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1. Johdanto

Hubblen vakio kuvaa maailmankaikkeuden nykyisté laajenemisnopeutta. Vakio on nimet-
ty Edwin Hubblen mukaan, joka loysi ensimméisten joukossa lineaarisen riippuvuuden ga-
laksien etdaantymisnopeuksien ja niiden etaisyyksien vililla. Tata lineaarista riippuvuutta
v = HyD, missé v on etdantymisnopeus, Hy Hubblen vakio ja D etdisyys kutsutaan ny-
kyaan Hubblen laiksi [1].

Hubblen vakio voidaan mitata suoraan paikallisen maailmankaikkeuden havainnois-
ta tai epasuorasti varhaisen maailmankaikkeuden havainnoista. Ongelmana on, ettd nama
mittaustavat tuottavat eri arvon Hubblen vakiolle (kuva 1.1): tarkimmat suorat mittaustu-
lokset sijoittuvat vlille 70-75 km/s/Mpc ja epasuorat mittaukset vélille 67-68 km/s/Mpc.
Tulokset poikkeavat toisistaan yli viiden keskihajonnan verran, joten ongelma johtuu erit-
tain epatodennédkoisesti ainoastaan satunnaisesta virheesta [2].

Ongelma on yksi nykykosmologian suurimpia, silli se viittaa maailmankaikkeutem-
me puutteelliseen ymmarrykseen. Suorista mittaustavoista tarkimmat etaisyystikapuume-
netelmét perustuvat paikallisen maailmankaikkeuden ominaisuuksiin ja ovat suhteellisen
suoraviivaisia. Tarkimmat epdsuorat mittausmenetelmat perustuvat kosmologian stan-
dardimalliin, eli ACDM-malliin [2]. Malli olettaa (havaintojen perusteella) homogeenisen
ja isotrooppisen maailmankaikkeuden, joka koostuu séteilysta (fotonit ja neutriinot), ta-
vallisesta, eli baryonisesta aineesta (baryonit ja leptonit), kylméstd pimeésta aineesta
(CDM, eng. cold dark matter) seka sen laajenemista kiithdyttévasta pimeésté energiasta,
jota kuvaa kosmologinen vakio A. Standardimalli selittdd onnistuneesti monia maailman-
kaikkeuden ominaisuuksia, kuten kosmisen taustasiteilyn, suuren mittakaavan rakentei-
den jakauman ja nukleosynteesissa muodostuneiden alkuaineiden maéran. Mittaustapojen
tuottamat eri tulokset Hubblen vakiolle (sekd ongelmat muiden kosmologisten paramet-
rien maarityksessd) haastavat mallin patevyytta [4].

Ongelman ratkaisu voisi siis johtaa uuteen tasmallisempaan kosmologiseen malliin
ja/tai paljastaa uutta fysiikkaa paikallisesta maailmankaikkeudesta.

Tutkielman rakenne on seuraavanlainen. Luvussa 2 kasitelladn tarkemmin kosmo-
logian standardimallin perusteita ja Hubblen vakion méaritelméaa seké roolia tassa mal-
lissa. Lisdaksi kaydaan lapi mallin etaisyysmadritelmia, joita kaytetdaan Hubblen vakion

mittausmenetelmissa.
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Kuva 1.1: Useiden tutkimusryhmien mittaamia arvoja Hubblen vakiolle. Sininen palkki kuvaa yhta

tarkimmista suorien mittauksien tuloksista 73.2 £ 1.3 km/s/Mpc ja punainen palkki yhtd tarkimmista
epdsuoran Planck-satelliitin mittauksen tulosta 67.4 &+ 0.5 km/s/Mpc [3].

Luvussa 3 tarkastellaan néitd mittausmenetelmia. Ensin kdydadn lapi suoria mit-

taustapoja yleisesti ja sitten tarkastellaan niisté yleisinté etaisyystikapuumenetelméa, jol-

la maaritetaan etaisyyksia kaukaisiin kohteisiin askelma kerrallaan. Taman jéalkeen siir-

rytdan epéasuoriin menetelmiin, joista tarkimmat perustuvat ACDM-mallin avulla lasket-

tuun danihorisontin kokoon. Aédnihorisontin mallintaminen mahdollistaa Hubblen vakion
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tarkan mittaamisen kosmisen taustasiteilyn (CMB, eng. cosmic microwave background)
seké baryonisten akustisten oskillaatioiden (BAO) havainnoista.

Luvussa 4 tarkastellaan lyhyesti mahdollisia syitda mittaustapojen poikkeaviin tu-
loksiin seka niita tukevia perusteluita ja sitten eri ratkaisuehdotuksia. Ratkaisut voidaan

jakaa varhaisen, myohaisen ja paikallisen maailmankaikkeuden ominaisuuksia muokkaa-

viin malleihin [2].



2. FLRW-maailmankaikkeus

Friedmann—Lemaitre-Robertson-Walker(FLRW) -malli kuvaa isotrooppisen ja homogee-
nisen maailmankaikkeuden ajasta riippuvaa geometriaa ja dynamiikkaa. Malli perustuu
yleiseen suhteellisuusteoriaan ja toimii kosmologian standardimallin perustana [5, s. 16-
20]. Téssé luvussa kaydaan lapi, miten Hubblen vakio voidaan méérittdd tdmén mallin

puitteissa.

2.1 FLRW-metriikka

Maailmankaikkeutta voidaan havaintojen perusteella approksimoida suuressa mittakaa-
vassa isotrooppisena ja homogeenisena, eli se nayttda samalta joka suuntaan kaikkialla.
Sen geometriaa voidaan siis kuvata FLRW-mallin metriikalla, jonka méarittaa seuraavan-

lainen viivaelementti pallokoordinaateissa [6]:

dr?

2 _ 2 2

+ r?df? + r* sin® 9d¢2> . (2.1)
Téassé a(t) on skaalatekijé, joka kuvaa maailmankaikkeuden laajenemista tai supistumis-
ta. Nykyhetkelld ty voidaan maaritelld a = 1. Kaarevuustermi K voi olla negatiivinen,
nolla tai positiivinen reaaliluku riippuen avaruuden geometriasta. Koordinaatit r, 6 ja ¢
ovat mukanaliikkuvia, eli toisin sanoen niiden muodostama koordinaatisto laajenee maail-
mankaikkeuden mukana. Aikakoordinaatti ¢ on mukanaliikkuvan havaitsijan ominaisaika.

Koska maailmankaikkeuden laajeneminen vaikuttaa etaisyyksiin, se vaikuttaa myos
sihkomagneettisen séiteilyn aallonpituuteen. Kun fotoni etenee laajenevassa maailman-
kaikkeudessa, sen aallonpituus venyy avaruuden mukana, miké ilmenee punasiirtymané

z. Punasiirtyméa mééritellddn aallonpituuden suhteellisena muutoksena [5, s. 28]:

Ao — A1
= 2.2
sz (22)

missd A on fotonin aallonpituus sen lahetyshetkella ja A\g sen havaittu aallonpituus. Kéay-
tannossa kohteiden punasiirtyma méaritetdan tutkimalla niiden ldhettaméa valospektria
ja vertaamalla siind esiintyvié spektriviivoja (Ag) laboratoriossa mitattuihin eri alkuainei-

den ominaisiin spektriviivoihin (A1) [7].
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FLRW-metriikasta voidaan johtaa punasiirtymén ja skaalatekijan vélinen riippu-

vuus [6] X
alt) = 142

missé a(t) on skaalatekijan arvo fotonin lahetyshetkelld. Toisin sanoen z kertoo, kuinka

, (2.3)

paljon maailmankaikkeus on laajentunut sen jalkeen, kun valo ldhti havaitusta kohteesta.
Taméa yhteys tekee punasiirtyméasta hyodyllisen suureen kaukaisten kohteiden etéisyys-

mittauksissa ja siten Hubblen vakion méarittdmisessa.

2.2 Hubblen parametri ja kosmologinen malli

Hubblen parametri kuvaa maailmankaikkeuden laajenemisnopeutta ja on maaritelty seu-
raavasti: )
a

Hit)y=- , (2.4)

a
missé G on skaalatekijian aikaderivaatta. Hubblen vakio Hy on funktion H(t) arvo nyky-

hetkella [5, s. 20, 28|. Seuraavaksi tutkitaan Hubblen parametrin vaikutusta maailman-
kaikkeuden dynamiikkaan ja johdetaan sille lauseke muiden kosmologisten parametrien
suhteen.

FLRW-mallin avulla Einsteinin kenttéyhtaloistd saadaan maailmankaikkeuden dy-

namiikkaa kuvaavat Friedmannin yhtalot [7]:

a? 1

a 4 1

2 _Z —A 2.
b LGl A 26)

missd G on gravitaatiovakio, A kosmologinen vakio, p maailmankaikkeuden energiatiheys
ja p paine.
Kun A sisillytetaén tiheyteen p ja asetetaan K = 0, saadaan ensimmaéisestéd Fried-
mannin yhtalostd (2.5) kriittinen tiheys
3H?(t)
8rG

Kriittinen tiheys on laakean (K = 0) ja nopeudella H (t) laajenevan maailmankaikkeuden

Pe(t) (2.7)

energiatiheys [7]. Planck-satelliitin havaintojen mukaan maailmankaikkeuden energiati-
heys nykyhetkelld on lahes kriittinen: lfc(—(oo)) —1=-0.001 £ 0.002 [8].

Samat havainnot myos tarjoavat vahvoja todisteita siité, etta energiatiheys p voidaan
jakaa kolmeen eri komponenttiin: aineeseen p,,, sateilyyn p, ja tyhjidenergiaan py,. =
A/87G, joka siis vastaa kosmologisen vakion energiaa. Jako perustuu kunkin komponentin
¢ paineen ja tiheyden suhteeseen, eli tilanyhtaloon

Pi

pi (2.8)

Wi
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Friedmannin yhtilot (2.5) ja (2.6) seké tilanyhtédlo (2.8) yhdistdmalla saadaan selville

energiakomponenttien kehitys skaalatekijan suhteen

pi oc a 3w (2.9)

3 4

missd w; on oletettu vakioksi. Aineelle saadaan siis p,, o« a=°, siteilylle p, < a™* ja
tyhjidenergialle pya. o< a® [5, s. 39-41].

Nyt yhtalo (2.5) voidaan muokata muotoon

P Pvac K
1= — 2.10
Pe " Pc a’H3(t) ( )

(missé p = pm, + pr) ja méédritelld ajasta riippuvat tiheysparametrit [6]:
K

Pr Pvac
Qn=—, Q. =—, Q)= , Qg =———+ . 2.11
Pe Pe pe T HA(L) (211)

Tiheysparametrit kuvaavat maailmankaikkeuden energiakomponenttien tiheyksien suh-

s

teellisia osuuksia sen kokonaistiheydesté. Jakamalla yhtélo (2.5) vakiolla 3H, saadaan

H? B 87TG( T ) K
Hg - 3Hg pm p’l' pvac aQHg
1 K
= m 0 -3 T 0 —4 vac) —
o) P00+ o (0)a™ A+ pac) = Trpa
= Qo+ Qroa ™ + Qu o+ Qroa ™ (2.12)

missa alaindeksi 0 viittaa nykyhetkeen, ja joka siis kuvaa laajenevan maailmankaikkeuden
energiakoostumuksen kehitysta*. Koska aineen, sateilyn ja kaarevuuden tiheydet piene-
nevat skaalatekijin kasvaessa, mutta tyhjidenergian tiheys on vakio, €25 o kasvaa ajan
myotd. Tama aiheuttaa havaitun kiihtyvin laajenemisen ACDM-mallissa.

Ratkaisuksi Hubblen vakion mittaustapojen poikkeaviin tuloksiin on ehdotettu vaih-
toehtoisia pimean energian malleja, joiden tilanyhtélo tuottaisi epasuorilla mittaustavoilla

nykyistd suuremman arvon Hubblen vakiolle [2].

2.3 Etaisyyksista

Kosmologisten etaisyyksien maarittaminen on hankalaa, silla valolla kestaa tietty aika
saavuttaa havaitsija, jonka kuluessa avaruus laajenee jatkuvasti. Teoriassa kaytettyja hyo-
dyllisia etédisyysméaritelmid ovat esimerkiksi mukanaliikkuva etéisyys ja ominaisetaisyys
6].

*ACDM-mallissa Qg o = 0 ja kun tarkastellaan paikallista maailmankaikkeutta, €2, ~ 104 pyoris-

tetddn usein nollaan [6].
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Mukanaliikkuva etaisyys D¢ vastaa FLRW-metriikan radiaalista koordinaattia r,
toisin sanoen se on valon kulkema koordinaattietdisyys havaitsijan ja havaitun kohteen
valilla. Koska valo kulkee nollageodeesia pitkin ja etédisyys on radiaalinen, sille saadaan

metriikasta (2.1) seuraava tulos laakeassa avaruudessa [6]

T , to dt
DC:/O d?” —‘/t1 @ s (213)

missé havaitsija on ajanhetkelld ¢, ja kohde, jonka etadisyytta mitataan, on ajanhetkella

t;. Tama voidaan vield ilmaista punasiirtyméan avulla tekeméalld muuttujanvaihto

dt da dz
dt = —da = = — 2.14
da"" H(a)a H)(1+2z2) (2.14)

jolloin saadaan Hubblen parametrista riippuva muoto

21 dz

DA —
© z2 H(z)

(2.15)

Téssd zo ja z; ovat vastaavasti havaitsijan ja kohteen punasiirtymét ja H(z) saadaan
yhtélosté (2.12)

H(z) = Hoy/Qumo(1+ 2)° + Quo(1+ 2) + Quo (2.16)

Ominaisetaisyys on fyysinen etaisyys tietylld ajanhetkelld, eli toisin kuin Dg, se
kasvaa ajan myota avaruuden laajentuessa. Koska dt = 0, ja kun mitattava etaisyys on
radiaalinen, sille saadaan seuraava tulos FLRW-metriikasta laakeassa avaruudessa [6]:

1 2 dz
T 142/ H(2)

Dp(tl,tg) = Cl(tg)T (217)

Edella mainittuja etaisyysmaédritelmia ei kuitenkaan pystyté fyysisesti mittaamaan,
koska ajan kulumista tai maailmankaikkeuden laajenemista ei voida pysayttad. Sen sijaan
kohteen koko ja kirkkaus taivaalla voidaan mitata, joten voidaan maéritelld vastaavasti
kulmahalkaisijaetaisyys ja luminositeettietaisyys [6].

Kulmahalkaisijaetédisyys D4 on maéritelty seuraavasti:

ds
Dy=— 2.18

missd ds on kohteen fyysinen koko ja df on kohteen kulmahalkaisija taivaalla, eli sen
havaittu koko radiaaneina.

Kohteen kokoa ds voidaan kuvata kahden pisteen vélisené ominaisetaisyytena: pis-
teet ovat yhtd kaukana havaitsijasta (dr = 0) ja ne muodostavat kulman df. FLRW-
metriikasta saadaan siis ds = a(t)rdf. Téstd voidaan maaritella Hubblen parametrista
riippuva teoreettinen tai mallista riippuva kulmahalkaisijaetaisyys

1 = dZ
T 1+zJo H(Z)

Dy =a(t)r (2.19)
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Kulmahalkaisijaetéisyys voidaan siis maarittdéd havaintojen perusteella yhtalosta (2.18)
kohteille, joiden fyysinen koko ds tiedetddn. Havaintoihin perustuvaa etaisyytta voidaan
sitten verrata sen teoreettiseen arvoon (2.19), joka riippuu Hubblen parametrissa esiinty-
vistéd vakioista, kuten Hy, €2, o ja 25 9. Naiden kosmologisten parametrien arvoja voidaan
sdadella siten, ettd teorettinen etdisyys vastaisi sen havaittua arvoa [6]. Kulmahalkaisi-
jaetaisyytta hyodynnetaén Hubblen vakion epésuorissa mittausmenetelmissé.

Jos taas tunnetaan kohteen kirkkaus, eli absoluuttinen magnitudi* M ja havaittu
kirkkaus, eli ndenndinen magnitudi m, sen luminositeettietaisyys Dy saadaan etéisyys-
modulista [9]:

D
m — M = 5log,, <10}L)C> . (2.20)

Luminositeettietaisyys maaritellian luminositeetin, eli sateilytehon L ja sateilyvuon F

| L
Dy =4/ — . 2.21
L A7 I ( )

FLRW-maailmankaikkeudessa luminositeettietéisyydelle saadaan lauseke tutkimalla

avulla

luminositeetin L sekd havaitun vuon F' fysikaalista merkitystd ottaen huomioon fotonien
energian sekd ajan kehitykset punasiirtymén suhteen [6].

Jos kohde emittoi N, fotonia, joilla on energia E,, ajassa tem, sen luminositeetti on
L = N, Eey/tem. Koordinaattietéisyydelld r fotonit ovat levinneet alalle A = 4712, jolloin
havaittu séteilyvuo on F = N,Eya/(thavA). Koska fotonien energia on punasiirtynyt
Ehay = Eem/(1+42) ja niiden vastaanottoaika pidentynyt (aikadilataatio) thay = (1 + 2)tem,
yhtéalosta (2.21) saadaan
z dZ
o H(2)

Dp=(1+z2)r=(1+2) (2.22)

Tata FLRW-mallista riippuvaa etaisyytta voidaan jéalleen verrata havaintoihin, eli etai-
syysmodulista saatuihin etéisyyksiin, ja voidaan rajata kosmologisia parametreja. Lumi-
nositeettietaisyytta kaytetdan Hubblen vakion suorissa mittausmenetelmissa, joita kési-

telladn seuraavaksi.

*Maaritelty kohteen ndennéisend magnitudina, mikali kohde olisi 10 pc etiisyydella [9].



3. Hubblen vakion mittaus

Hubblen vakion mittaustavat voidaan siis jakaa kahteen kategoriaan: suoriin vain hei-
kosti kosmologisesta mallista riippuviin paikallisen maailmankaikkeuden mittauksiin seké
epasuoriin varhaisen maailmankaikkeuden ominaisuuksista ja/tai kosmologisesta mallista

riippuviin mittauksiin [2].

3.1 Suora mittaustapa

Hubblen vakio voidaan maarittda suoraan mittaamalla havaittujen kohteiden tai ilmi6i-
den punasiirtymia ja etdisyyksia. Kohteiden on kuitenkin oltava kaukana (noin 100 Mpc),
jotta niiden yleensa gravitaatiovuorovaikutuksista johtuvat ominaisnopeudet olisivat mi-
tattomén pienid verrattuna laajenemisesta johtuvaan etdéntymisnopeuteen [2]. Suoria me-
netelmié on yksivaiheisia sekd useista eri suuruusluokan etaisyysmittauksista koostuvia
etaisyystikapuumenetelmia.

Yksivaiheiset menetelmat pystyvat méarittdmaan kaukaisen etdisyyden nimensa
mukaisesti yksivaiheisesti yhden samantyyppisen kohteen tai ilmion avulla, esimerkiksi
megamasereiden tai gravitaatioaaltojen avulla. Ne eivit toistaiseksi yleensd tuota yhté
tarkkoja tuloksia kuin etaisyystikapuut, joten niita ei késitelld sen tarkemmin tassa [10].

etaisyystikapuumenetelméat perustuvat niin kutsuttuihin standardisoitaviin kyntti-
16ihin: kohteisiin, joiden absoluuttinen magnitudi ja siten myos etdisyys on médritetta-
vissa. Etdisyystikapuut koostuvat yleensé kolmesta askelmasta [10], eli vaiheesta, joiden
avulla etdisyysmodulin (2.20) kanssa voidaan mitata etdisyyksié jopa yli 100 Mpc asti.

Etéisyydelle (2.22) voidaan johtaa yksinkertaisempi lauseke paikallisessa maailman-
kaikkeudessa. Koska havaitut standardisoitavat kynttilat sijaitsevat tyypillisesti pienil-
14 punasiirtymilla z < 1 [10], skaalatekijd voidaan hyvalla tarkkuudella approksimoida
Taylorin sarjana pisteen z = 0 ymparistossa. Sijoittamalla skaalatekijin approksimaatio

luminositeettietaisyyden lausekkeeseen (2.22) saadaan [5, s. 32]

1 1
D - - 1 _ 2 [) 3 1

10
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missa go on hidastuvuusparametri [11]:

i 130

o = — (3.2)
Téssé toinen yhtasuuruus olettaa ACDM-mallin.

Etéisyystikapuumenetelmét maarittéavat Hubblen vakion (ja parametrin gg) sovitta-
malla teoreettisen luminositeettietdisyyden (3.1) standardisoitavilla kynttil6illa tehtyihin

havaintoihin. Seuraavassa osiossa tarkastellaan téaté prosessia yksityiskohtaisemmin.

3.1.1 Etaisyystikapuut

Nykyéaan yleisin tapa muodostaa etaisyystikapuut on standardisoitavien kynttildiden ke-
feidien ja tyypin la supernovien (SNla) avulla [2]. Menetelmén tavoitteena on edeté as-
kelmalta toiselle yha suurempiin etéisyyksiin, kunnes viimeisella askelmalla voidaan méa-
rittdd tarkka arvo kaukaisen kohteen etaisyydelle. Késitelladn seuraavaksi yleisinta etai-
syystikapuumenetelméa askelma kerrallaan.

Ensimmaiselld askelmalla hyodynnetdén ylijattilaistahtien kefeidien kirkkauden
sdannollistd vaihtelua. Kefeidien kirkkauden ja sen vaihtelun jakson vélilla on 16ydetty
yhteys: periodi-luminositeettirelaatio (PL-relaatio), jonka avulla voidaan ratkaista koh-
teiden absoluuttinen magnitudi. Nykyaikainen PL-relaatio ottaa myos huomioon kefeidien
metallipitoisuuden [10]:

M =alog P +c[Fe/H]+d . (3.3)

Téassa P on kirkkauden vaihtelun jakso paiviné, [Fe/H] tdhden rauta- ja vetypitoisuuden
suhde verrattuna Aurinkoon ja a, b, ¢ ja d ovat kalibraatioparametreja.

Jotta kefeideja voidaan hyodyntaé etdisyystikapuissa, PL-relaatio on kalibroitava,
eli on selvitettava kalibraatioparametrien arvot. Yksi tapa on esimerkiksi mitata laheisten
kefeidien parallaksietaisyyksia*. Kun PL-relaatio on kalibroitu, voidaan maérittaa ldhes
minké tahansa havaitun kefeidin absoluuttinen magnitudi ja siten sen etéisyys etéisyys-
modulin avulla. Johtuen kefeidien rajallisesta kirkkaudesta kalibroidulla PL-relaatiolla
voidaan madarittaa etdisyyksia vain noin 40 Mpc asti [10].

SNIa:t ovat kefeideja paljon kirkkaampia, joten niitd kaytetdan toisella ja kolman-
nella askelmalla. Ne syntyvéit esimerkiksi kaksoistéhtijérjestelmissa valkoisen kdapion ylit-
téesséd tietyn massarajan. Juuri ennen rajahdysta tahdet ovat siis aina samanmassaisia,
eli niistd muodostuvat supernovat ovat aina ldhes yhta kirkkaita [5, s. 29-30]. Toisella

askelmalla ndma kohteet standardisoidaan: kun yhden SNIa:n absoluuttinen magnitudi

*Parallaksietédisyys on geometrinen etdisyysmitta, joka perustuu Maan kiertoliikkeeseen Auringon ym-
péri. Tarpeeksi ldheiset tdhdet ndyttavat lilkkuvan taivaalla vuoden mittaan. Ndennéinen litke muodostaa

kulman, eli parallaksin, josta voidaan méérittdd kohteen etiisyys [7].
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saadaan maaritettya, voidaan tulos yleistaa kaikkiin tyypin Ia supernoviin. Tama toteute-
taan etsimalla galaksi, missa esiintyy seké kefeidi ettd SNIa. Taten maarittamallé kefeidin
etaisyys edellisen askelman perusteella saadaan samalla SNIa:n etdisyys. Etdisyysmodu-
lista voidaan sitten selvittda SNIa:mn absoluuttinen magnitudi [10].

Nyt kun SNTa:t on standardisoitu, voidaan saavuttaa Hubblen vakion maarittamisen
kannalta olennaiset etédisyydet. Kolmannella askelmalla siis etsitaédn kaukaisia tyypin Ia
supernovia.

Nyt sijoittamalla ndiden kohteiden teoreettiset luminositeettietdisyydet (3.1) etéi-

syysmoduliin (2.20) niille voidaan méérittdéd teoreettinen ndenniainen magnitudi

D
mth<Z7QO7 Ho) = M — 5logy, (1()?)0) . (3-4)

Sitten sovittamalla teoreettiset arvot my, supernovien mitattuihin magnitudeihin m voi-
daan madrittdd Hubblen vakio Hy seké go [10].

Kefeidit ja SNIa:t eivit ole ainoat standardisoitavina kynttiloéind kéytetyt kohteet,
vaan Hubblen vakio on mitattu myos kdyttamallad esimerkiksi punaisten jattilaistdhtien
yldhaaraa (TRGB, eng. tip of the red giant branch) kefeidien sijaan ja/tai galaksien pinta-
kirkkauden vaihteluita (SBF, eng. surface brightness fluctuations) tyypin la supernovien
tilalla. SBF-menetelmien tuottamat tulokset Hubblen vakiolle ovat yleensa yhdenmukai-
sia kefeidien ja tyypin la supernovien tuloksien kanssa, mutta osa TRGB-mittauksista
on huomattavasti lahempéané epésuorien menetelmien tuloksia (ks. kuva 1.1). Tarkempi
TRGB-menetelmien tutkiminen voisi siis auttaa paljastamaan etaisyystikapuiden mah-
dollisia tuntemattomia systemaattisia virheité ja siten auttaa selvittdmaén eroa suorien

ja epésuorien mittauksien tuloksien valilla [10].

3.2 Epasuora mittaustapa

Hubblen vakion tarkimmat epasuorat mittaukset perustuvat adnihorisontin kokoon, jo-
ka voidaan maarittad kosmisen taustaséateilyn seka baryonisten akustisten oskillaatioiden
havainnoista. M&érittaminen vaatii myos oletuksen jostain kosmologisesta mallista [2].
CMB- ja BAO-havainnoista saatava adnihorisontin koko sekd ACDM-malli siis mahdol-
listavat Hubblen vakion tarkimmat epédsuorat mittaukset.

Hubblen vakio on my6s mahdollista méarittéaa sekd CMB- ettd BAO-aineiston avul-
la d4anihorisontista riippumattomasti. Menetelmien tulokset ovat suhteellisen tarkkoja ja
yhdenmukaisia danihorisontista riippuvien CMB- ja BAO-mittaustulosten kanssa [12, 10].
Liséksi on useita déanihorisontista sekd CMB- ja BAO-havainnoista riippumattomia me-
netelmid, jotka kuitenkin olettavat ACDM-mallin, esimerkiksi jotkin gravitaatiolinsseihin
perustuvat menetelmét. Tulokset ovat kuitenkin usein epétarkkoja ja niiden yhdenmukai-

suus muiden epdsuorien menetelmien kanssa on vaihteleva [10].
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Tassa luvussa keskitytdaan tarkimpiin epésuoriin mittauksiin, eli aanihorisontista
riippuviin CMB- ja BAO-mittauksiin. Ensin tarkastellaan dénihorisonttia késitteend ja

sitten tarkemmin sen merkitystd Hubblen vakion CMB- ja BAO-mittauksissa.

3.2.1 Aanihorisontti

Ennen atomien muodostumista, eli rekombinaatiota maailmankaikkeus koostui baryoni-
fotoniplasmasta, jossa fotonit olivat vahvasti kytkettyina baryoneihin Thomsonin siron-
nan valitykselld. Gravitaation ja sateilypaineen yhteisvaikutuksen seurauksena plasmaan
syntyi akustisia oskillaatioita, eli pitkittaisind adniaaltoina etenevia tiheysvaihteluita. Re-
kombinaation alkaessa fotonit irtautuivat plasmasta, ja oskillaatiot jadtyivat paikalleen
[13].

Suurin mahdollinen etéisyys, jonka &aniaalto ehti kulkea ennen rekombinaation al-

kua méérittelee mukanaliikkuvan aanihorisontin koon ry [2]

rs = - CS(Z)
Zrec H(Z)

dz (3.5)

missé 2. on rekombinaation ajanhetki punasiirtyméné ja cs(z) on &anen nopeus baryoni-

fotoniplasmassa:

(3.6)

cs(z) = ¢
\/3 (1+ &)

Téssé wyp ja w-, ovat baryonisen aineen ja fotonien fyysiset tiheysparametrit: w, = 4 0h? ja
wy = O, 0h?%, joissa h = Hy/(100 km/s/Mpc). Parametri w., voidaan mitata tarkasti, joten
sitd kasitelladn vakiona eikd kosmologisena parametrina. Useimmat fyysiset tiheyspara-
metrit saadaan méaritettya tarkemmin kuin tiheysparametrit ja H, erikseen, esimerkiksi
parametreille wj, ja wy, saadaan arvot suoraan CMB:n tehospektrista [2]. ACDM-mallin

ja havaittujen parametrien arvojen mukaan dénihorisontin koko on 144 Mpc [8].

3.2.2 Kosminen mikroaaltotaustasiteily

Rekombinaation alkaessa plasmasta irtautuneet fotonit havaitaan nykyaan kosmisena
mikroaaltotaustasateilyna, jonka ldmpotila riippuu rekombinaatiossa jaatyneiden akus-
tisten oskillaatioiden muodosta sekéd fotonien kulkemasta matkasta havaintolaitteisiin.
CMB:n ldmpotilavaihteluita kuvataan tehospektrilld, jossa on useita huippuja. Ensim-
méinen ja korkein huippu vastaa akustisten oskillaatioiden suurinta mahdollista skaalaa,
eli aanihorisonttia. Huipun sijainti spektrissd méarittad aanihorisontin kulmahalkaisijan
koon 6 [14]

T's

by = —
DC,A(Zrec)

(3.7)
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missé D¢, a(2rec) on mukanaliikkuva kulmahalkaisijaetéisyys (2.19) dénihorisonttiin

Zrec dZ

o H(z)

DC,A(fzrec) = (38)

CMB:n tehospektristd voidaan méaérittda kulmahalkaisijalle 6, tarkka arvo, jonka avulla
sen teoreettisesta lausekkeesta (3.7) voidaan rajata Hubblen vakion ja &&nihorisontin tuloa
Hyrs. Jos oletetaan jokin kosmologinen malli, 7, (sekéd etdisyydessd De a(%rec) télloin
esiintyvét tiheysparametrit €2, o ja 4 o) voidaan méarittad, jolloin saadaan erillinen tulos
myos Hubblen vakiolle [10].

Kun halutaan entista tarkempia tuloksia, voidaan kayttad CMB-mittauksien lisédksi
muita havaintoja, joilla rajata parametrien arvoja. Téallaisia ovat esimerkiksi alkuréjah-
dyksen nukleosynteesi (BBN, eng. big bang nucleosynthesis) ja seuraavaksi késiteltavat

baryoniset akustiset oskillaatiot [14].

3.2.3 Baryoniset akustiset oskillaatiot

Baryonien vapautuessa fotoneista tiheysvaihteluiden maksimit alkoivat vetdd puoleensa
massaa, ja vahitellen niihin muodostui suuria rakenteita. Baryonit vapautuivat fotoneis-
ta hitaammin, koska fotoneita oli baryoneita moninkertainen maéra. Akustiset oskillaa-
tiot siis etenivat baryoneiden mukana fotoneita hieman pidemmalle, eli tiheysvaihteluiden
skaala on &énihorisonttia hieman suurempi [13]. Tdma mittakaava havaitaan galaksien
autokorrelaatiofunktiossa pienené, mutta tilastollisesti merkittavina huippuna. Toisin sa-
noen galaksit ovat suuressa mittakaavassa hieman todennakoisemmin tiheysvaihteluiden
asettaman skaalan etéisyydelld toisistaan. I[lmiotd kutsutaan baryonisiksi akustisiksi os-
killaatioiksi [2].
BAO-mittauksilla voidaan maérittda niiden kulmahalkaisija

Td
A= —————
D¢ a(24)

missa 14 = r5(zq) on ddnihorisontin koko baryonien irtautuessa fotoneista punasiirtymél-

(3.9)

14 z4 (eng. drag epoch). BAO-mittauksia voidaan tehdd myo6s radiaalisuunnassa, jolloin
saadaan [13, 15]
Az=rsH(z2) (3.10)

missd Az on punasiirtymien erotus kahden BAO-huipun vélilla, eli havaitsijaa lahimmén
ja kaukaisimman huipun vililld. Naméa tangentiaaliset (poikittaiset) ja radiaaliset mit-

taukset yhdistamalld voidaan viela méaarittaa

Dy(x) 1] =z '
Ta N Tqd [H(Z)DC’A( ) ] ’ (311)

missd z on galaksikartoituksen punasiirtyma.
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Néhdéan, ettd BAO-mittauksilla voidaan rajata vain r4Hy-tuloa eikd Hubblen vakio-
ta erikseen. Adnihorisontin koko ry voidaan laskea numeerisesti hyddyntédmallé sen riippu-
vuuksia tiheysparametreista. Lasku kuitenkin vaatii BAO-mittauksien liséksi esimerkiksi
CMB- tai BBN-havaintojen arvion baryonisen aineen fyysiselle tiheysparametrille wj, [15].
Kun 74 on tiedossa, voidaan méaarittaa H.

Baryoniset akustiset oskillaatiot (+BBN) ovat arvokas lisi Hubblen va-
kiota rajaaviin menetelmiin, sillda ne mahdollistavat Hubblen vakion maéaaritta-
misen CMB-mittauksista riippumattomasti. Néiden mittausten tulokset ACDM-
maailmankaikkeudessa ovat yhdenmukaiset CMB-mittausten tuloksien kanssa (ks. kuva
1.1).



4. Poikkeavat mittaustulokset

4.1 Mahdollisia syita

Yksi selitys poikkeaville Hubblen vakion mittaustuloksille on ongelma ACDM-mallissa.
Talloin epasuorien mittauksien pienempi arvo Hubblen vakiolle johtuisi kosmologisen mal-
lin virheellisisté oletuksista tai muista puutteista.

Vaikka ACDM-malli selittdd onnistuneesti useita kosmologisia havaintoja, se pe-
rustuu suurelta osin havaintojen pohjalta tehtyihin mahdollisimman yksinkertaisiin ole-
tuksiin: esimerkiksi pimeda energiaa mallintaa kosmologinen vakio, jolla on fysikaalinen
tulkinta tyhjidenergiana. On kuitenkin mahdollista, ettd pimeall& energialla olisi moni-
mutkaisempia ominaisuuksia, joita nykyiset havainnot eivit viela paljasta [16].

Standardimallin menestyksen vuoksi etaisyystikapuumenetelmien tuntemattomia
systemaattisia virheitd tai virheellisid oletuksia pidetdan vaihtoehtoisena selityksena on-
gelmaan. Muiden suorien mittauksien luotettavuutta on vaikeampaa arvioida, silld ne
tuottavat epitarkempia ja vaihtelevan suuruisia tuloksia. Selkein ero tuloksissa onkin
kefeidi-SNIa etéisyystikapuiden ja CMB/BAO-mittauksien valilla (ks. kuva 1.1).

Etaisyystikapuut koostuvat useasta vaiheesta, joten pienetkin virheet voivat kertya
merkittaviksi. Systemaattisia virheitd on kuitenkin etsitty menetelméstd perusteellises-
ti. Haasteena myo6s on, ettd mahdollisen virheen pitéisi olla poikkeuksellisen suuri on-
gelman ratkaisemiseksi tai virheita olisi monta ja ne kaikki nimenomaan pienentaisivét
Hubblen vakiota [16]. Virhe voisi kuitenkin olla perustavanlaatuisempi, jolloin etaisyys-
tikapuut olisi rakennettu virheellisten oletuksien varaan. Askelmien vélilla paikallisessa
maailmankaikkeudessa voisi siis olla jokin uutta fysiikkaa vaativa yhteys tai standardisoi-
taviin kynttiloihin vaikuttaisi jokin tuntematon systemaattisesti esiintyva ilmi6 [10].

Systemaattisia virheitd on myos etsitty Planck-satelliitin CMB-mittauksista. Mah-
dollisuutta ei kuitenkaan pidetd kovin todennakoisend, koska muilla mittauslaitteistoilla
(ACT, SPT) on mitattu Planckin kanssa yhdenmukaisia tuloksia [17].

16
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4.2 Ehdotettuja ratkaisuja

Ratkaisut, jotka olettavat kosmologisen mallin olevan puutteellinen, voidaan jakaa kah-
teen kategoriaan: varhaisiin ja myohéisiin [2]. Molempien kategorioiden ratkaisut pyrki-
vat muuttamaan maailmankaikkeuden fysiikkaa siten, etté epasuorat mittaukset Hubblen
vakiolle vastaisivat etéisyystikapuu-mittausten tuloksia.

Paikallisen maailmankaikkeuden ratkaisut olettavat ongelman piilevan etaisyystika-
puumenetelmissé, ja etsivat ratkaisua lahimaailmankaikkeuden mahdollisesti vaarinym-
marreityistd tai toistaiseksi tuntemattomista ominaisuuksista [18]. Ratkaisut pyrkivét
muuttamaan ominaisuuksia siten, etta etaisyystikapuut tuottaisivat yhdenmukaisen tu-
loksen epéasuorien menetelmien kanssa.

Kaikkien ratkaisujen ongelmana on, etté niita ei voida vahvistaa eiké yleenséd myos-
kadn taysin poissulkea nykyhavaintojen perusteella. Haasteena myo6s on, ettd uuden kos-
mologisen mallin tai paikallisen maailmankaikkeuden fysiikan teorian pitaisi muuttaa ny-
kykésitysta aiheesta niin paljon, ettd ongelma ratkeaisi kokonaan ja kuitenkin samanai-
kaisesti sopisi kaikkiin muihin havaintoihin, jotka selittyvit nykyisilla malleilla [3].

Tasta huolimatta kiydéaan lapi seuraavaksi joitain suosituimpia ja tutkituimpia rat-

kaisuehdotuksia.

4.2.1 Varhaisen maailmankaikkeuden ratkaisut

Varhaiset ratkaisut pyrkivat pienentéméaan adnihorisontin kokoa muokkaamalla rekom-
binaatiota edeltdvan maailmankaikkeuden fysiikkaa. Kuten edellisessa luvussa todettiin,
epasuorat mittaukset rajaavat Hyr, -tuloa, joten pienempéd ry vastaa suurempi Hy. Aé-
nihorisonttia pienennetaén olettamalla energiatiheyden olevan suurempi kuin standardi-
mallissa ennen rekombinaatiota, jolloin laajeneminen kiihtyy ja daniaallot eivéit ehdi edeté
yhtéa pitkélle kuin standardimallissa. Tallaisia malleja on monia, mutta suosituin niista

on varhainen pimeé energia (EDE, eng. early dark energy) [2].

Varhainen pimea energia

Varhainen pimea energia on hypoteettinen lisdys varhaisen maailmankaikkeuden energia-
tiheyteen. EDE:n osuus kuitenkin pienenenee séteilya nopeammin siten, ettei se vaikuta
rekombinaation jéalkeisen maailmankaikkeuden havaintoihin.

Useimmat EDE-mallit perustuvat virahtelevdén skalaarikenttédén ¢ [2]. Ennen re-
kombinaatiota kenttd on jaatynyt paikalleen, jolloin se ilmenee standardimallin kosmo-
logisen vakion tavoin (wg = —1). My6hemmin rekombinaation aikoihin kriittiselld puna-
siirtymaélla (z. & z4) kentta alkaa varahdella potentiaalin paikallisen minimin ymparilla.

Talloin potentiaali on muotoa V ~ ¢*", missé n on valitusta mallista riippuva kokonaislu-
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ku, ja tilanyhtélo on wy = L‘L—Z Jos valitaan n > 3, EDE vaimenee sateilya nopemmin, silla

Pp X a~30+4ws) eiki vaikuta myohéiiseen maailmankaikkeuteen. EDE:n tiheysparametriksi

saadaan [4]
204 (2¢)
Qg(2) = R Eeo , (4.1)
(14 2)/(1+ 2)] +1
misséd 4(2.) ~ 0.1 on EDE:n maksimiosuus kokonaisenergiasta.
Aénihorisontin lauseke ACDM+EDE -mallissa on téiten
() (4.2)

-
w4 Hoy/Qno(1+ 2)% + Qo1+ 2)1 + Qy(2)

Téassa on jatetty (25 o pois, koska se on mitédttoman pieni varhaisessa maailmankaikkeu-
dessa. EDE siis suurentaa nimittdjassa olevaa Hubblen parametria ja siten pienentaé
aénihorisontin kokoa.

EDE on suhteellisen yksinkertainen lisdys ACDM-malliin, miké selittdé sen suosion.
Malli kuitenkin sopii vaihtelevasti havaintoihin: esimerkiksi Planckin CMB-dataan sovitet-
tuna standardimalli on parempi, mutta toisen kosmista mikroaaltotaustasateilyad mittaa-
van ACT-teleskoopin data suosii EDE-mallia (pienen mittaluokan CMB-fluktaatioilla).
EDE-mallit voivat myos aiheuttaa tai pahentaa ongelmia muissa kosmologisissa paramet-
reissa’*.

Ongelmistaan huolimatta varhainen pimea energia on toistaiseksi lupaava ratkaisu-

vaihtoehto poikkeavien mittaustuloksien ongelmaan [2].

Muita

Osa yleisen suhteellisuusteorian muunnelmista pyrkii pienentaméan aanihorisonttia muut-
tamalla gravitaatiovoiman perusperiaatteita varhaisessa maailmankaikkeudessa [18].

Neutriinojen vapausasteiden Neg lisdaminen oli EDE-malleja edeltavé ratkaisuehdo-
tus. CMB-havainnot sallivat kuitenkin vain pienen muutoksen, joka ainoastaan pienentéisi
mittaustulosten eroja [2].

Baryoni-fotoni-plasman fysiikan muokkaaminen voisi myos ratkaista ongelman. Re-
kombinaation alkamista nopeuttavat niin kutsutut primordiaaliset magneettikentat ovat
yksi ehdotus, mutta nykyhavainnot viittaavat siihen, ettd ne yksin eivét voisi ratkaista

ongelmaa [18].

*Esimerkiksi parametrin €2, ¢ ja rakenteiden muodostumisnopeutta kuvaavan og-parametrin ongelma
voimistuisi. Parametrien muodostaman suureen (Sg) méérityksessd on samantyyppinen ongelma kuin

Hubblen vakiolla [4].
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4.2.2 Myohiaisen maailmankaikkeuden ratkaisut

Myohaiset ratkaisut pyrkivat kasvattamaan etéisyytta adnihorisonttiin, jolloin saadaan
suurempi Hy (ks. yhtélo (3.7)) muokkaamalla rekombinaation jalkeisen maailmankaikkeu-
den fysiikkaa. Ratkaisut kasvattavat etiisyyttd D¢ a(zwec) olettamalla kokonaisenergiati-
heyden olevan pienempi rekombinaation jalkeen, jolloin laajenemisnopeus on hetkellisesti
suurempi kuin standardimallissa. Energiatiheys siis kasvaisi ajan kanssa siten, ettd nyky-
hetkella se vastaisi havaittua arvoa. Toisin sanoen tarvitaan jotain ainetta, jonka tiheys
kasvaa ajan kanssa tai jokin ilmio, joka aiheuttaa kasvavan energiatiheyden. Tama toteu-
tetaan yksinkertaisimmin mallintamalla pimeaé energiaa niin kutsuttuna haamukenttana,
jolle patee tilanyhtélo w < —1 [2]. Muita ehdotuksia ovat esimerkiksi monimutkaisemmat
dynaamisen pimean energian mallit seké vuorovaikuttavat pimea aine ja pimea energia.
Myohaisten ratkaisujen ongelmana on, etta ne eivét selita suurinta osaa havainnoista
yhta hyvin kuin standardimalli tai jotkin varhaiset ratkaisut, esimerkiksi ne sopivat huo-
nommin etéisyystikapuiden tuloksiin. Ne voivat siis ainoastaan pienentaéd mittaustulosten

eroja [4].

4.2.3 Paikallisen maailmankaikkeuden ratkaisut

Paikalliset ratkaisut muuttavat etdisyystikapuiden askelmiin liittyvéa fysiikkaa. On ehdo-
tettu punasiirtymén vaikuttavan luonnonlakeihin ja/tai -vakioihin, miké tekisi myos stan-
dardisoitavien kynttildiden kirkkauksista punasiirtymariippuvaisia [18]. Talloin oletus, et-
ta standardisoitavien kynttildiden todelliset magnitudit voidaan yleistad kaukaisempiin
samantyyppisiin kohteisiin olisi virheellinen, ja etéisyystikapuut olisi taten rakennettu
vaarin.

Jotkin ratkaisut ehdottavat punasiirtymaésta riippuvaa gravitaatiovakiota, mika vai-
kuttaisi esimerkiksi valkoisten kaapioiden kriittiseen massarajaan, ja siten tyypin Ia su-
pernovien kirkkauksiin. Erdat toiset ratkaisut ottavat huomioon pienen eron tyypin Ia
supernovien kirkkauksissa riippuen siitd, ovatko kirkkaudet kalibroitu kefeidien avulla
vai madaritetty Planckin CMB-aineiston avulla. Ratkaisut ehdottavat yhtakkistéd siirty-
méé luonnonlaeissa ja/tai -vakioissa tietyllda punasiirtymélla (z ~ 0.01), mika selittaisi
poikkeavat arvot [4].

Paikallisilla ratkaisuilla on potentiaalia ratkaista ongelma [4], ja ne ovat teoreettises-
ti mielenkiintoinen ratkaisuvaihtoehto. Mallien kehittdminen ja vahvistaminen kuitenkin

vaatii lisda havaintoja.



5. Yhteenveto

Hubblen vakion poikkeavat mittaustulokset paljastavat puutteita ymmérryksessimme
maailmankaikkeuden ominaisuuksista, silla perusteellisesti tutkittujen etaisyystikapuiden
mittaustulokset eivat tdsméa vakiintuneeseen kosmologian standardimalliin perustuvien
mittaustulosten kanssa. Ongelmaa yritetdan edelleen aktiivisesti ratkaista uudella pai-
kallisen maailmankaikkeuden fysiikalla, standardimallin muokkauksilla tai sen jopa pe-
rustavanlaatuisilla uudistuksilla. Uudet mallit eivat kuitenkaan kokonaisuudessaan sovi
nykyhavaintoihin yhté hyvin kuin ACDM-malli.

Vaikka ongelma on toistaiseksi ratkaisematta, tulevaisuudenndkymat ovat lupaavat.
Kehitteilld on useita tutkimusprojekteja, joiden odotetaan edistavin ongelman ratkaisua
[18]: esimerkiksi seuraavan sukupolven CMB-projektin (CMB-S4) odotetaan tuottavan
Planck-satellittia tarkempaa CMB-aineistoa, ja Roman-avaruusteleskoopilta odotetaan
entista tarkempia ja kaukaisempia paikallisen maailmankaikkeuden havaintoja.

Toivon mukaan nykyhetken ongelmat Hubblen vakion maarityksessa johtavat lopul-

ta syvempéadn ymmarrykseen maailmankaikkeuden luonteesta.
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