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1 Motivation

o FEinstein-Universum: historisch wurde die kosmologische Konstante von Einstein eingefiihrt, um ein statis-
ches Universum zu erméglichen. Dies ist zu erklaren durch die damalige Interpretation der astronomischen
Daten sowie Einsteins Wunsch, dem Machschen Prinzip Rechnung zu tragen, welches die Dynamik des
Universums auf Relativbewegungen in Bezug auf die Massenverteilung zuriickfithrt (im Vgl. zum abso-
luten Raum).

1
R,, — §g,,yR + Aguy = 87GTy, (1)

Lovelock: die linke Seite ist der allgemeinste symmetrische, lokale, divergenzfreie 2-stufige Tensor, der nur
aus g,, und seinen ersten beiden Ableitungen konstruiert werden kann.

FEinstein verwarf beim Wissen der Expansion des Universums spéter die Konstante.

o Standard-Modell: heute ist die kosmologische Konstante ein integraler Bestandteil des Standardmodells
der Kosmologie (power law ACDM-Modell: flach, A-dominiert, zusammen mit baryonischer und nicht-
baryonischer (CDM) Materie, auf groflen Skalen homogen-isotrop mit adiabatischen Gauflschen Fluktua-
tionen).

e Interpretation als Vakuumenergie: Agu, o< —puyacguy = T};;¢. Kann man evtl. durch QFT-Methoden die

kosmologische Konstante bestimmen? (= Kosmologisches Konstanten Problem).

2 Kosmologie mit einer kosmologischen Konstanten

2.1 Friedmann-Robertson-Walker-Modelle

homogen-isotropes Universum: ds? = —dt? + a? (t)[lffr2 + r2d0?]

(a(t) : Skalenfaktor; k=+ 1, 0 = pos./neg. gekriimmtem, flachem Raum)

Isotropie: diagonaler Energie-Impuls-Tensor = ideales Fluid: T}, = (p + p)uyty + pgpuw

Aus den Einstein-Gln folgen dann 2 linear unabh. Gleichungen: Friedmann-Gin (Linearkombination):
H = (37 =2+ ®

i=_41G(p+3p)+ 4 (3)

a

Durch Zufiigen einer Zustandsgleichung fiir die Materie kann man die gesamte Dynamik des Universums
beschreiben.



Aus den obigen Gleichungen kann man nun das statische, pos. gekriimmte Einstein-Universum konstruieren
mit A, p,p > 0 geeignet gewahlt. (Achtung: instabil)

2.2 Kosmologische Parameter

A als Vakuumenergie
plausibel am Beispiel eines skalaren Feldes:

S = f d4$\/ —g[%g"“’qﬁm ¢w _V(¢)] = TIW = %(bm ¢w +%gpg¢ap ¢7t7 Guv — V(¢)gI~W
Nullpunktsenergie: T,;7¢ = —V(¢0)9uv = —pvac9uv (entspricht idealem Fluid mit pyee = —puac)

allgemein gilt: 7/)° = —pyacgur ist die einzige Lorentz-invariante Realisierung der Vakuumenergie.

fiir die kosmologische Konstante: Ry, — $g,, R = 87G(T,,, — ﬁguﬂ

Pvac

Dichteparameter: filhre Parameter in Bezug auf den flachen Raum (k = 0, perit = %) ein

Pi
Q; = 4
' Perit ( )
auch flir Kriimmung: Kriimmungsenergiedichte p = —%
>0+Q,=1,2=Qy +Q,+Qx (entspricht Friedmann-Gl.) (5)

Zustandsgleichungen: p; = w;p;
aus kontrahierten Bianchi-Identitét folgt: p; oc a= ™, n; = 3(w; + 1).

Pi | w; | n;
Staub 0 3
Strahlung | 1/3 | 4
Kriimmung | -1/3 | 2
Vakuum -1 0

Daraus kann man die Friedmanngleichung schreiben als: H(a) = Ho (> Qipa~ ™)'/, wobei hier Hy der heutige
i

Wert der Hubble-Konstante ist.

Dominante Energiebedingung (DEC): Einschrankung an die Zustandsparameter

(i) Tyol™l¥ > 0VI#, 1Y null

(i) THI* ist nicht-raumartig VI* null

Die Aussage (i) besagt, daf ein lokaler Beobachter immer eine positive Energiedichte sieht. Fiir ein ideales
Fluid folgt: p+p > 0,|p| > |p|, und somit sind 2 Félle erlaubt:

(i) p>0, [w] <1

(ii) p < 0, |w| = 1 (entspricht kosmologischer Konstanten).

Verzogerungsparameter: go = —55 =) "'T*QQ,

i
fiir n > 2: Expansion wird gebremst (Staub, Strahlung)
fiir n < 2: Expansion wird beschleunigt (kosmol. Konstante)
die ”Kriimmungsenergiedichte” hat keinen Einflufl auf die Expansion
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Figure 1: Entwicklung der Dichteparameter. Die Gerade Qpr + Q) = 1 zeigt die flachen Universen an. Es
existieren drei Fixpunkte: (0,0) ist das leere Universum, (0,1) das sog. de Sitter-Universum (materiefrei, A-
dominiert) und (1,0) das Einstein-de Sitter-Universum (A = 0). (Carroll, 2001)

2.3 Modell-Universen

Heute geht man von einem Wert von (2., & 107° aus, welche hauptsichlich in der kosmischen Hintergrund-
strahlung steckt. Also ist eine gute Naherung: Q = Qpr + Qp, Q2+ Qp = 1.

Man kann nun die verschiedenen Modell-Universen bei Verhandensein einer kosmologischen Konstanten
betrachten:

¢ Q) < 0: in diesem Fall fiihrt die Konstellation unweigerlich zu einem Kollaps, entweder durch die vorhan-

dene Masse oder aber durch die im Laufe der Expansion immer wichtiger werdende kosmologische Kon-
stante.

e (4 = 0: in diesem Fall ist das Schicksal des Universums alleine durch seine Masse gegeben: falls Qs <1

expand das Universum fiir alle Zeiten, falls Qs > 1 fiihrt die gravitative Anziehung der Materie zu einem
Kollaps.

o () > 0: falls Qs grof} genug ist, kollabiert das Universum, falls nicht, dehnt sich das Universum unendlich
aus.

Die Universen kann man effizient in einem Qs — Q-Diagramm veranschaulichen:

Die Pfeile im Bild geben die Entwicklung der Dichteparameter an. Falls ein Universum oberhalb der Linie,
welche approximativ bei 24 = 0 verlauft, anfingt, so expandiert das Universum unendlich und entwickelt sich
zum attraktiven Fixpunkt (Qar,Qa) = (0.3,0.7), das sog. de Sitter-Universum, ein leeres, A-dominiertes Uni-
versum wo der Skalenfaktor sich wie a(t) o e* &ndert. Unterhalb der Linie kollabiert jedes Universum, wie
in obiger Analyse gesehen. Die Diagonale Qp; + Q4 = 1 zeigt die flachen Universen (k=0), wobei das sog.

Einstein-de Sitter Universum ein weiterer Fixpunkt ist. Die aktuellen experimentellen Daten favorisieren ein
Universum auf der Geraden.



der Rest kommt bald...
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