 ja seetdttu esita-
takse vaatlustulemused suuruste v — 1 ja 5 — 1 jaoks, mis nditab kui palju saab antud skalaar-
tensor gravitatsiooniteooria erineda iildrelatiivsusteooriast.

Péikesesiisteemis tehtud vaatlustest on saadud, et parametriseeritud post-Newtoni parameet-

ritele peavad kehtima jargmised piirangud:
ly—1/<2,3-107°, B—1]<2,3-107*. (53)

Teiste parameetrite piirangud on vélja toodud t60s [[10]]. Need eksperimentaalselt saadud piiran-
gud (53)) vastavad viga suure tipsusega iildrelatiivsusteooriale ning seetdttu iildistatud kosmo-
loogiline mudel olema ligildhedane iildrelatiivsusteooriale. Lisaks PPN parameetritele 3 ja v

tuuakse eraldi vilja piirang gravitatsioonikonstandi muutumise kohta:

g < +4-107" aasta™". (54)
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4.5 STG vorrandid ja dimensioonitud tihedusparameetrid

Standardmudeli kontekstis on vdimalik heleduskauguse d;, avaldis kirjutada sellisel ku-
jul, et erinevate komponentide tihedusparameetrid esinevad heleduskauguse avaldises faktori-
seerunult. Selleks, et kasutada standardmudeli raames kasutatud protseduuri faktoriseerunud
tihedusparameetrite midramiseks supernoovade vaatlustest, tuleb piiiida kirjutada STG kosmo-
loogia vorrandid sarnasel kujul. Osutub, et selline esitus on komplitseeritud mitmel pShjusel ja
tapselt sellist esitust saada ei Onnestu.

Vorreldes STG vorrandeid (50)-(52) standardmudeli vorranditega (T1)-(13]) ndeme, et esi-
mestes leidub erinevaid skalaarvilja ja skalaarvilja tuletisi sisaldavaid litkmeid. Lisaks tuleb
arvestada, et ka tavalise mateeria energiatiheduse ees ei ole enam mitte Newtoni gravitatsioo-
nikonstant, vaid skalaarviljast soltuv niinimetatud efektiivne gravitatsioonikonstant. Vorreldes
standarmudeliga, kus tumeenergia energiatihedus on méiratud iliksnes kosmoloogilise konstan-
diga, on STG-s skalaarvilja ja tema tuletisi sisaldavad (lisa)liikmed aja funktsioonid ja voivad
seetottu kirjeldada ajast sdltuvat diinaamilist tumeenergiat. Samas ei oleks kuidagi pdhjendatud
ainult iihe litkme késitlemine tumeenergiasse panust andva litkmena ning seetottu peame koiki
skalaarvilja ja tema tuletisi sisaldavad litkkmed defineerima tumeenergia energiatihedusena pge.
Analoogilistel kaalutlustel defineerime samuti ka tumeenergiale vastava rohu pg.. Defineeri-
tud suuruste pge ja pge kaudu saame mairatleda dimensioonitud tihedusparameetrid €2,,, ja 4.
ning seejiirel esitame Hubble’i parameetri ruudu H? ja seelibi ka heleduskauguse d;, avaldised
STG jaoks sellisel viisil, nagu tegime seda standardmudeli jaoks. Eesmirgiks on seega esi-
tada heleduskaugus niimoodi, et ta sisaldaks faktoriseeritud kujul vabasid parameetreid, mis
iseloomustaksid tavalise mateeria ja diinaamilise tumeenergia hulka. Seejérel tuleb need para-
meetrid vaatlustulemustest méérata. Osutub, et selline esitus ei ole triviaalne ja nduab mitmeid
tdiendavaid samme, mida jargnevas alajaotuses tutvustame.

Eelpool kirjeldatud skeemi ldbiviimiseks ja tekkivatest probleemidest vabanemiseks

piiiame iilesandele ldheneda mitut erinevat strateegiat kasutades.

4.5.1 Lahendusstrateegia I

Esmalt kirjutame STG kosmoloogia vorrandid sarnasel kujul nagu standardmudeli vorrandid

2

H? = —
30

(pm + pde) ) (55)

2

9H + 3H? = —% (P + Pae) - (56)
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Pidevuse vorrand tavalise mateeria p,, jaoks jddb kehtima kujul (I3). Olles esitanud STG kos-
moloogia vorrandid sellisel viisil, siis oleme defineerinud ka tumeenergia energiatiheduse pg.

ning rohu py. STG kontekstis vastavalt avaldistega

3 .12
pde:?<_H\P+BEw>+V’ (57)
3 (2 . 102 1.
= — | ZHU + - — |-V, 58
Pd ,@(3 e YT ) (58)

Oluline on rohutada, et sellisel viisil defineeritud tumeenergia energiatihedus pg4. ja rohk pg. ei
rahulda pidevuse vorrandit kujul (I3), vaid hoopis vorrandit kujul

pde + 3H (pae + Pae) — %Pde - %Pm =0. (59)
See vorrand on tuletatav vorranditest (55) ja (56) ning tavalisest pidevuse vorrandist mateeria
jaoks ja ei ole tegelikult midagi muud, kui skalaarvilja vOrrand, mis antud juhul on kir-
jutatud defineeritud suuruste pg. ja rohk pg. kaudu. Hoolimata sellisest definitsioonist ei ole
vorrandid (55)) ja (56) ikkagi samal kujul kui standardmudelis vastavad vorrandid (1)) ja (12),
sest sulgavaldiste ees ei ole mitte Newtoni gravitatsioonikonstant, vaid ajast soltuv funktsioon
k*/W. Samuti ei ole vorrandit (59) vdimalik integreerida esiteks seetdttu, et me ei tea ska-

laarvilja W ajalist sOltuvust ja lisaks on tundmatu ka tumeenergiale vastav barotroopne indeks

_ Pde

Wde . (60)
Pde
Antud kontekstis defineeritakse sageli nn efektiivne barotroopne indeks
2 H
off = —1— —-—=, 61
Weff 32 (61)

mis ei iseloomusta ainult tumeenergiat, vaid votab arvesse ka tavalise mateeria p,,, (mille jaoks
on barotroopne indeks teada, w = 0). On kerge kontrollida, et juhul kui pge = 0 ja rohk pge = 0
SiiS Wef = Pm/pm = W ja kui pge # 0 ning rohk pg. # 0, siis

_ Pm + Pde

Weff
Pm + Pde

(62)

ehk efektiivne barotroopne indeks kirjeldab summaarset barotroopset indeksit. Oluline on

rohutada, et nii wy, kui ka weg ei ole konstandid, vaid kosmoloogilise aja funktsioonid.
Kokkuvotvalt tuleb tddeda, et sellisel viisil defineeritud tumeenergia energiatihedus pge ja

rohk pg. ei voimalda standardmudeli raames esitatud protseduuri jdtkata ja seda juba mainitud

pohjusel, et me ei oska integreerida vorrandit (59).
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4.5.2 Lahendusstrateegia II

Selleks, et tumeenergia energiatihedus pg. ja rohk pg. rahuldaksid sellist tiilipi pidevuse
vorrandit nagu tavaline mateeria (I3)), tuleb vorrandid (55)) ja (56) timber kirjutada ja samuti
timber defineerida energiatiheduse pg. ja rohu py. avaldised ja (58) nii, et tekivad kaks
lisaliiget. Need lisalilkmed vdimaldavad omakorda esitada seosevorrandi (55)) ja diinaamilise
vorrandi (56) sellisel kujul, et sulgavaldiste ees on konstantne suurus. See konstantne suurus
on efektiivse gravitatsioonikonstandi véartus ajahetkel ¢, ja kuna oleme selle ajahetke votnud
samaks praegusega, siis on see efektiivse gravitatsioonikonstandi védrtus praegusel hetkel.

Kirjutame vorrandid ja (56) kujul

2

K
H2 = 3_% (pm + pde) 5 (63)
. 2
9OH + 3H? = —g—o (P + Pac) (64)

kus ¥, on skalaarvilja védrtus ajahetkel ¢, mille oleme valinud praeguseks hetkeks. Niimoodi

tehes peame defineerima energiatiheduse p,. ja réhu p,. avaldised vastavalt

S L 3HY (U — W) | +V 65
3 (2 . 192 1. 9 .
= S [ZHV+-—— VU4 (ZH+H? ) (W —T) | —
Pde I€2 <3 + 6 W w + 3 + (3 + ) ( 0)) Va (66)

Hoolimata sellest, et need definitsioonid sisaldavad kahte lisaliiget vorreldes definitsioonide-
ga (57) ja (58)) on vahetu, kuid pika arvutuse teel vdimalik ndidata, et niimoodi defineeritud

suurused rahuldavad pidevuse vorrandit kujul
pde + 3H(pde + pde) =0. (67)

Seega oleme defineerinud tumeenergia energiatiheduse pg. ja rohu pg. selliselt, et nad rahul-
davad tavalise pidevuse vorrandi tiiiipi seost (67). Kasutades mastaabikordaja @ ja punanihke z

vahelist seost

da dz
== 68
a (1+2) (68)
saame selle vorrandi jaoks kirjutada lahendid integraalsel kujul
* 3(1 + Wye
Pde = Pde,0 €XP [ / % dz] : (69)
0 +z

Jargmine probleem, millele on vaja lahendus leida tuleneb juba mainitud asjaolust, et me ei
tea tumeenergiale vastavat olekuparameetrit wq. ning seetdttu ei saa seost (69) 16puni integree-

rida.
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See probleem esineb igas kosmoloogilises mudelis, mis sisaldab tundmatu suurusena tume-
energia olekuparameetrit (tuletame meelde, et standardmudeli raames kisitletud kosmoloogilise
konstandi korral teame temale vastavat barotroopset indeksit ja see on konstant, wy = —1). Uks
vOimalus integreerimine ldbi viia on suuruse wgy, esitamine mingi parameetri kaudu. Kui seame
tingimuseks, et kui z — oo korral wge — 0 (ehk tumeenergia osakaal koguenergiast 1dheneb
nullile, kui liigume ajas piisavalt kaugele tagasi), siis on lihtsaim parametriseering voimalik

esitada kujul
o)

_1+Z

Kus o iseloomustab niiiid diinaamilist tumeenergiat ja vordub praegusele hetkel (z=0) tumeener-

(70)

Wde(Z) =

giale vastava olekuparameetriga. ROhutame, et tegemist on iihe vdoimaliku parametriseeringuga
ja see ei pruugi koiki asjaolusid arveese vottes olla kdige sobivam.

Niiiid saame seose (69) 16puni integreerida ja tulemus on esitatav kujul

3az 3az

e = Dde 31In(1 — —— | = paeo (1 3 — . 71
pae = puea exp 311 +2) = 255 <o e ||

Sellist tiilipi parametriseeringut on kasutatud ka toddes [29], [30] ja [31].

Defineerides dimensioonituid tihedusparameetreid kujul
"4'2pm '%2pde
Q= , Qe = 72
3H2, T 3H2, (72)
saame seosevorrandi (63)) esitada kujul

Qm + Qde =1 ) (73)

mis on kooskdlas tehtud eeldusega, et universumi geomeetria on tasane. Kasutades seoseid p,,
ja pqe jaoks saame Hubble’i parameetri esitada punanihke z funktsioonina, kus parameetriteks

on H(), Qm70 Qde,O ja [0

3
H? = Hg {Qm,o(l + 2)3 + Queo (1 + 2)3 exp (—1 j—zz)]

= {vaou 4 2)3 4 (1= Qo) (1+ 2)° exp (-fj‘_i)] (74)

Viimases vorduses oleme tumeenergia tihedusparameetri elimineerimiseks kasutanud asjaolu,
et universumi geomeetria on eukleidiline ja seega kehtib tingimus: (24,0 = 1 — €2, ¢. Viimast

avaldist saame kasutada heleduskauguse avaldises ja seejdrel ka kaugusmooduli avaldises

(40).
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Osutub, et kui parameetrite miidramiseks kasutada la-tiilipi supernoovade vaatlusandmeid,
siis tuleb tdiendavalt arvestada veel iihe efektiga, nimelt et STG-s on gravitatsioonikonstant
skalaarvéljast (ja seetottu kosmoloogilisest ajast) soltuv. Punktmasside vahel mgjuva jou avaldis

on miiratud niinimetatud efektiivse gravitatsioonikonstandiga, mis on esitatav kujul:

K2 2w+ 4
87TG6ff232w+3'

(75)

Sellest suurusest soltub ka Chandrasekhari mass ja seetottu muutub ka la-tiilipi supernoovade
heleduskover ja selle maksimum [32], [33], [34]. See omakorda toob kaasa asjaolu, et kaugus-

mooduli avaldisse tuleb lisada lisaliige

1
m—M:510gdL—5+—510gGef—f<Z)

: (76)
4 Gef‘ﬂo

kus G.rr(z) on efektiivse gravitatsioonikonstandi véirtus hetkel, mis vastab punanihkele z
ja Gegrpo on efektiivse gravitatsioonikonstandi véirtus vaatlushetkel ¢ = ¢y ja z = 0. Kuna
efektiivse gravitatsioonikonstandi soltuvus punanihkest ei ole teada, siis tuleb ka siin arvutus-
te labiviimiseks kasutada teatud parametriseeringut G.ss(2) jaoks. Erinevatest kaalutlustest on
teada, et efektiivne gravitatsioonikonstant ei saa olla alates varajase universumi nukleosiinteesist
muutunud véga palju ja praegusele muutumise kiirusele on norga vilja ldhendis antud alampiir,
mis on esitatud valemiga (54). Nendest piirangutest lihtuvalt on vaja otsida efektiivse gravitat-

sioonikonstandi jaoks sobivat parametriseeringut.

4.5.3 Kokkuvottev vordlus: standardmudel versus STG kosmoloogia

Lisame veel kokkuvotva vordluse kaugusmooduli arvutamiseks kosmoloogia standardmudelis

ja STG kosmoloogilises mudelis.

1. STG kosmoloogias esineb vorrandites efektiivne gravitatsioonikonstant, mis on ajast
sOltuv funktsioon. Standardmudelis méadrab gravitatsioonilise interaktsiooni tugevuse

Newtoni gravitatsioonikonstant, mis on aga fundamentaalkonstant ning ajast sdltumatu.

2. Punktis 1. mainitud asjaolu toob kaasa selle, et defineerides formaalselt tumeenergiale
vastava energiatiheduse pg. ja rohu pg. vastavalt seostega (57) ja (58), ei saa me nende

suuruste jaoks skalaarviljast soltumatut pidevuse vorrandit (vt seos (59)).

3. Selleks, et STG kosmoloogias tumeenergiale vastav energiatiheduse pg. ja rohu pg.

avaldised rahuldaksid pidevuse vorrandit, mis formaalselt sarnaneks hariliku pidevuse
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vorrandiga mateeria jaoks, tuleb nende definitsioonidesse lisada veel kaks lisaliiget (vt

seosed (63)) ja (606)).

4. STG kosmoloogias ei tea me tumeenergiale vastavat olekuparameetrit wq, ja ei saa pi-
devuse vorrandit integreerida Selleks, et seda teha, tuleb kasutada olekuparameetri jaoks
sobilikku parametriseeringut (vt valem (70)). Seejérel saame pidevuse vOrrandi integree-

rida ja esitada punanihke z kaudu (vt valem (71))).

5. Defineerides dimensioonitud tihedusparameerid kujul (72)), saame 16puks esitada Hubb-
le’i parameetri punanihke funktsioonina (74)), kus esineb tdiendav parameeter «, mis kir-

jeldab tumeenergiale vastavavat olekuparameetrit wge.

6. Efektiivse gravitatsioonikonstandi soltuvus ajast (ja seega ka punanihkest z) toob kaasa
selle, et kaugusmooduli avaldisse tuleb STG kosmoloogias lisada seda muutust arvesse
vottev liige (vt valem (76)), mis aga omakorda vajab parameetriseerimist, sest efektiivse

gravitatsioonikonstandi soltuvus ajast ei ole teada.

4.5.4 Arutelu

Niégime, et standardmudeli raames on vdimalik Ia-tiilipi supernoovade vaatlusandmetest saada
erinevaid véirtuseid dimensioonitutele tihedusparameetritele €2, ¢ ja €25 o. Need erinevad tu-
lemused on siiski piisavalt kooskdlalised, et see ei viita mingile protseduurilisele veale, vaid
on tingitud erinevatest valikutest arvutusprogrammi rakendamisel. Neid valikuid on kirjeldatud
alajaotuses 3.2.3. Seega tuleb standardmudeli raames tehtud arvutusi kisitleda kui testi, mis
voimaldab arvutusprogrammis leida kiisitavusi ning vigu ja nendele tuginedes arvutusprogram-
mi parandada ja tdiustada. Olles veendunud programmi korrektsuses on seda voimalik kasu-
tada ka standardmudelit iildistavate kosmoloogiate korral. Antud juhul on selleks iildistuseks
STG-le vastav kosmoloogia. Programmi kasutamiseks tuleb iildistatud kosmoloogia vorrandid
viia kujule, mis oleksid voimalikult sarnased standardmudeli vorranditega ja seda on alajaotu-
ses 4.5 ka tehtud. Joudsime seoseni, mis vdimaldab heleduskauguse esitada parameetrite €2,
ja a kaudu. Suurus « iseloomustab diinaamilist tumeenegiat STG-s. Tdiendava asjaoluna tu-
leb arvestada seda, et STG-s esinev efektiivne gravitatsioonikonstant on aja funktsioon ja kuna
tema ajaline kéitumine ei ole teada, siis tuleb tegeleda tema sobivalt parametriseerimisega. Se-
da kéesolevas t60s teha ei joutud. Edasise analiilisi eesmaérgil tuleb see parametriseering ldbi

teha. Pirast parametriseerimist ja juba kasutatud arvutusprogrammi tdiustamist tuleb juba stan-
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dardmudeli raames 14dbi viidud arvutus ldbi viia STG raames ning vorrelda saadud tulemuste

kooskdla vaatlustega.
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5 Kokkuvote

Antud t60s tutvusime esmalt iildrelatiivsusteooria vorranditega ning nendele pohineva Fried-
manni kosmoloogiaga, mida tuntakse ka kui kosmoloogia standardmudelit. Samuti vaatlesime
pogusalt moningaid klassikalisi standardmudeli probleeme ning mainisime nende vdimalikke
lahendusi. Standardmudeli probleemid on ka otseseks pohjuseks sellele, miks iildse otsitakse
standardmudelit kirjeldavale iildrelatiivsusteooriale, mis on siiani tehtud vaatlustega viga heas
koosk®las, alternatiive. Uheks selliseks alternatiiviks on iildistatud gravitatsiooniteooriad, mil-
le tihe esindajana kéesolevas t00s vaatleme skalaar-tensor tiilipi gravitatsiooniteeoriat ja temast
tulenevat kosmoloogiat.

ToO teises osas tutvusime la-tiilipi supernoova vaatlustega ning supernoova kosmoloo-
gia projekti meeskonna poolt koostatud andmestiku Union 2.1°ga ning kasutasime Andrjus
FrantskjavitSiuse poolt kirjutatud Maple’i programmi arvutuseeskirja, et l1dbi viia omapoolne
kosmoloogiliste tihedusparameetrite leidmine standardmudeli raames. Lisasime programmile
moned funktsioonid ja kokkuvdtvalt tuleb tddeda, et saadud tulemused olid kiillaltki tdpselt
kokku langevad varasemalt avaldatud tulemustega, mis on saadud teisi programme kasutades.
Kooskdlalisi tulemusi voib seega tolgendada kui kontrolli, mis kinnitab, et kasutatud prog-
ramm on protseduuriliselt korrektne. Samuti annavad tulemused vihjeid arvutusprogrammi
voimalikuks tdiustamiseks ning kasutamiseks iildistatud kosmoloogiates.

Too kolmandas osas tutvusime ja késitlesime modifitseeritud gravitatsiooniteooriana
skalaar-tensor tiilipi graviatsiooniteooriat, kus skalaarvili on osa gravitatsioonilisest interakt-
sioonist. Tdime vilja selle, millistele parametriseeritud post-Newtoni parameetritele peab modi-
fitseeritud gravitatsiooniteooria vastama, et ta ei ldheks vastuollu ndrga vilja tingimustes tehtud
vaatlustulemustega (Péikesesiisteemi vaatlused). Samuti arutlesime standardmudeli raames ar-
vutustel rakendatud skeemi kasutamise problemaatilisuse iile skalaar-tensor tiilipi gravitatsioo-
niteoorias ning toime vélja mitmed erinevad lahendusstrateegiad probleemidest vabanemiseks.
Pakutud lahendusi probleemidele antud t60s testida ei jdudnud, aga oleme otseselt vilja toonud

voimalused antud t66d nende strateegiatega jitkata ning tdpsustada.
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6 Summary

Cosmological Density Parameters in the Standard Model and Scalar-Tensor Cosmologies

Determined by SN Ia Supernovae Observations

First, we acquaint ourself with the General Theory of Relativity and the equation for the stan-
dard model for cosmology that is based on it. We also briefly take a look at the problems re-
garding the standard model and mention some of the possible solutions for them. We note, that
although General Relativity has so far well withstood the experimental tests for it, the problems
within the standard model that remain are the main motivations behind considering alternative
theories for gravity.

Secondly, we take a look at the Supernova Cosmology Project and their Union 2.1 compi-
lation for SN Ia supernovae observations. Using a Maple program script, written by Andrjus
FrantskjavitSius, we try to calculate our own best fit cosmological parameters within the stan-
dard model, using six different approaches. The results that we found are not exactly in accor-
dance with the Union 2.1 best fit and other observations for the cosmological parameters, but
they are in a good approximation for them. Thus we can safely conclude, that there are no sig-
nificant procedural errors within the script and that we can use the results as a waypoint for
improving the Maple script and use it for calculations in more general cosmologies.

Thirdly, we consider scalar-tensor theory of gravity as a possible alternative candidate for
General Relativity. We give a short overview of scalar-tensor theory and mention the para-
meterized post-Newton constraints for the theory. We also discuss the difficulty of using the
standard model procedure for finding the cosmological parameters within the frame of scalar-
tensor theory and give different solutions for resolving these problems. Although, we did not
manage to test these strategies, we did have them clearly outlined and therefore can be easily

implemented in further work.
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7 Tanusonad

Lopetuseks tahan siidamest tdnada inimesi, kes on aidanud kaasa selle t66 valmimisele. Esiteks
tdnan juhendajat Margus Saali, kes oli to6 kirjutamisel suureks abiks. Teiseks tahan tdnada
Andrjus FrantskjavitSiust, kes kirjutas antud t60s kasutatud Maple’i programmi. Samuti tdnan
Laur Jarve ning Piret Kuuske, kellega koos viidi ldbi gravitatsiooniteooria seminare, mis aitasid

kindlasti antud temaatikat paremini mdoista.
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Lisad

Joonis 3. Maple’i IV & V arvutuse poolt saadud graafik kaugusmooduli ja punanihke z jaoks.
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Joonis 4. Maple’i VI arvutuse poolt saadud graafik kaugusmooduli ja punanihke z jaoks.
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