
Niedoenione odkryia � maªo znane epizody zhistorii teorii wzgl�dno±iAndrzej Krasi«skiCentrum Astronomizne im. M. Kopernika,Polska Akademia Nauk, Bartyka 18, 00 716 Warszawa, Poland1 �Golden Oldies�Czasopismo General Relativity and Gravitation od ok. 10 lat przedrukowujeklasyzne stare prae z dziedziny teorii wzgl�dno±i i pokrewnyh dysyplin(gªównie kosmologii i geometrii ró»nizkowej). Jedno z kryteriów, wedªug któryhwybieramy te prae jest nast�puj¡e: praa kwali�kuje si� do przedruku, je±li za-wieraªa wyniki znaznie wyprzedzaj¡e swoj¡ epok� i z tego powodu nie zostaªanale»yie doeniona przez wspóªzesnyh (peªna lista kryteriów � patrz [1℄).Niniejszy artykuª jest po±wi�ony krótkiemu przedstawieniu niektóryh pratego rodzaju.2 Sferyznie symetryzne pole grawitayjne w pró-»niPo sformuªowaniu teorii wzgl�dno±i przez Einsteina, w roku 1915, pojawiª si�problem znalezienia przykªadów ±isªyh rozwi¡za« równa« pola grawitayjnego.W pró»ni maj¡ one posta¢
Rµν = 0,gdzie Rµν = Rρ

µρν , za± Rα
βγδ jest tensorem krzywizny zasoprzestrzeni.Najprostsz¡ sytuaj¡ �zyzn¡, do której mo»na te równania zastosowa¢, jestsferyznie symetryzne pole grawitayjne wokóª izolowanego ¹ródªa.1 Jako pier-wszy rozwi¡zanie takie znalazª w roku 1915 Karl Shwarzshild [2℄; jego formametryzna ma posta¢
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, (1)gdzie m jest mas¡ ¹ródªa. Metryka (1) jest powszehnie znana pod nazw¡�rozwi¡zania Shwarzshilda�. Pierwsze«stwo historyzne Shwarzshilda nie1W tamtyh zasah mówiono o masie punktowej, ale dzi± wszysy unikaj¡ tego terminu �geometryzna struktura takiej kon�guraji nie zgadza si� z intuiyjnym wyobra»eniem z¡stkipunktowej. 1



ulega w¡tpliwo±i, ale jego praa zawiera w zasadzie tylko samo wyprowadzeniemetryki (1) z równa« Einsteina, bez »adnej dyskusji ih wªasno±i. Shwarzshildprzedyskutowaª tylko korespondenj� mi�dzy swoim ±isªym wynikiem, a wyni-kiem perturbayjnyh rahunków Einsteina w jego wze±niejszej pray. Sposób,w jaki Shwarzshild doszedª do tego rozwi¡zania, jest, z matematyznego punktuwidzenia, do±¢ nieporadny, a notaja maªo przejrzysta ((1) jest zapisane w no-taji u»ywanej dzisiaj).Tymzasem, nad tym samym problemem praowaª od 1913 roku (jeszzeprzed sformuªowaniem ostateznej wersji równa« Einsteina!) doktorant H. A.Lorentza, Johannes Droste. Jego wynik zostaª publiznie przedstawiony naposiedzieniu Królewskiej Holenderskiej Akademii Nauk 27 maja 1916 roku, za-ledwie 4 miesi¡e po pierwszej prezentaji rozwi¡zania Shwarzshilda. Okoliz-no±i wskazuj¡, »e Droste praowaª aªkowiie niezale»nie od Shwarzshilda idowiedziaª si� o wyniku Shwarzshilda dopiero podzas przygotowywania pub-likaji [3℄. Praa Drostego, ho¢ nie wolna od niepotrzebnyh zawiªo±i i dygresji,które dzi± wydaj¡ si� nam naiwne, jest dojrzalsza i zawiera aªkiem obszern¡interpretaj� metryki (1), miejsami id¡¡ w kierunku znaznie pó¹niejszyh od-kry¢. Sprawiedliwo±¢ historyzna wymagaªaby wi�, aby nada¢ temu rozwi¡za-niu nazw� �metryki Shwarzshilda � Drostego�, analogiznie do praktyki zas-tosowanej w wielu innyh przypadkah (np. dla rozwi¡za« Reissnera � Nord-ströma, Friedmanna � Lemaître'a, Taub � NUT, Bertottiego � Robinsona).Przykªadem nieporadno±i, naiwnej z dzisiejszego punktu widzenia, byªowyprowadzenie tego rozwi¡zania z zasady wariayjnej, po wprowadzeniu dofunkjonaªu wariayjnego uproszze« wynikaj¡yh z zaªo»onej symetrii sfe-ryznej i statyzno±i. Oblizenie funkji podaªkowej w lagran»ianie, √−gR(g jest wyznaznikiem tensora metryznego, R jest ±ladem tensora Riiego
Rµν), wymagaªo wze±niejszego oblizenia tensora Riiego. Nie jest wi� jasne,dlazego Droste nie u»yª po prostu równa« Rµν = 0. Wprowadzanie up-roszze« do funkjonaªu Lagrange'a z�sto prowadzi do bª�dnego wyniku; wtym przypadku Droste albo miaª szz�±ie, albo przedtem sprawdziª, »e wynikjest poprawny.Natomiast �zyzna dyskusja rozwi¡zania zadziwia dokªadno±i¡ i nowator-stwem wniosków (mowa o nowatorstwie z punktu widzenia roku 1916). Naprzykªad, autor stwierdziª, »e przyspieszenie z¡stki na orbiie jest najwi�kszedla r = 3m, o zgadza si� ze znanym dzi± faktem, »e �efektywny potenjaª� dlaruhu orbitalnego w tej metrye ma maksimum przy r = 3m. Stwierdziª te», »edotarie przez z¡stk� na orbiie do powierzhni r = 2m wymaga niesko«zonego�zasu� t. (Jego inne uwagi pokazuj¡ jednak, »e nie wiedziaª, i» ten niesko«zony�zas� jest tylko warto±i¡ dowolnie wybranej wspóªrzednej zasowej.)Porównanie wyników Shwarzshilda i Drostego zmusza do zastanowienia,dlazego praa Shwarzshilda jest dzi± tak sªawna, a praa Drostego maªokomu znana. Autor noty edytorskiej do przedruku pray Drostego (Tony Roth-man) zasugerowaª, »e zadziaªaªy tu pozanaukowe zynniki sojologizne i psy-hologizne. Shwarzshild byª w roku 1916 dyrektorem Obserwatorium As-tronomiznego w Pozdamie, za± jego wynik zostaª przedstawiony na zebraniuPruskiej Akademii Nauk w Berlinie przez samego Einsteina. Droste byª wtedy2



mªodym doktorantem, jego promotor byª mniej prominentn¡ osobisto±i¡ (ho¢te» znakomitym �zykiem), a miejse prezentaji (Amsterdam) nie byªo entrum±wiatowej nauki. Jak wida¢, uznanie i sªawa zale»¡ nie tylko od jako±i pray iwagi wyniku...3 Modele Wszeh±wiataHistoria modeli Wszeh±wiata wyprowadzonyh z teorii wzgl�dno±i jest jeszzebardziej skomplikowana i peªna zaskakuj¡yh epizodów, ni» ta opisana wy»ej.Jak wiadomo, pierwsz¡ prób� stworzenia takiego modelu podj¡ª sam Ein-stein w roku 1917. Jego rozwi¡zanie (patrz paragraf 6) jest dzi± ju» tylko histo-ryzn¡ iekawostk¡. Jest ono statyzne, wi� nie mo»e opisywa¢ rzezywistegoWszeh±wiata, o którym od roku 1929 wiadomo, »e si� rozszerza.2Pierwsze �zyznie sensowne modele Wszeh±wiata stworzyª Aleksander Fried-man w roku 1922 (dla dodatniej krzywizny przestrzennej) i w roku 1924 (dlaujemnej krzywizny przestrzennej) [4℄. Zostaªy one prawidªowo zinterpretowanei doenione dopiero po ok. 10 latah, ju» po ±mieri autora. Nie b�dziemy tuzajmowa¢ si� histori¡ ih odbioru przez spoªezno±¢ �zyków i astronomów, ho¢i ta jest peªna dªugotrwaªyh nieporozumie« (patrz nota edytorska do prze-druku [4℄). Rozwi¡zania Friedmana, pierwotnie znalezione dla pyªu ze staª¡kosmologizn¡, zostaªy pó¹niej uogólnione na niezerowe i±nienie i uzupeªnioneo przypadek przestrzennie pªaski przez Lemaître'a w roku 1927 [5℄, Robertsonaw roku 1929 [6℄ i Walkera w roku 1935 [7℄. Robertson i Walker wyprowadziliform� metryzn¡ znan¡ dzi± pod ih nazwiskiem w sposób ±isªy z zaªo»e« jed-norodno±i i izotropii zasoprzestrzeni. Mo»na j¡ przedstawi¢ na ró»ne sposoby,w ró»nyh ukªadah wspóªrz�dnyh. Jedno z najpopularniejszyh przedstawie«ma posta¢:
ds2 = dt2 − R2(t)
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, (2)gdzie R(t) jest funkj¡ do wyznazenia z równa« Einsteina, za± k jest staª¡dowoln¡. Te modele s¡ do dzi± powszehnie u»ywane przez astronomów, ho¢nie do wszystkih elów nadaj¡ si� jednakowo dobrze (patrz dalej).Pierwsze nietrywialne, ho¢ nadal aªkiem proste, uogólnienie modeli Fried-mana znalazª Lemaître w roku 1933 [8℄.3 Lemaître zaªo»yª, »e zasoprzestrze«2Edwin Hubble, powszehnie uznawany za odkryw� ekspansji Wszeh±wiata, do ko«a»yia nie wierzyª, »e �zyzny Wszeh±wiat naprawd� si� rozszerza. Uwa»aª on, »e odkryªtylko, i» przesuni�ie ku zerwieni w widmah dalekih galaktyk jest proporjonalne do ihodlegªo±i od nas. Przelizanie przesuni�ia ku zerwieni na pr�dko±¢ uiezki uwa»aª on tylkoza wygodny sposób przedstawienia wyników, za którym niekonieznie kryje si� rzezywistyefekt �zyzny � patrz nota edytorska do poz. [4℄.3Model ten byª do niedawna nazywany �modelemTolmana� albo �Tolmana�Bondiego�. Jestto jeszze drastyzniejsza niesprawiedliwo±¢, ni» w przypadku Drostego � Lemaître nie tylkopierwszy znalazª to rozwi¡zanie, ale te» przeprowadziª bardzo elegank¡ dyskusj� jego wªas-no±i geometryznyh, �zyznyh i astro�zyznyh. Obenie jest dla tego modelu lansowananazwa �model Lemaître'a � Tolmana�, ale nazwisko Tolmana jest tu dodane wyª¡znie dla3



jest sferyznie symetryzna wokóª jednej linii ±wiata obserwatora, ale nie jestjednorodna. �ródªem w równaniah Einsteina, podobnie jak w rozwi¡zaniuFriedmana, byª pyª � iez doskonaªa o znikaj¡ym i±nieniu. Forma metryznaLemaître'a ma posta¢:
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, (3)gdzie funkja R(t, r) speªnia równanie:
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M(r) i E(r) s¡ funkjami dowolnymi, Λ jest staª¡ kosmologizn¡. G�sto±¢ ma-terii jest dana przez:
8πG
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.Model ten zawiera ju» pewne elementy prawdziwej dynamiki relatywistyznej,w odró»nieniu od modeli Robertsona�Walkera, któryh ewoluja jest opisywanarównaniem ró¹nizkowym zwyzajnym. W modelu Lemaître'a � Tolmana (LT)mo»na zaªo»y¢ dowolny (sferyznie symetryzny) poz¡tkowy rozkªad g�sto±imaterii i pr�dko±i, a nast�pnie bada¢ jego ewoluj�. Z równania (4) wida¢te», »e R zale»y od t poprzez kombinaj� (t − tB), gdzie tB nie jest staª¡, jakw modelah RW, ale funkj¡ dowoln¡ zmiennej r. Oznaza to, »e w kosmolo-giznej synhronizaji wybuh poz¡tkowy w modelu LT nie jest jednozesny �zahodzi w ró»nyh hwilah zasu t dla ró»nyh obserwatorów. Modele Fried-manna mieszz¡ si� tu jako przypadek szzególny odpowiadaj¡y E = − 1
2kr2,

M/r3 = onst, R = rS(t) i tB = onst. Równie» rozwi¡zanie Shwarzshilda jestprzypadkiem szzególnym tego modelu; wynika ono z niego (we wspóªrz�dnyhaªkiem innyh ni» w (1), patrz dalej) gdy M = m = onst.Lemaître u»yª tego modelu do pierwszej próby opisania powstawania za-g�szze« (�mgªawi�) we Wszeh±wieie. Zaproponowany przez niego mehanizmnie jest dzi± uwa»any za rzezywist¡ przyzyn� powstawania galaktyk.4 Napodkre±lenie zasªuguje jednak nowatorska pomysªowo±¢ i odwaga Lemaître'a:próbowaª on opisa¢ powstawanie struktur w ramah ±isªej teorii grawitajikilkadziesi¡t lat wze±niej ni» inni podj�li ten program przy u»yiu metod przy-bli»onyh.Lemaître pokazaª te» jako pierwszy, u»ywaj¡ tego samego rozwi¡zania,»e pozorna osobliwo±¢ rozwi¡zania Shwarzshilda przy r = 2m nie jest os-obliwo±i¡ geometryzn¡, lez tylko skutkiem wyboru ukªadu wspóªrz�dnyh.odró»nienia tego przypadku od modeli Friedmanna � Lemaître'a. Pierwsze«stwo Lemaître'anie podlega »adnej dyskusji, za± Tolman ytowaª pra� Lemaître'a w swojej.4Lemaître zaªo»yª, »e galaktyka powstaje wewn¡trz sfery, na której odpyhanie zwi¡zaneze staª¡ kosmologizn¡ równowa»y si� z grawitayjnym przyi¡ganiem. Dla mniejszyhodlegªo±i grawitaja przewa»a nad przyi¡ganiem i powoduje zag�szzanie materii, dla wi�k-szyh odlegªo±i przewa»a ekspansja. Promie« tej sfery jest jednak wielokrotnie wi�kszy ni»typowy promie« galaktyki. 4



Pró»niowa grania (M = onst) rozwi¡zania (3 � 4) jest rozwi¡zaniem Shwarz-shilda we wspóªrz�dnyh, w któryh ta osobliwo±¢ znika. Byª to pierwszykrok na drodze do peªnego rozszyfrowania struktury geometryznej rozmaito±iShwarzshilda5 i do de�niji poj�ia zarnej dziury.Innym iekawym i zaskakuj¡o dojrzaªym, wyprzedzaj¡ym swój zas, wy-nikiem tej pray jest dowód, przy u»yiu równa« Einsteina bez znajdowania±isªego rozwi¡zania, »e kosmologizna osobliwo±¢ modeli Friedmanna przy R =
0 nie znika w ogólniejszym przypadku, gdy rozpatrujemy metryk� z ni»szasymetri¡ i z niezerowym i±nieniem. (Wedªug dzisiejszej terminologii, równa-nia badane przez Lemaître'a opisuj¡ model iezy doskonaªej z 3-wymiarow¡grup¡ symetrii typu Bianhi I.)Praa Lemaître'a zostaªa poz¡tkowo zauwa»ona i doeniona tylko przezjednego zªowieka � Riharda Tolmana [12℄, który w rok pó¹niej u»yª mode-lu Lemaître'a do zbadania stabilno±i rozwi¡za«a Friedmana ze wzgl�du nazaburzenia jednorodnego rozkªadu g�sto±i materii. Podkre±lmy, »e Tolmanpraowaª, tak samo jak Lemaître, w ramah ±isªej teorii Einsteina (stabilno±¢rozwi¡za« jest z�sto badana metodami perturbayjnymi). Tolman pokazaª,»e rozwi¡zania Friedmanna s¡ niestabilne wzgl�dem powstawania lokalnyh za-g�szze« i rozrzedze«. Amplituda ka»dego lokalnego maksimum lub minimumg�sto±i b�dzie wzrasta¢ z zasem. Z dzisiejszego punktu widzenia mo»na po-wiedzie¢, »e Tolman wskazaª sposób opisywania powstawania struktur w ±isªejteorii Einsteina i równoze±nie przewidziaª koniezno±¢ powstawania kondensajioraz pustek. Niestety, jego praa pozostawaªa przez dªugie lata niezauwa»ona, akiedy wreszie zaz�ªa by¢ ytowana, to tylko jako ¹ródªo wiadomo±i o modeluLemaître'a, nazywanym ozywi±ie modelem Tolmana. Obserwayjne odkryiepustek w roku 1978 zostaªo ogªoszone jako nowe, wielkie i niespodziewane od-kryie astronomii. Sam Tolman byª w peªni ±wiadomy implikaji swojego wyniku� jego praa zawiera zytelne ostrze»enie, »e stosowanie modeli Friedmana dodu»yh obszarów przestrzeni i dªugih przedziaªów zasu jest ryzykowne:�The foregoing results demonstrate the lak of existene of any general kindof gravitational ation whih would neessarily lead to the disappearane ofinhomogeneities in osmologial models. (...) it is at least evident from theresults obtained that we must proeed with aution in applying to the atualuniverse any wide extrapolations � either spatial or temporal � of results deduedfrom stritly homogeneous models.�Tolman rozwa»aª takie zaburzenia modelu Lemaître'a, w któryh poz¡t-kowy rozkªad pr�dko±i jest taki sam, jak w modelah Friedmana, natomiastzaburzony jest rozkªad g�sto±i. W tym samym roku 1934 Sen [13℄ zbadaª prob-lem dualny: zaburzenie poz¡tkowego rozkªadu pr�dko±i przy poz¡tkowym5Ostatni krok na tej drodze wykonali niezale»nie Kruskal [9℄ i Szekeres [10℄, którzy skon-struowali maksymalne rozszerzenie analityzne tej rozmaito±i. Interpretaj� wspóªrz�dnyhrozwi¡zania Shwarzshilda, które wynikaj¡ z (3) w graniy M = onst podaª 30 lat pó¹niejNovikov [11℄. S¡ to wspóªrz�dne spozynkowe obserwatorów swobodnie spadaj¡yh w zaso-przesatrzeni Shwarzshilda, w kierunkah radialnyh, z zerow¡ pr�dko±i¡ w niesko«zono±i.5



rozkªadzie g�sto±i takim, jak u Friedmanna.6 Wynik byª podobny, jak u Tol-mana: amplituda poz¡tkowego zaburzenia pr�dko±i b�dzie rosn¡¢ z zasem.7Sen zrobiª jeszze jedno wa»ne odkryie, potwierdzone w znaznie pó¹niejszyhpraah Sato i wspóªpraowników [16℄: zaburzony obszar o mniejszej g�sto±iekspanduje szybiej ni» niezaburzony model Friedmana o tej samej g�sto±i. Za-tem, podzas ewoluji pustka powi�ksza nie tylko swoj¡ amplitud� g�sto±i, alete» rozmiar wzgl�dem ekspanduj¡ego tªa:�Arguments are given in the last setion whih show that (...) the originalmodel is unstable for rarefation. (...) Of all symmetrial spaes of the type (1)onsistent with given density and metri (and negligible pressure) of any Fried-mann type at an instant, this homogeneous Friedmann spae has the minimumrate of expansion (or ontration).�To byªa jeszze wyra¹niejsza przepowiednia powstawania pustek, ni» w prayTolmana. Niestety, praa Sena jest do dzi± zupeªnie nie znana i nie ytowana.Bondi, w pray z roku 1947 [17℄, przeprowadziª pierwsz¡ systematyzn¡dyskusj� �zyznyh i astro�zyznyh wªasno±i modelu Lemaître'a � Tolmana.Ta praa jest do±¢ z�sto ytowana, ale gªównie jako ¹ródªo do wyprowadzeniamodelu LT z równa« Einsteina. Niestety, nie jest ona powszehnie zytana,zego dowodzi fakt, »e niektóre wyniki Bondiego zostaªy praowiie �odkryte�ponownie w pó¹niejszyh praah. Wa»niejsze wyniki Bondiego byªy nast�pu-j¡e:81. Mo»liwo±¢ wyst¡pienia przei�¢ powªok. W niejednorodnym sferyzniesymetryznym modelu, powierzhnie staªej poz¡tkowej g�sto±i s¡ wspóª±rod-kowymi sferami. Ka»da z tyh sfer ma swoj¡ wªasn¡, niezale»n¡ od innyh,pr�dko±¢ poz¡tkow¡. Mo»e si� wi� zdarzy¢, »e sfera o mniejszym promieniupoz¡tkowym, wskutek zbyt du»ej pr�dko±i poz¡tkowej, dogoni sfer�, którapoz¡tkowo miaªa wi�kszy promie«, ale maª¡ pr�dko±¢. Takie przi�ie jestosobliwo±i¡, poza któr¡ model staje si� nieprzewidywalny. Mo»na t� osobli-wo±¢ wyeliminowa¢ przez naªo»enie pewnyh nierówno±i na funkje de�niuj¡emodel. Problem ten zostaª w peªni rozwi¡zany w roku 1985 [18℄.2. Mo»liwo±¢ istnienia tzw. �gardeª�, które s¡ uogólnieniem znanego �mostuEinsteina � Rosena� w rozwi¡zaniu Shwarzshilda na przypadek niepró»niowy.Wªasno±i gardeª zostaªy potem dokªadnie zbadane przez Hellaby [19℄.3. Rozró»nienie grawitayjnego przesuni�ia ku zerwieni od efektu Dopplera.4. Mo»liwo±¢ powstawania zarnyh dziur. Poj�ie i termin �zarna dziura�s¡ o ok. 20 lat pó¹niejsze od pray Bondiego. Bondi pokazaª, »e wewn¡trzszybko zapadaj¡ego si� obªoku materii, ±wiatªo mo»e zosta¢ �porwane� przezmateri� i zmuszone do zawróenia w kierunku entrum. Byªa to równoze±nie6U»yli±my tu dzisiejszej terminologii, sam Sen wysªowiª to w nie aªkiem jasny sposób.7Rola rozkªadu pr�dko±i w powstawaniu struktur do dzi± nie jest prawidªowo rozu-miana przez astronomów. Wedªug powszehnego przekonania za powstawanie struktur s¡odpowiedzialne jedynie zaburzenia g�sto±i. Tymzasem niejednorodny rozkªad pr�dko±igeneruje struktury znaznie skutezniej ni» zaburzenia g�sto±i [14℄, i mo»e te» przeksztaª-i¢ poz¡tkowe zag�szzenie w pustk� [15℄.8Wyniki te s¡ tu opisane przy u»yiu dzisiejszej terminologii, która w przewa»aj¡ej z�sizostaªa wprowadzona po roku 1947. 6



demonstraja faktu, »e model LT nadaje si� do opisu powstawania i ewolujidynamiznyh zarnyh dziur.9 Równanie graniy tego obszaru (powierzhnizarnej dziury wewn¡trz materii), R = 2M , jako pierwszy podaª w roku 1970Barnes [20℄, za± przykªad proesu powstawania i ewoluji zarnej dziury wewn¡trzgalaktyki zostaª przedyskutowany przez autora niniejszego tekstu wspólnie z C.Hellabym [21℄.5. Mo»liwo±¢ powstawania entralnyh osobliwo±i. Ten aspekt modelu LTbyª bardzo intensywnie badany w latah 1970-tyh do 1990-tyh w zwi¡zku zhipotez¡ enzury kosmiznej.10 Istnienie entralnej osobliwo±i wykryli, przyokazji rahunków numeryznyh, Eardley i Smarr w roku 1979 [22℄.6. Interpretaja funkji R jako odlegªo±i jasno±iowej.7. Rozró»nienie aktywnej masy grawitayjnej od masy spozynkowej.Ostatni¡ klasyzn¡ pra¡ o modelu LT, któr¡ tu wspomnimy, jest praa Bon-nora z roku 1956 [23℄. Bonnor poszedª o krok dalej ni» Lemaître i zastosowaªmodel LT do opisu powstawania �mgªawi� (zyli galaktyk) inn¡ metod¡. Za-ªo»yª on, »e poz¡tkowe zaburzenie g�sto±i jest statystyzn¡ �uktuaj¡ w jed-norodnym o±rodku i zbadaª ewoluj� takiego zaburzenia. Do opisu kosmiznegotªa i samej galaktyki Bonnor u»ywaª modeli Friedmana o ró»nyh parametrah,model LT posªu»yª mu do interpolaji mi�dzy tymi dwoma regionami. Na-tra�ª on przy tym na problem, który do dzi± nie zostaª rozwi¡zany. Mianowiieokazaªo si�, »e je±li poz¡tkowe zag�szzenie materii ma mas� galaktyki (zylizawiera 1067 nukleonów) i jest statystyzn¡ �uktuaj¡ g�sto±i w hwili 1000 latpo WielkimWybuhu, to musi mie¢ amplitud� g�sto±i wynosz¡¡ 10−34 g�sto±itªa. Aby jednak takie zaburzenie mogªo osi¡gn¡¢ w hwili obenej g�sto±¢ ob-serwowan¡ w galaktykah, jego poz¡tkowa amplituda musiaªaby wynosi¢ 10−5.Zatem, Wszeh±wiat istnieje zbyt krótko, aby galaktyki mogªy powsta¢ w tensposób. Poz¡tkowe zaburzenia g�sto±i musz¡ by¢ generowane w inny sposób.Obenie uwa»a si�, »e poz¡tkowe �uktuaje g�sto±i powstaªy jako kwan-towe �uktuaje warto±i pola skalarnego odpowiedzialnego za in�aj�, ale jestto tylko hipoteza niepotwierdzona »adnymi ±isªymi rahunkami. Nie istniejeteoria kwantowej grawitaji, ani te» nie wiadomo, w jaki sposób pole skalarnein�aji przeksztaªa si� w znan¡ dzi± materi�. Problem Bonnora nadal pozostajenierozwi¡zany, mimo niezlizonyh pra opublikowanyh na ten temat.Fluktuaje g�sto±i mogªy wyªoni¢ si� z wybuhu poz¡tkowego, który walenie musiaª by¢ jednorodny i równozesny, jak w modelah Friedmana. Istnienietyh �uktuaji nie jest problemem dla teorii wzgl�dno±i, ale to wyja±nienie niestaªo si� przedmiotem systematyznyh bada«.9Znane powszehnie zarne dziury Shwarzshilda i Kerra s¡ stajonarne � opisuj¡ nie-zmienne w zasie stany asymptotyzne zarnyh dziur.10Hipoteza ta mówi, »e ka»da osobliwo±¢ musi by¢ ukryta wewn¡trz horyzontu zdarze«.Jej zwolenniy twierdz¡, »e jest ona prawdziwa w odniesieniu do �generyznyh� modeli za-soprzestrzeni. Modele LT, �niegeneryzne� z powodu sferyznej symetrii, dostarzyªy wielukontrprzykªadów dla ró»nyh wze±niejszyh sformuªowa« tej hipotezy.
7



4 Kosmologia newtonowskaMilne i MCrea w roku 1934 [24℄ dokonali do±¢ zadziwiaj¡ego odkryia: modelerozszerzaj¡ego si�, jednorodnego i izotropowego Wszeh±wiata mo»na wypro-wadzi¢ z teorii Newtona, za± równanie opisuj¡e proes ekspansji jest takie samo,jak w modelah Friedmana; inna jest tylko interpretaja jednej ze staªyh ruhu.To, o w modelah Friedmana nazywaªo si� �indeksem krzywizny� k, w modelahnewtonowskih jest aªkowit¡ energi¡ jednostki masy iezy, pomno»on¡ przez
(−2): k = −2E.Warto tu przypomnie¢ w skróie, jak¡ ewoluj� przeszªa kosmologia mi�dzyrokiem 1915 a 1934. Do roku 1915 wszysy astronomowie byli przekonani, »enasz Wszeh±wiat jest statyzny. Ta wiara byªa tak silna, »e zmusiªa Ein-steina do zmody�kowania jego dopiero o sformuªowanyh równa« pola gra-witayjnego. Oryginalne równania, jak si� okazaªo, nie dopuszzaªy statyznyhrozwi¡za« kosmologiznyh. Einstein dopisaª do swoih równa« �zªon kosmo-logizny�, aby dopu±i¢ statyzny model � i znalazª taki model w roku 1917.Kilka lat pó¹niej, w praah z 1922 i 1922 roku, Friedman znalazª rozwi¡zaniarówna« Einsteina, w któryh materia (pyª) poruszaªa si� radialnie, powoduj¡zmiany g�sto±i w zasie, ale g�sto±¢ pozostawaªa staªa w przestrzeni. Einsteinwyraziª si� o tyh rozwi¡zaniah, »e s¡ �podejrzane� (podejrzewaª mianowiiebª¡d w rahunkah Friedmana) i daª si� przekona¢ o ih poprawno±i dopieropo przezytaniu listu z wyja±nieniami od Friedmana (patrz komentarz do prze-druku pra Friedmana � poz. [4℄). W roku 1929 Hubble opublikowaª wynikiswoih obserwaji, które pokazaªy, »e Wszeh±wiat si� rozszerza � i dopiero wtym momenie spoªezno±¢ astronomów i �zyków przyj�ªa do wiadomo±i, »eWszeh±wiat nie jest statyzny.Wmi�dzyzasie prae Friedmana zostaªy zapomniane i musiaªo min¡¢ jeszzepar� lat zanim informaja o jego modelah (odkrytyh powtórnie i wzbogaonyho nowe elementy przez Lemaître'a [5℄) przedostaªa si� do publiznej ±wiadomo±i.Dopiero wtedy, gdy byªo ju» wiadomo, »e nasz rzezywisty Wszeh±wiat nie jeststatyzny, Milne i MCrea zadali sobie pytanie: zy mo»na taki Wszeh±wiatopisa¢ w teorii Newtona?Ih metoda opiera si� na jednym maªym oszustwie. Rozpatrzmy kul� materiio promieniu R i powierzhni� S kuli o promieniu r < R i ±rodku pokrywaj¡-ym si� ze ±rodkiem du»ej kuli. Jak wiadomo, dla ka»dego punktu P na Saªkowita siªa grawitayjna wywierana w P przez mas� poªo»on¡ na zewn¡trz
S jest równa zeru � punkt P odzuwa grawitaj� tylko tej masy, która jest za-warta wewn¡trz S. To jest ±isªy wniosek rahunkowy � ale tylko wtedy, gdyaªkowita masa ukªadu (wn�trza kuli o promieniu R) jest sko«zona. Dla ukªadujednorodnego niesko«zonego, warto±¢ potenjaªu w punkie P pohodz¡egood masy poªo»onej na zewn¡trz S jest niesko«zona, wi� pytanie, zy ten po-tenjaª zale»y od r, jest nierozstrzygalne (dla ukªadów sko«zonyh nie zale»y).Stwierdzenie, »e siªa dziaªaj¡a na P pohodz¡a od obszaru na zewn¡trz Sjest równa zeru nie daje si� w tym przypadku ±i±le udowodni¢. Tym niemniej,poniewa» siªa ta jest równa zeru przy ka»dym sko«zonym R, mo»na zaªo»y¢,»e jest ona te» równa zeru w graniy R → ∞.8



Przy tym zaªo»eniu mo»na rozwi¡za¢ równanie Poissona i równania ruhu.Najbardziej zadziwiaj¡ymwnioskiem z prayMilne i MCrea jest: ten rahunekjest tak prosty, »e mógª by¢ bez przeszkód wykonany ju» w XVIII wieku, porozpraowaniu matematyznyh podstaw teorii Newtona. Wystarzyªo tylkozada¢ sobie pytanie, zy Wszeh±wiat musi by¢ statyzny. Wszysy byli jednaktak bardzo pewni, »e znaj¡ odpowied¹ i »e jest ona ozywista, i» nikomu topytanie nie przyszªo do gªowy...5 Klasy�kaja rzezywistyh trójwymiarowyh al-gebr LiegoTen temat pojawiª si� w teorii wzgl�dno±i z du»ym opó¹nieniem. Matema-tyzny problem klasy�kaji 3-wymiarowyh rzezywistyh algebr Liego zostaªrozwi¡zany ju» w roku 1898 przez L. Bianhi [25℄. Okazaªo si�, »e istnieje 9nieizomor�znyh klas takih algebr, przy zym dwie klasy s¡ i¡gªymi rodzina-mi algebr, numerowanymi jednym parametrem ka»da. Bianhi nazwaª te klasytypami. Metoda, której u»yª, okazaªa si� do±¢ skomplikowana: jego klasy�kajaopieraªa si� na badaniu wymiaru i struktury algebr pohodnyh. Oryginalnapraa ma prawie 100 stron i zawiera kilkaset wzorów.Pierwsze zastosowanie tej klasy�kaji w teorii wzgl�dno±i pojawiªo si� ponad50 lat pó¹niej, w pray Tauba z roku 1951 [26℄. Taub rozwa»aª pró»niowe równa-nia Einsteina dla metryk z grupami symetrii ró»nyh typów Bianhi, dziaªaj¡-ymi na 3-wymiarowyh orbitah przestrzennyh.11 Praa Tauba, z pewnymdalszym opó¹nieniem, staªa si� z kolei inspiraj¡ dla kosmologów. ModeleFriedmana � Robertsona � Walkera maj¡ grupy symetrii nale»¡e do typówrozwa»anyh przez Bianhi, ale maj¡ opróz tego symetri� sferyzn¡. Czaso-przestrzenie typu Bianhi bez sferyznej symetrii s¡ wi� naturalnymi uogól-nieniami modeli FRW: s¡ one jednorodne, ale na ogóª nieizotropowe.Jednym z relatywistów zainteresowanyh kosmologi¡ byª Engelbert Shük-ing. Wynalazª on inn¡, znaznie prostsz¡ metod� wyprowadzenia klasy�kajiBianhi � za pomo¡ algebraiznej klasy�kaji maierzy zbudowanej ze staªyhstrukturalnyh 3-wymiarowej algebry Liego. Mianowiie, dla 3-wymiarowejalgebry zbiór staªyh strukturalnyh Ci
jk = −Ci

kj speªniaj¡yh równania
[Jj , Jk] = Ci

jkJi zawiera 9 elementów � tyle samo, ile ogólna maierz 3 × 3.Odwzorowanie zbioru Ci
jk w zbiór maierzy Hij dokonuje si� za pomo¡ wzoru

Ci
jk = ǫsjkHsi,gdzie ǫsjk jest symbolem Levi-Civity. Maierz Hij rozkªada si� nast�pnie naz�±¢ symetryzn¡ i z�±¢ antysymetryzn¡, t� drug¡ reprezentuje si� przez wek-tor ai za pomo¡ wzoru ai = − 1
2ǫijkH [jk], i bada si� ró»ne mo»liwe relajemi�dzy wektorem ai a kierunkami wªasnymi z�±i symetryznej H(ij). Wszys-tkie typy Bianhi pojawiaj¡ si� wtedy jako nierównowa»ne przypadki. Rahunek11Inspiraj¡ dla Tauba miaªy by¢ nieo wze±niejsze prae Gödla [27, 28℄, w któryh autorrozwa»aª dwa wybrane typy Bianhi, nie wspominaj¡ jednak o peªnej klasy�kaji.9



jest tak prosty, »e daje si� przedstawi¢ na 6 stronah druku. Niestety, Shük-ing nigdy nie opublikowaª tego wyniku � przedostaª si� on do publiznej wiado-mo±i przez przypadek. Autor wygªosiª w roku 1957 referat na seminarium zteorii wzgl�dno±i w Hamburgu, w którym przedstawiª swoje podej±ie. Siedz¡yw±ród sªuhazy Wolfgang Kundt zanotowaª tre±¢ referatu, a potem udost�p-niª swoje notatki kilku znajomym. Pierwsze zastosowania metody Shükinga,oparte na notatkah Kundta, zostaªy opisane w praah Ellisa i MaCalluma[29, 30℄ oraz Estabrooka, Wahlquista i Behra [31℄. Metoda Shükinga staªa si�w ten sposób znana, ale nikt nie znaª nazwiska jej odkrywy ani oryginalnego¹ródªa. Christoph Behr, w latah 1960-tyh magistrant Shükinga, dostaª zazadanie rozpraowanie i opublikowanie tej metody, ale nigdy swojej pray nieuko«zyª. Mimo to, na podstawie zapowiedzi w pray [31℄, nazywano zasemto podej±ie �klasy�kaj¡ Bianhi � Behra�.Taka sytuaja trwaªa do roku 2000. Wtedy to, autor niniejszego tekstu,b�d¡ redaktorem serii �Golden Oldies�, zainteresowaª si� t¡ spraw¡ i przeprowa-dziª systematyzne �±ledztwo�. W jego wyniku wszysy uzestniy proesu roz-powszehnienia metody Shükinga spisali swoje wspomnienia [32℄, za± Kundtprzetªumazyª swoje notatki na angielski i opraowaª je redakyjnie, po zymzostaªy one opublikowane jako osobna praa [33℄.6 Modele wiruj¡ej materiiWokóª tego tematu urosªa legenda. W roku 1949 ukazaª si� artykuª Kurta Gödla[27℄, zazynaj¡y si� od sªów:�All osmologial solutions with non-vanishing density of matter known atpresent have the ommon property that, in a ertain sense, they ontain an`absolute' time oordinate, owing to the fat that there exists a one-parametrisystem of three-spaes everywhere orthogonal on the world lines of matter. It iseasily seen that the non-existene of suh a system of three-spaes is equivalentwith a rotation of matter relative to the ompass of inertia.�Gödel byª ju» wtedy sªawnym matematykiem o wielkim autoryteie, wi� stwier-dzenie to zostaªo zauwa»one i utrwaliªo si� w publiznej pami�i. Niestety,byªo ono od poz¡tku nieprawdziwe. Pierwsze rozwi¡zanie równa« Einsteinaopisuj¡e zasoprzestrze« wewn¡trz wiruj¡ego rozkªadu materii zostaªo opub-likowane w roku 1924 przez K. Lanzosa [34℄. Rozwi¡zanie Gödla byªo inne,nierównowa»ne rozwi¡zaniu Lanzosa, i w tym sensie byªo nowe w roku 1949.Odegraªo ono wa»n¡ rol� w pó¹niejszym rozwoju teorii wzgl�dno±i, poniewa»jego niezwykªe wªasno±i (np. istnienie zamkni�tyh linii zasowyh) zain-spirowaªy kilka kierunków bada« � mi�dzy innymi badanie osobliwo±i (patrznota edytorska do przedruku [27℄). Inspiraja dostarzona przez Gödla polegaªami�dzy innymi na tym, »e podaª on wi�kszo±¢ swoih stwierdze« bez dowodu;pó¹niejsi badaze usiªowali te dowody odtworzy¢.Gödel myliª si� w jeszze jednym punkie: jego rozwi¡zanie nie jest w»adnym sensie �kosmologizne� � nie mo»e ono by¢ modelem rzezywistego10



Wszeh±wiata, hoia» do dzi± bywa okre±lane nazw¡ �Gödel Universe�. ModelWszeh±wiata nie mo»e by¢ stajonarny; materia w takim modelu musi ekspan-dowa¢.Metryka Gödla mo»e by¢ przedstawiona nast�puj¡o:
ds2 = dt2 + 2er/adtdϕ +

1

2
e2r/adϕ2 − dr2 − dz2,gdzie a jest staª¡, której warto±¢ wyznaza g�sto±¢ materii ρ, staª¡ kosmologizn¡

λ i skalar rotaji ω:
κρ = 1/a2, ω2 = 1/

(

2a2
)

= −λ.Rozwi¡zanie Lanzosa ma tensor metryzny:
ds2 = dt2 − 2Cr2dtdϕ +

[

C2
(

r4 − r2
)

− λ
(

1 − e−r2
)]

dϕ2

−
e−r2

r2dr2

C2r2 + λ
(

1 − e−r2
) − e−r2

dz2,za± g�sto±¢ materii i skalar rotaji s¡ równe:
κρ = 2λ + 4C2er2

, ω = 2Cer2/2.Jak wida¢, rozwi¡zanie to ma bogatsz¡ struktur� ni» model Gödla � g�sto±¢ ma-terii nie jest w nim staªa i nie jest sztywno zwi¡zana z warto±i¡ λ. Rozwi¡zanieLanzosa, w odró»nieniu od rozwi¡zania Gödla ma nietrywialne granie ω = 0(reprodukuje ono wtedy �Wszeh±wiat� Einsteina) i λ = 0. Jest ono stajonarnei ylindryznie symetryzne. Lanzos dokªadnie przedyskutowaª jego wªasno±igeometryzne i �zyzne, mi�dzy innymi zbadaª zerowe geodezyjne, zyli torypromieni ±wietlnyh. Ale � paradoks � nie zauwa»yª, »e materia w tym modeluporusza si� ruhem wirowym. Sªowo �rotaja� nie pojawia si� w tej pray. Ztre±i artykuªu Lanzosa mo»na domy±li¢ si�, »e próbowaª on zinterpretowa¢swoje rozwi¡zanie jako model Galaktyki.Rozwi¡zanie to zostaªo powtórnie znalezione przez van Stokuma w roku1937 [35℄, w trakie badania zasoprzestrzeni stajonarnyh i osiowo symetry-znyh.W nieo pó¹niejszej pray Gödel przedyskutowaª ró»ne wªasno±i modeliWszeh±wiata z rotaj¡ i ekspansj¡, ale na podstawie samyh równa« Einsteina,bez przykªadów ±isªyh rozwi¡za«.12 Wedªug dzisiejszej terminologii rozwa»aª12Do dzi± nie jest znane »adne ±isªe rozwi¡zanie równa« Einsteina z �zyznie sensownym¹ródªem, w którym ekspansja i rotaja byªyby równoze±nie ró»ne od zera. Znane s¡ �rozwi¡za-nia� z ekspansj¡ i rotaj¡, w któryh ¹ródªami s¡ ró»ne skomplikowane ukªady, np. iezanizotropowa o niezerowej lepko±i i niezerowym przewodnitwie ieplnym. Tego rodzajumodele s¡ maªo przydatne. Ka»dy tensor metryzny jest rozwi¡zaniem równa« Einsteina, je±lidopu±imy wystarzaj¡o skomplikowane ¹ródªo. Nieznikaj¡e skªadowe tensora energii-p�duinterpretuje si� wtedy jako strumienie iepªa albo anizotropi� i±nienia. Porównywanie takihmodeli z wynikami obserwaji jest niemo»liwe wskutek zbyt du»ej lizby wielko±i wymagaj¡-yh równozesnego obserwayjnego wyznazenia.11



on modele typu Bianhi IX. Wszystkie stwierdzenia z tamtej pray s¡ podanebez dowodu. ****************************Seria �Golden Oldies� jest kontynuowana. Dotyhzas ukazaªy si� 33 prae[36℄, nast�pnyh 20 jest na ró»yh etapah przygotowa« do druku. Autorzy wieluz nih doszli do wniosków, na któryh przyj�ie wspóªzesna im publizno±¢naukowa nie byªa przygotowana. Po nas, praownikah nauki, spoªeze«stwospodziewa si�, »e b�dziemy umieli doeni¢ ka»dy nowy genialny pomysª, gdy si�pojawi. Historia pokazuje niestety raz po raz, »e nie potra�my tego ozeki-wania speªni¢. Nie wystarzy wpa±¢ na dobry pomysª i przedstawi¢ go naseminarium, konferenji zy w publikaji.13 Do±wiadzenie uzy, »e od rzezy-wistej wagi wyniku wi�kszy wpªyw na rozpowszehnienie wiedzy o nim miewaumiej�tne podsuni�ie odpowiednio spreparowanej informaji zaprzyja¹nionemudziennikarzowi... Ale to ju» temat na osobn¡ histori�.Literatura[1℄ http://www.mth.ut.a.za/ wh/GORules.txt[2℄ Shwarzshild, K. (1916). Über das Gravitationsfeld eines Massenpunktesnah der Einsteinshen Theorie. Sitzungsberihte der Königlih Preussis-hen Akademie der Wissenshaften zu Berlin, Phys.-Math. Klasse, 189-196; angielskie tªumazenie obu pra, z not¡ edytorsk¡, w: Gen. Rel. Grav.35 951 (2003). Nota edytorska do tego przedruku zawiera bª�dy rzezowe.Poprawka do noty w druku.[3℄ Droste, J. (1917). The �eld of a single entre in Einstein's theory of gravi-tation, and the motion of a partile in that �eld, Koninklijke NederlandsheAkademie van Wetenshappen Proeedings 19, 197; przedruk, z not¡ edy-torsk¡, w Gen. Rel. Grav. 34, 1545 (2002).[4℄ Friedmann, A. A. (1922). Über die Krümmung des Raumes, Z. Physik10, 377 (1922); Über die Möglihkeit einer Welt mit konstanter negativerKrümmung des Raumes, Z. Physik 21, 326 (1924); angielskie tªumaze-nie obu pra, z not¡ edytorsk¡, w: Gen. Rel. Grav. 31, 1985 (1999); +addendum: Gen. Rel. Grav. 32, 1937 (2000).[5℄ Lemaître, G. (1927). Un univers homogène de masse onstante et derayon roissant, rendant ompte de la vitesse radiale de nébuleuses extra-galatiques, Ann. So. Si. BruxellesA47, 49; angielskie tªumazenie (z�±-iowo zaktualizowane): Mon. Not. Roy. Astr. So. 91, 483 (1931).13Jaskrawym przykªadem jest tu sªawne rozwi¡zanie Kerra [37℄, które zostaªo po razpierwszy przedstawione na Pierwszym Teksaskim Sympozjum Astro�zyki Relatywistyznej.Wedªug autora notatki biogra�znej Kerra [38℄ nie wzbudziªo ono u tamtej publizno±i �AD-NEGO zainteresowania. Uznanie i sªawa przyszªy stopniowo potem � na szz�±ie dla Kerra,nie byªo innyh pretendentów do tytuªu odkrywy.12
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