Kandidaatintutkielma

Teoreettinen fysiikka

Pimei energia ja supernovahavainnot

Eemeli Tomberg
2013

Ohjaaja: Syksy Ré#sénen
Tarkastaja: Syksy Résénen

HELSINGIN YLIOPISTO
FYSIIKAN LAITOS

PL 64 (Gustaf Héllstromin katu 2)
00014 Helsingin yliopisto






Tiivistelma

Kosmologisten havaintojen mukaan maailmankaikkeus on laajentunut kiihtyvasti
monen miljardin vuoden ajan. Havaintojen tulkinta pohjautuu FRW-malliin, jossa
avaruus oletetaan isotrooppiseksi ja homogeeniseksi. Mallissa voidaan johtaa yhteys
sihkomagneettista siteilyd ldhettdvin kohteen kirkkauden ja punasiirtymén vélille,
minké jalkeen mallissa vapaiksi jddneet kosmologiset parametrit voidaan sovittaa
niin, ettd mallin ennuste vastaa havaintoja.

Pelkkad epérelativistista ainetta ja siteilyé sisdltdvin maailmankaikkeuden laa-
jeneminen hidastuu. Jotta malli saataisiin vastaamaan havaintoja, on otettu kéyt-
t60n uusi energiatyyppi, pimeé energia, jonka negatiivinen paine kiihdyttad maail-
mankaikkeuden laajenemista. Pimedd energiaa voidaan kuvata erilaisilla malleilla,
joista yksinkertaisimmassa pimeén energian energiatiheys on vakio ja monimutkai-
semmissa se riippuu ajasta.

Eris tdrked havaintoaineisto ovat tyypin Ia supernovat. Niiden absoluuttisia kirk-
kauksia voidaan arvioida empiirisilla malleilla, jotka liittavét kirkkauden supernovan
muihin ominaisuuksiin. Yhdistdmalla supernova-analyysejéa muuhun kosmologiseen
dataan voidaan maarittda varsin tarkasti kosmologisten parametrien arvot, mukaan
lukien tietoa pime&n energian energiatiheydesta.
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1 JOHDANTO 3

1 Johdanto

1980-luvulla kosmologiassa vakiintui malli, jossa maailmankaikkeus on avaruudeltaan
laakea ja sen energiasisilto koostuu sateilystéd, tavallisesta aineesta ja niin sanotusta
kylmésté pimeédstd aineesta. Mallin nimi on SCDM (standard cold dark matter). Pimeé
aine ei vuorovaikuta tavallisen aineen kanssa sdhkomagneettisesti, ja kosmologian kan-
nalta merkittdvad on vain sen gravitaatiovuorovaikutus. Vuonna 1998 julkaistut super-
novahavainnot [1, 2] kuitenkin mullistivat késityksemme kosmologiasta: niiden mukaan
maailmankaikkeus laajenee kiihtyvésti, mikd on mahdotonta yksinkertaisessa SCDM-
mallissa. Havaintoja selitettiin uudella energiatyypilld, pimeéalla energialla.

Vuoden 1998 kadnteentekevien tulosten jalkeen supernova-aineistoa on kertynyt run-
saasti lisdé ja analyysimenetelmét ja mittausten tarkkuudet ovat parantuneet. Nykyka-
sityksen mukaan maailmankaikkeuden energiasisillostd noin 70% on pimedé energiaa,
20% pimeéaa ainetta ja 5% tavallista ainetta seké kertaluokkaa 0.01% oleva osuus sateilya
[3]. Téassa tutkielmassa késitellaan ndiden lukemien taustalla olevaa fysiikkaa ja sité, mi-
ten supernovahavainnoista voidaan tehdé padtelmid pimean energian ominaisuuksista.
Tutkielma koostuu kolmesta osasta. Ensimméinen osa on lyhyt katsaus kosmologisten
havaintojen tulkinnassa kéytettdvadn FRW-malliin, ja osassa johdetaan kosmologisista
parametreista riippuva yhteys supernovahavaintojen punasiirtyman ja kirkkauden valil-
le. Toisessa osassa esitellddan erilaisia pimeédn energian malleja, ja kolmannessa osassa
kasitelladn supernovahavaintojen analyysid ja saatuja tuloksia.

Yleista suhteellisuusteoriaa késittelevissé teksteissé on kaytossé erilaisia merkkikay-
tantoja. Tassa tutkielmassa kdytetddn merkkikonventiota (—, +, +, +), kuten esimerkik-
si lahteessa |4]. Yhtaloissa kaytetddn luonnollisia yksikoitd, joissa valonnopeus ¢ = 1.
Suomenkielisessd termistossd on noudatettu lahteen [5] kdytantoja.
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2 FRW-malli

Kosmologisten havaintojen mukaan maailmankaikkeuden aine on jakautunut suuressa
mittakaavassa tasaisesti. Approksimaationa tistd maailmankaikkeutta kéasitellidn kos-
mologiassa tdysin isotrooppisena ja homogeenisena [3]. Soveltamalla yleistd suhteellisuus-
teoriaa nailla oletuksilla saadaan maailmankaikkeuden kehitystd kuvaava Friedmann—
Robertson-Walker-malli (FRW-malli).

2.1 FRW-metriikka

Symmetriasta seuraa, ettd FRW-mallissa kaikki havaitsijat, joiden ndkokulmasta maa-
ilmankaikkeus on isotrooppinen ja homogeeninen, mittaavat samaa universaalia aikaa
t ja voivat kiyttda koordinaatistoa, jossa aika-avaruuden metriikan méaaradma viivaele-
mentin pituus on [4]

ds® = —dt* + a*(t) <1—TK7'2 + 72 (dl92 + sin? d¢2)>. (1)
Téasséd FRW-metriikassa r on radiaalinen koordinaatti ja 0 ja ¢ ovat kulmakoordinaatte-
ja, jotka saavat arvoja véleiltd [0, 7| ja [0, 27[. Pienilld r:n arvoilla metriikan avaruusosa
yhtyy viivaelementtiin euklidisessa pallokoordinaatistossa. Vakio K kuvaa avaruuden
kaarevuutta; sen ollessa nolla avaruus on laakea. Kerroin a on ajasta riippuva skaalate-
kija, jonka muutokset kuvaavat maailmankaikkeuden laajenemista ja supistumista. Vain
skaalatekijan suhteellisilla arvoilla eri ajanhetkilld on fysikaalista merkitysta, ja jatkossa
sen arvo nykyhetkelld normalisoidaan yhdeksi: ag = 1. Nolla alaindeksissa viittaa ajasta
riippuvan parametrin tdménhetkiseen arvoon.

Maailmankaikkeuden laajenemisnopeutta kuvataan Hubblen parametrilla

0= g )

missé a tarkoittaa skaalatekijan aikaderivaattaa. Parametrin nykyistd arvoa Hy = 74 £
3 km/s/Mpc [6] kutsutaan Hubblen vakioksi.

2.2 Friedmannin yhtilot

Homogeenista ja isotrooppista ainetta kuvaa yleisesséd suhteellisuusteoriassa tdydellinen
fluidi, jonka energia-impulssitensori on [4]

T*, = diag(—p,p, p, p)- (3)

Téasséd p on fluidin energiatiheys ja p on sen paine. Namé liittyvét toisiinsa kosmisen
tilanyhtéalon

p=wp (4)
valitykselld. Tilanyhtaloparametri w riippuu késiteltdvésta aineesta ja voi yleisessa ta-
pauksessa riippua ajasta.
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Sijoittamalla metriikka ja energia-impulssitensori Einsteinin yhtaloon

G = 8nGNT (5)
saadaan Friedmannin yht&lot
a K
3? + 3? = 8nGnp (6)
3% = —4nGx(p+ 3p), (7)

misséd GN on gravitaatiovakio, sekd ndmé yhdistdmalld jatkuvuusyhtalod

p=—300+n)°, Q

joka liittda paineen ja energiatiheyden toisiinsa [7]. Jos tilanyhtélo tunnetaan, voidaan
yhtéaloista @ ja ratkaista skaalatekijan aikakehitys.
Tilanyhtdlosta (4) ja jatkuvuusyhtdlosta (8) voidaan ratkaista p:lle [8]

p X exp (—3 /a 1+au/}(a,)da/>. (9)

Jos tilanyhtéloparametri on vakio, tastid saadaan
p o< a0+, (10)

Epérelativistisen aineen energiatiheys on kdadntden verrannollinen tilavuuteen eli skaa-
latekijan kolmanteen potenssiin, ja sdteilyn energiaan vaikuttaa lisédksi punasiirtyma
(kappale . Merkitddn aineen ja séteilyn nykyisid energiatiheyksia pp,o:lla ja pro:lla ja
muistetaan, ettd ag = 1, jolloin

Pm = pmoa_37 Pr = Proa_47 (11)

eli aineelle w = 0 ja séteilylle w = 1/3 3, [7].

2.3 Tiheysparametrit

Seuraavaksi otetaan kayttoon tiheysparametrit, jotka parametrisoivat maailmankaik-
keuden energiatiheyden ja kaarevuuden. Niitd varten méaritellidn energiatiheys, jolla
maailmankaikkeus on laakea. Friedmannin yhtélon @ mukaan tdmé kriittinen tiheys
on

3H?
= . 12
Pe= o (12)
Tiheysparametrit mééritelldén [7]
p  8mGnp K
N=—= O =— 13
pc 3H2 ) K ((IH)Q ( )
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Niiden avulla Friedmannin yhtélo @ tulee muotoon
Q+Qx =1 (14)

Eritelldén vield Q:sta epérelativistisen aineen ja séteilyn osuudet:

szp—, QTE&

Pc Pc
Q=0 +0,. (15)

Tiheysparametri €2, kattaa seké tavallisen aineen ettd kylmén pimeédn aineen.
Kayttamalld tuloksia Friedmannin yhtélo @ voidaan nyt kirjoittaa muodossa

8mGN K
87TGN -3 4 K
L
H2
= ﬁ = Qmoais + Qroai4 + QK()CLiQ, (16)
0

missd o, Qo ja Qo viittaavat tiheysparametrien tdménhetkisiin arvoihin. Séteilyn
osuus €).9 on padosin perdisin kosmisesta mikroaaltotaustasta. Se on nykyisista tiheys-
parametreista selviisti pienin, kertaluokkaa 10~* [3], ja voidaan jittdd huomiotta tarkas-
teltaessa maailmankaikkeutta kauan alkurdjahdyksen jalkeen.

2.4 Punasiirtyma

Kaytéannossa kosmologista tietoa saadaan sahkomagneettisen sateilyn vélityksella. Téasta
eteenpain oletetaan, ettd siteilylahde ja séteilyd vastaanottava havaitsija ovat levossa
suhteessa homogeeniseen ja isotrooppiseen aineeseen, eli niiden koordinaatit r, 8 ja ¢
yhtalossa pysyvat vakioina. Lisdksi havaitsija asetetaan origoon, jolloin valonséteet
havaitsijan ja lahteen valilla kulkevat radiaalisesti.

Tarkeita séteilystd mitattavia suureita ovat kirkkaus ja punasiirtyma. Punasiirtyma
z tarkoittaa sateilyn aallonpituuden suhteellista muutosta, ja se mééritetdan vertaamalla
mitattua spektrié teoreettiseen arvoon. Sen liittdd skaalatekijddn a seuraava yhtalo:

AQ a(tg)

1—1—25/\—1:a(t1). (17)

Téassé A1 on ldhtevén siteilyn aallonpituus ldhteen lepokoordinaatistossa, Ay on vastaan-
ottajan mittaama aallonpituus, a(t;) on skaalatekijé siteilyn lahtiessé liikkeelle ja a(t2)
on skaalatekiji vastaanottohetkelld. Voidaan ajatella, etté sdteilyn aallonpituus venyy
maailmankaikkeuden laajetessa skaalatekijan mukana. Vastaavasti séteilyn taajuus las-
kee, ja samoin tieto kaikista punasiirtyneistd tapahtumista saapuu tekijalla (14 z) hidas-
tettuna. (Tarkemmin esim. |7].) Kun vastaanotetaan nykyhetkelld (ap = 1) valoa, jonka
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Ato

VdP

Kuva 1: Kosmologinen aikadilataatio. Kaksi valopulssia (katkoviivat) lahetetdan samois-
ta koordinaateista r = r4 kohti origoa. Maailmankaikkeuden laajenemisen takia ladhe-
tyshetkien aikaero Aty on pienempi kuin vastaanottohetken aikaero Ato. Sama pétee
valonsateen aallonharjoihin aiheuttaen sateilyn taajuuden ja energian laskun eli puna-
siirtymén. Kuvassa ¢ on universaali aika ja dp on ominaisetéisyys origosta vastaavalla

ajanhetkelld (ks. kappale [2.5)).

punasiirtymé on z, tiedetdén siis ettéd sen ldhtiessd matkaan hetkellé ¢ skaalatekijan arvo

oli
1

a(t) = T
Suuret punasiirtymén arvot vastaavat pienid skaalatekijin arvoja ja maailmankaikkeu-
den laajenemisen takia siis aiempia ajanhetkid. Nykyhetked vastaa z = 0 ja ajan alku-
hetked a = 0 vastaa z = co.
Yhtalosta saadaan nyt Hubblen parametri punasiirtymén funktiona:

(18)

H(z) = Hoy/Quo(1+ 2)3 + Qo1+ 2)1 + Qo1 + 2)2. (19)

2.5 Etaisyydet ja magnitudi

Jotta kosmologisista havainnoista saadaan maailmankaikkeutta kuvaavia tuloksia, tarvi-
taan keino liittda mittaustuloksia etéisyyksiin. Etédisyyden késite ei kuitenkaan ole suh-



8 2 FRW-MALLI

teellisuusteoriassa aivan yksinkertainen. Teoreettisesti kiinnostava on ominaisetéisyys dp
(engl. proper distance) eli kahden tapahtuman vélilla laskettu etiisyys ajan pysyessa va-
kiona. Kun havaittavan tapahtuman koordinaatti on r = r4, niin FRW-metriikasta
seuraa |7]:

r /
dp = a(t)/o A\/fw = a(t)SEL(r ), (20)
K12 aresin <K1/2x), K>0
Stx) = { =, K=0 (21)
]K|71/2 arsinh <|K|1/2 x), K <0,
K~Y2gin (K1/2£C>, K>0
Sk(z) = x, K=0 (22)
K|~ sinh (|K|'?2), K <.

Ominaisetdisyys muuttuu ajassa skaalatekijan mukana. Jakamalla skaalatekija pois yh-
talosta saadaan mukanaliikkuva ominaisetdisyys d%, joka kertoo, miké on kohteen
ominaisetiisyys talla hetkelld (a = ap = 1). Se riippuu vain kohteen r4-koordinaatista
ja avaruuden kaarevuudesta.

Valonnopeuden &arellisyyden vuoksi havaitsemamme signaalit ovat ldhteneet liik-
keelle menneisyydestamme, niin sanotulta menneisyyden valokartiolta. Kayttamalla pu-
nasiirtymaésta riippuvaa Hubblen parametria voidaan havaitun kohteen mukana-
liikkuva ominaisetédisyys ilmaista sen punasiirtymén avulla. Tatd varten tarkastellaan
valonséddettd, joka kulkee nollageodeesia pitkin:

dr?
2 2 2 _
dt dr
> — = ———. 23
G - VI—Re 23)
Vaihdetaan ajan tilalle punasiirtyméa yhtélon avulla:
da — d 1 1 9
dz  dzl+z  (142)?
dt dt da dz a’dz dz
=>— = ——— == =—— 24
a dadz a aa H’ (24)
ja integroidaan:
T dr! t dt z d
Si(r) = / —_—_— = — — = . 25
K (r) 0 V31— Kr? to Q o H(2') (25)
Siis mukanaliikkuva ominaisetéisyys kohteeseen, jonka punasiirtymé on z, on
z /
dp = oE (26)

o H(')
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VdP

Kuva 2: Ominaisetéisyys. Nykyhetkelld vastaanotetaan koordinaateista r = r4 lahtenyt
valopulssi. Lahtohetkelld siteilylahteen ominaisetiisyys origosta on dp(t1), ja vastaanot-
tohetkelld se vastaa mukanaliikkuvaa ominaisetéisyytta, dp(tg) = d%. Katkoviiva ja sen
jatke kuvaavat origossa olevan havaitsijan menneisyyden valokartiota hetkella ¢ = ¢g.

Lisaksi :sta saadaan yhteys punasiirtymén ja koordinaatin r vilille:

r=sc ([ 1it) @)

Ominaisetéisyytta ei voida mitata suoraan. Etdisyyksid kohteisiin voidaan kuitenkin
madrittdd vastaanotetun siteilyn intensiteetin avulla: mitd himmedmpénd kohde nékyy
suhteessa sen sdteilytehoon, sitd kauempana se on. Maaritelladn tdman perusteella kirk-
kausetéisyys [8]

L
dL =4 (28)
missd L on kohteen kirkkaus (aikayksikossd séiteilty energia) ja F' on vastaanotetun
siteilyn vuo eli teho pinta-alayksikélle.

Euklidisessa, ajassa muuttumattomassa avaruudessa séteilyteho L jakautuu pinta-
alalle 412 tuottaen vuon F, ja kirkkausetiisyys yhtyy koordinaattietiisyyteen r. FRW-
metriikassa siteily jakautuu pinta-alalle 4752, missi pinta-alaside s = ar = (1 + z)~!r,
ja lisaksi punasiirtymé laskee séteilyn taajuutta ja energiaa. My6s havaitun siteilyn
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vastaanottoaika venyy suhteessa lihetysaikaan. Niistd seuraa yhteensé tekijian (1 + 2)?
korjaus, jolloin |7]

dr =(1+2)r=(142)Sk ( OZ };l('i/)) (29)

Tahtitieteessa kirkkautta ja vuota mitataan logaritmisella asteikolla kéyttden abso-
luuttista ja ndenndistd magnitudia:

L F
M = —2.5log;, 7% m = —2.5log;, T (30)

Ly ja Fjy ovat vertailuarvoja, jotka on valittu niin, ettd nidenndisen ja absoluuttisen
magnitudin erotukselle, etidisyysmodulille i, pétee

F Lo FO
1% m — M = —2.510g10 Fof = 2.510g10 47Td%fo
F
= b5logyodr + 2.51logy 47rL—0 = 5logydr(pc) — 5, (31)
0

missé dy, on ilmaistu parsekeissa [7]. Nyt yhtédloista ja saadaan magnitudi-
punasiirtyma-yhtalo:

1= =5+ 5logyg ((1 +2)Sk ( OZ Ij(zz)» (32)

missé integraali riippuu vain tiheysparametreista ja Hubblen vakiosta Hy yhtalon ((16))
mukaisesti. Parametrit voidaan nyt méaarittda niin, ettd yhtalé vastaa mahdollisimman
hyvin kosmologisia havaintoja.
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3 Pimea energia

SCDM-mallissa maailmankaikkeuden energiasisélté koostuu séteilystd ja epérelativis-
tisesta aineesta. Aineen ja sédteilyn paineet ja energiatiheydet ovat positiivisia, joten
kiihtyvyysyhtéalon mukaan skaalatekijan a toinen aikaderivaatta on negatiivinen, eli
maailmankaikkeuden laajeneminen SCDM-mallissa on hidastuvaa. Tama ei kuitenkaan
vastaa kosmologisia havaintoja, joiden mukaan laajeneminen kiihtyy.

Ongelma voidaan ratkaista ottamalla mukaan uusi energiatyyppi, pimeéd energia
(engl. dark energy). Sen energiatiheyttd ja painetta merkitddn ppg:lla ja ppg:lla. Pai-
neen on oltava negatiivinen ja niin iso, ettd se riittda kumoamaan positiivisen energiati-
heyden kiihtyvyysyhtalossa. Tama toteutuu, kun [3]

1
Wpg < — § (33)
Talloin pimea energia kiithdyttdd maailmankaikkeuden laajenemista.
Pimeén energian vaikutuksen kuvaamiseksi esitelldan luvun hengesséa uusi tiheys-
parametri,

QDE = PDE . (34)
Pc
Yhtélo ((15) saa muodon
Q=Qp+Q +Qpg, (35)

ja yhtaloihin ja tulee uusi termi, joka riippuu Qppgg:sta ja pimeén energian ti-
lanyhtélon tarkasta muodosta. Seuraavissa kappaleissa tarkastellaan tarkemmin pimeén
energian malleja erilaisilla tilanyhtaloparametrin arvoilla.

3.1 wpg = —1: kosmologinen vakio

Yksinkertaisimmassa pimeén energian mallissa tilanyhtéloparametrin wpg arvo on —1.
Tarkastelemalla yhtaloa huomataan, ettd talloin energiatiheys ppg pysyy vakiona.
Skaalatekijén kasvaessa avaruuden tilavuus kasvaa, ja samalla kasvaa pimeén energian
méaard. Yhtalo tulee muotoon

H(Z) = HO\/Qmo(l + 2)3 + QT()(l + 2)4 + QDEO + QKo(l + 2)2. (36)

Tallaista pimedé energiaa kutsutaan myo6s tyhjion energiaksi ja se liitetdan usein kvant-
tikenttateorioiden nollapiste-energiaan. Nykyteorioiden arvioimat nollapiste-energioiden
suuruusluokat eivéit kuitenkaan vastaa kovin hyvin kosmologisia havaintoja pimeésta
energiasta [3].

Historiallisista syistd wpg = —1 -tyyppistd pimedé energiaa kutsutaan myos kosmo-
logiseksi vakioksi. Einsteinin yht&l6on voidaan néet teoreettisia perusteita merkitté-
visti muuttamatta lisdta yksi yliméédrdinen termi [4):
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missd A on niin sanottu kosmologinen vakio ja g,, on metrinen tensori. Siirtdmalld uusi
termi oikealle puolelle ja merkitseméalla A = 87Gnpp saadaan

G,uu = SWGN(T;U/ - pAg,LLI/)7 (38)

missd T}, on aineen ja séteilyn energia-impulssitensori ja jialkimmainen termi kuvaa
pimedd energiaa. Lisdksi

— pag", = diag(—pa, —pa, —pA, —Pn)- (39)

Vertaamalla téata yhtaloon huomataan, ettéd kosmologinen vakio vaikuttaa tdsmélleen
samoin kuin tdydellinen fluidi tilanyhtaloparametrilla wpr = —1 [3]. Yksinkertaisinta
pimeén energian mallia kutsutaankin nimella ACDM: se sisdltda SCDM-mallin oletukset
laakeasta avaruudesta ja pimeédstd aineesta ja lisdksi kosmologisen vakion A kuvaaman
pimean energian.

3.2 Aikariippuvainen wpg

Pimeén energian tilanyhtdlo voi my6s muuttua ajassa. Tyypillinen parametrisaatio on

z
= 1—a) = 40
WDE wo—i-wa( a) = wp + wq (1+Z>7 ( )

misséd wg on tilanyhtaloparametrin nykyarvo ja w, on vakio, joka lisdé tilanyhtdloon a-

riippuvuuden. Tama on hyvé approksimaatio laajalle joukolle pimedn energian malleja

[9} [10]. Se siséltdd myos tapauksen, jossa wpg on vakio mutta eroaa arvosta —1.
Kaytetdan yhtaloita @, ja , ja kirjoitetaan uudelleen yhtalot ja

niin, etté oletetaan siteilyn energiatiheys €2, mitattoman pieneksi ja eliminoidaan Qpg:

ppE = ppEof(2),

f(z) = exp (_3/1a 1+wDE(CL/)da')

2114wy + wg Wq ,
= exp(3/0 { 1_{_)2/ —(1+Z/)2}dz)
(14 )3t exp(—l?’ffj), (41)
H(z) = HO\/Qmo [(1+2)3 = f(2)] + Qo [(1 +2)% = f(2)] + f(2), (42)

_ z dz’
p=—5+5logy <(1 +2)Sk <f0 Ho\/Qmo[(1+2)3*f(2)]+91<0[(1+2)2*f(2)]+f(2))). (43)

Yhtalo (43)) liittda mitattavat suureet, punasiirtymén ja ndennaisen magnitudin, ab-
soluuttiseen magnitudiin ja kosmologisiin parametreihin Hg, 2,0, Qxo0, wo ja wg.
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Hy
48 1
46 1
44 1
42 1
40 1
38 1
36 1
34 1

32 1

30 - 2
0.0 0.5 1 1.5 2

Kuva 3: Hubblen diagrammi, eli etdisyysmoduli punasiirtymén funktiona yhtalén
mukaan. Katkoviiva vastaa aineen hallitsemaa maailmankaikkeutta ilman pimeéé ener-
giaa, ja yhtendinen viiva vastaa realistista kosmologista mallia kosmologisella vakiolla
ja parametreilla Q,,0 = 0.25, Qpp = 0.75. Kummallekin kuvaajalle K = 0 ja Hy = 74
km/s/Mpc. Havaittu etdisyysmoduli tietylld punasiirtymén arvolla on suurempi kuin
SCDM-mallissa, eli supernovat nédkyvéit mallin ennustetta himmeampina.
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4 Supernovahavainnot

Magnitudi—punasiirtymé-yhtalon hyodyntamiseksi on tiedettava havaittujen kohtei-
den absoluuttiset magnitudit. Tata varten tarvitaan standardikynttiléita, kohteita, joi-
den magnitudin tiedetdén olevan vakio niiden fysikaalisten ominaisuuksien takia. Tyy-
pin Ia supernovardjahdyksid (SN Ia) voidaan kdyttdd tdhén tarkoitukseen. Ne eivét ole
ideaalisia standardikynttil6ité, silla niiden kirkkaudet vaihtelevat ldhes tekijalla kymme-
nen [11], mutta niiden absoluuttisia maksimikirkkauksia voidaan arvioida niiden muihin
ominaisuuksiin perustuvien empiiristen mallien avulla. Lisdksi supernovat ovat tarpeeksi
kirkkaita havaintojen tekemiseen pitkiltakin etaisyyksilté.

4.1 Supernovien fysiikkaa

Elinkaarensa lopussa suuret tdhden réjahtévét kirkkaina supernovina. Tassé kappaleessa
kéydéédn lapi supernovien fysiikkaa ldhteen [§] mukaan.

Supernovat luokitellaan eri alatyyppeihin niiden sateilyn spektristen ominaisuuksien
mukaan silloin, kun rajahdys on kirkkaimmillaan. Tyypin II supernovien spektreissa
nékyy vedyn aiheuttamia spektriviivoja, jotka puuttuvat tyypin Ia, Ib ja Ic supernovien
spektreistd. Tyypin Ia supernovien spektreissd ei ndy myoskdédn heliumia, vaan niité
hallitsevat raskaammat alkuaineet.

Supernovaluokkia on pyritty yhdistdmé&én supernovien syntymekanismeihin. Tyyp-
pien II, Ib ja Ic supernovien on paatelty syntyvén raskaiden tdhtien ydinten romahtaessa
kasaan neutronitdhdiksi tai mustiksi aukoiksi. Prosessissa vapautuva energia sinkoaa tah-
den ulko-osat avaruuteen ja vapauttaa runsaasti sihkomagneettista séteilya. Téllaisten
supernovien ominaisuudet voivat vaihdella suuresti.

Tyypin Ia supernovien arvellaan syntyvan pienemmista tdhden jaanteisté, valkoisista
kaapioista. Kaksoistahtijarjestelmissa valkoinen kd#apio voi vastaanottaa ainetta toisel-
ta tdhdelta vahitellen tai kahden kéapiotdhden tormayksessa. Massa voi lopulta ylittaa
kriittisen rajan, Chandrasekharin massan (noin 1.4 Auringon massaa), jolloin kasva-
nut ldmpotila ja tiheys mahdollistavat raskaampien alkuaineiden ydinreaktiot. Tamé&
tekee tahdesté epédvakaan, ja lopulta se saattaa rajahtaéd tyypin Ia supernovana. Havait-
tu sihkomagneettinen séteily on perdisin supernovarajihdyksessa syntyneiden raskaiden
alkuaineiden radioaktiivisesta hajoamisesta, mika selittda spektrin ominaisuuksia. Tyy-
pin Ia supernovat kayttdytyvat muita tyyppeja sddnnénmukaisemmin, joten niitd on
helpompi hyodyntéa sovitettaessa kosmologisia malleja havaintoihin.

4.2 Havainnot ja niiden tulkitseminen

Galaksia, johon supernova kuuluu, nimitetdén sen isdntdgalaksiksi. Supernovan ja isén-
tdgalaksin spektriviivojen siirtymisestd voidaan péaitelld supernovan punasiirtymaé. Ab-
soluuttisen magnitudin selvittdmiseksi supernovasta otetaan talteen niin sanottuja valo-
kéyrid (engl. light curve), jotka kuvaavat supernovan kirkkauden aikakehitysté erilaisilla
aallonpituuksilla eli erilaisten suodattimien ldpi mitattuna. Kiinnostavia parametreja
ovat muun muassa maksimikirkkaus, maksimikirkkauden saavuttamishetki, kayrén le-
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veys ja tyypillinen véri eli tiettyjen aallonpituuskaistojen vélinen kirkkausero [8]. Naita
tietoja hyodynnetaan valonkdyransovittimissa (engl. light curve fitter).

Valokéyrénsovittimet ovat tyypin Ia supernovien empiirisi malleja, jotka on raken-
nettu laheisten supernovien tarkkaan tunnettujen ominaisuuksien avulla. Kosmologisen
mittakaavan ilmiot eivéit juuri vaikuta néihin supernovahavaintoihin, ja niiden etaisyy-
det voidaan padtella tarkasti esimerkiksi niiden iséntégalaksien kefeidi-havainnoista (ks.
esim. [12]) [8]. Néain voidaan péétella kyseisten supernovien absoluuttiset kirkkaudet.
Kayttdmalla hyvéiksi kirkkauden ja valokayrien ominaisuuksien vélisid yhteyksia valo-
kayransovittimet antavat arvion kaukaisempien supernovien absoluuttisista kirkkauk-
sista. Tunnettuja sovittimia ovat esimerkiksi SALT2 [13] ja MLCS2k2 [14].

Supernovien yksilollisen vaihtelun liséksi monet ulkoiset tekijat aiheuttavat eroa to-
dellisen ja mitatun punasiirtymén ja magnitudin valille. Esimerkiksi sironta séteilyn tiel-
14 olevasta polysta niin isdntidgalaksissa kuin galaksien vélisessd avaruudessa himmentéa
havaintoja ja aiheuttaa siteilyn punaistumista. Gravitaatiolinssi-ilmio voi vaaristaa kirk-
kautta, ja kohteiden liike kosmologisen lepokoordinaatiston suhteen aiheuttaa ylimé&éa-
raisid punasiirtymia, joiden merkitys on sitd suurempi mité ldhempéna havaittu kohde
on [8]. Téllaisia virheitd pyritddn arvioimaan ja poistamaan havaintoja tulkittaessa.

Supernovahavaintoja on tehty ldhinn& punasiirtyméarvon z = 1.4 alapuolelta [10].
Etsinnésséd on kaytetty sekd maan pinnalla olevia teleskooppeja ettd Hubble-avaruuste-
leskooppia. Lahialueen supernovahavaintojen maéardaa rajoittaa etsintdalueen pieni tila-
vuus, ja kaukaisemmissa kohteissa suuri punasiirtyméa hankaloittaa havaintojen tekoa.
Lisdksi nuoressa maailmankaikkeudessa tyypin Ia supernovilla ei ole ollut aikaa syntya
[8].

4.3 Tulokset

Kaikista virheldhteistd ja supernovien rajoituksista huolimatta supernovahavaintojen
avulla on maéaritetty kosmologisten parametrien arvoja varsin hyvélla menestyksella.
Tamén hetken kattavin supernovahavaintojen analyysi on esitetty ldhteessd [10], ja se
kayttdad kokoelmaa useista eri supernova-aineistoista. Kokoelman nimi on Union2.1, ja
sithen kuuluu 580 korkealaatuista SN Ia -havaintoa. Valokdyrinsovittimena kéytettiin
SALT2:ta. Magnitudi—punasiirtymé-yhtaléén sovitetut tulokset sopivat hyvin yhteen
laakean avaruuden ACDM-mallin kanssa pimeédn energian tiheysparametrilla

Qppo = 0.70575:0%9.
Union2.1-havainnot voidaan yhdistad muuhun kosmologiseen dataan, jolloin saadaan
tiukempia rajoituksia erilaisille pimedn energian parametrisaatioille ja avaruuden kaa-
revuudelle. Keskeisimpié tuloksia virherajoineen on koottu taulukkoon [I} Jos oletetaan,

ettd tilanyhtdloparametri wpg ei muutu ajassa, niin havainnot tukevat laakeaa avaruut-
ta kosmologisella vakiolla:

Qmo = 0.2727501%, Qo = 0.002700%,  wpp = —1.0037009.
Ajasta riippuvalla parametrisaatiolla tulosten epdvarmuudet ovat vield suuria. Tarkem-
pien tulosten saamiseksi tarvitaan lisdd dataa suurilta punasiirtymilta [10].
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Parametrit
Malli Qmo Qko wo Wa
ACDM | 0.27175:914 0* —1* 0*
OACDM | 0.27273514  0.00273:502 —1* 0*
wCDM | 0.271+0914 0* —1.013+9:993 0*
OwCDM | 0.2727991% 0.00279:997  —1.00379:991 0*
w,CDM | 0.2709:012 0* —1.046193470 0.1475:52
Ow.CDM | 0.27479916 002710012 _1 19840199 1 19+0-13

Taulukko 1: Rajoituksia kosmologisille parametreille eri malleissa ldahteen [10] mukaan.
Arvot ja virherajat on laskettu kéyttden SN Ia -havaintojen liséksi tietoja kosmisesta
mikroaaltotaustasta (CMB, cosmic microwave background), rakenteiden muodostumi-
seen liittyvista baryonien akustisista oskillaatioista (BAO, baryon accoustic oscillations)
ja Hubblen vakiosta. Virherajoissa on huomioitu seké satunnaiset ettd systemaattiset
epavarmuudet. Malleissa vakioina pidetyt parametrit on merkitty tdhdelli. O = kaa-
reva avaruus, w = vakio tilanyhtdloparametri, w, = punasiirtyman mukana vaihteleva
tilanyhtaloparametri; parametrisaatio yhtalosta (40)).

5 Lopuksi

Supernovakosmologia on ollut suuri menestys, ja vuonna 2011 Nobelin fysiikan palkin-
to myonnettiin "maailmankaikkeuden kiihtyvéin laajenemisen 16ytdmisestd supernova-
havaintojen avulla"lﬂ kolmelle kddnteentekevid supernova-analyyseja tekeméssa olleelle
tutkijalle. Supernova-aineistoa on jo niin paljon, ettd satunnaisvirheet ovat pienia. Kat-
seet on kddnnetty aineiston tulkintaan ja systemaattisiin virheisiin. Esimerkiksi eri va-
lokayrénsovittimien valilla on havaittu eroja, ja datan kalibroinnissa on oltava tarkkana
kéytettdessa eri ldhteistd perdisin olevia supernovahavaintoja |15} 8].

Edistysté tapahtuu kaiken aikaa. Supernovien seuranta maan pinnalta kehittyy uusien
teleskooppien myo6té, ja Nasan suunnitteleman WFIRST —avaruusteleskoopirﬂ on tarkoi-
tus tehdé supernovakartoitusta ldhelld infrapuna-aallonpituuksia, mika voisi tuottaa pal-
jon kaivattuja suurten punasiirtymien havaintoja. Supernovahavainnot ovat siis tulevai-
suudessakin tarkea kosmologisten tietojen lahde selvitettdessa pimeédn energian mystee-
rié.

"http:/ /www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/| (viitattu 7.7.2013)
Zhttp://whrst.gsfc.nasa.gov/ (viitattu 17.6.2013)


http://www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/
http://wfirst.gsfc.nasa.gov/
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