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Probleme und Ergebnisse der modernen Kosmologie*)

Von J. EHLERS

University of Texas at Austin

1. Einleitung: Ubersicht iiber die Probleme

Die Kosmologie, deren Ziel es ist, den rdumlichen, zeitlichen und materiellen
Aufbau der Welt im GroBlen zu verstehen, hat seit etwa 1955 und in noch starkerem
Ausmal seit 1965 einen lebhaften Aufschwung genommen.

Wahrend kosmologische Theorien vor diesem Jahrhundert im wesentlichen
qualitative Weltbilder waren, wurden in der Pionierzeit der modernen Kosmologie,
als die man die Periode von 1917 bis 1936 bezeichnen kann, quantitative Weltmodelle
konstruiert (A. ExnsteEin 1917, W. pE Srrter 1917, A. Friepmany 1922, G. LE-
MAITRE 1931, R. C. ToLmax 1931, A. EINSTEIN und W. DE SiTTER 1932, E. A. MILNE
und W. H. McCrra 1934, A.S. EppineTon 1930, H. P. RoBerTsoN 1935, A. G.
WarLkERr 1936, fir Literaturangaben und Einzelheiten siehe z. B. [1] und [2]), und
diese wurden seit E. HuBBLES Entdeckung der Nebelflucht (1929) mit der Erfahrung
verglichen. Als empirische Daten standen dabei zundchst nur die Hubble-Konstante
(s.u.) und die mittlere Materiedichte (der in Galaxien gebundenen Materie) zur
Verfiigung. Die Ergebnisse dieser Periode sind in E. HuBBLES ,,Reich der Nebel*
(1936) zusammengefal3t.

Die Absicht, das ,,richtige Weltmodell mit Hilfe des immer mehr erweiterten
Hubble-Diagramms aus der zweiparametrigen Schar der homogen-isotropen,
expandierenden Robertson-Walker-Modelle (siche Abschn. 2A) auszusondern, wurde
hauptséchlich unter Benutzung des seit 1949 in Betrieb genommenen 5-m-Spiegel-
teleskops auf dem Mount Palomar, vor allem durch A.SANDAGE und seine Mit-
arbeiter M. L. HumasoN, N. V. MavaLL u. a. weiterverfolgt (HumasoN, Mavarr,
SANDAGE 1956 [3], SANDAGE 1968 [4]).

Trotz dieser wichtigen Untersuchungen blieb die Kosmologie ein ziemlich hypo-
thetisch-spekulativer Zweig der Astronomie, bis durch die Radioastronomie kriftige
AnstoBe erfolgten: Durch Bestimmung der raumzeitlichen Verteilung extragalak-
tischer Radioquellen lieferten zuerst 1955 M. RYLe und P. A. G. SCHEUER Argumente
dafiir, dal zumindest diese Klasse von Objekten eine systematische zeitliche Ent-
wicklung aufweist, und gaben damit ein erstes Argument gegen die seit 1948 vor
allem von H. Bowbi, T. Gorp und F. HoYLE vertretene ,,Steady-State‘‘-Theorie
(zur letzteren siehe z. B. [1]); iiber den Stand dieser Zahlungen sieche M. RyLE
1968 [5].

*) Diese Arbeit wurde unterstiitzt von den Aerospace Research Laboratories, OAR, AF 33
(615) 1029.
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Die Identifizierung der Quasare als (vermutlich) sehr weit entfernte Objekte mit
extrem grofler optischer Strahlungsleistung durch M. ScaMipT 1963 u. a. war der
nachste wichtige Schritt. Er verdreifachte etwa die Entfernung, bis zu der man in
den Raum (besser: in die Raum-Zeit) hineinsehen konnte, und die Quasarzahlungen
bekriftigten nach einem Argument von D. W. Sciama und M. J. RErs (1966) das
oben erwihnte Ergebnis, daf es iiber die Expansion hinaus systematische zeitliche
Veranderungen im Universum gibt, was vertriglich ist mit den relativistischen
Robertson-Walker-Modellen, aber im Gegensatz zur Steady-State-Theorie steht;
siehe dazu M. ScamMipT (1968) [6].

Das stirkste Argument fiir die Richtigkeit der expandierenden relativistischen
Weltmodelle, die ein heilles, dichtes Anfangsstadium des Kosmos behaupten, ergab
sich aus der von G.Gamow 1946 vorhergesagten und im Jahre 1965 von A. A.
Pexzias und R. W. Wirsox und von R. H. Dicken, P.J. E. PreBLES, P. G. RoLL
und T. D. WiLkiNsoN gefundenen Mikrowellen-Hintergrundstrahlung. Die auf diese
Entdeckung folgenden zahlreichen experimentellen Arbeiten lieferten die bei weitem
genauesten kosmologisch relevanten MeBergebnisse; Ubersichten dariiber und iiber
theoretische Folgerungen gaben z. B. P. J. E. PEeBLES 1968 [7], W. KunDT 1968 [8]
und, besonders ausfiihrlich, D. W. Sctama 1969 [9].

Parallel zu und in zunehmendem MaBle in Wechselwirkung mit diesen Entwick-
lungen der ,,experimentellen’ Kosmologie ist insbesondere die relativistische theo-
retische Kosmologie in vielen Richtungen weiter ausgestaltet worden. Insbesondere
hat die Entdeckung und Erforschung der 3° K-Strahlung zur Konstruktion eines
ziemlich detaillierten Modells der dichten Anfangsphasen des Kosmos gefiihrt, vor
allem dank der Arbeiten von P.J. E. PeEBLES 1967 und R. V. WAcoNER, W. A.
FowLErR und F. Hoyre 1967; siehe dazu die zusammenfassenden Darstellungen
[7, 8, 9]. Auch das riatselhafte Problem der Galaxienbildung ist wieder in den Vor-
dergrund getreten, und es gibt zumindest gewisse Ansédtze zu seiner Losung im
Rahmen der relativistischen Kosmologie; siehe dazu P. J. E. PeeBrEs [7], M. J. REES
und D. W. Sctama [10], J. Stk 1968 [11].

Schlieflich hat C. W. MisNEr 1968 [12] unter gewissen Voraussetzungen iiber die
Raumzeitgeometrie und das kosmische Anfangsplasma gezeigt, dafl selbst grofle
anfingliche Anisotropien in einem homogenen relativistischen Weltmodell sehr
schnell abklingen infolge dissipativer Prozesse (Neutrinoviskositét); auf diesem Wege
wird es vielleicht gelingen, die weitgehende Isotropie und Homogenitit des Kosmos,
fir die die Mikrowellenstrahlung erstmals genauere empirische Hinweise geliefert
hat, aus der Theorie abzuleiten, statt sie einfach als Anfangs- oder Symmetrie-
bedingung von vornherein einzufiihren.

Im Folgenden soll versucht werden, einige der erwahnten Probleme der Kosmo-
logie etwas genauer zu beschreiben. Vollstindigkeit wird dabei natiirlich nicht
angestrebt; auch die Literaturangaben sind nicht anndhernd vollstdndig. Ich hoffe
nur, einen gewissen Einblick in die Probleme geben zu kénnen und zu zeigen, da8
die Kosmologie jetzt ein reichhaltiges Forschungsgebiet mit vielen offenen Fragen,
aber auch mit Aussichten auf deren Losung durch theoretische und beobachtend-
experimentelle Arbeit geworden ist mit vielfdltigen Beziehungen zur ,lokalen‘
Physik und Astrophysik. Zusammenfassende Artikel, die sehr viel mehr Einzelheiten
und Literaturhinweise enthalten als dieser Bericht, sind [7], [8], [9], [13], [14], [15],
[16], [17], [18], [40].
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2. Kosmologische Modelle
A. Robertson-Walker-Modelle

Bei Abwesenheit genauerer Information wird man zundchst kosmologische
Modelle mit héchstmoglicher Symmetrie zu konstruieren versuchen. Da ein statisches
Universum wegen der Hubbleschen Nebelflucht nicht in Frage kommt, wird man
rdumlich homogene und isotrope, expandierende Materieverteilungen untersuchen.
Legt man die Einsteinsche Gravitationstheorie zugrunde, so ergeben sich aus diesen
Symmetrieannahmen und den Feldgleichungen die bekannten Modell-Universen,
bei denen die Materie zu jeder kosmischen Zeit einen (dreidimensionalen) Raum
konstanter Kriimmung gleichméfBig erfiillt, wahrend der Kriimmungsradius B und
dazu proportional der Abstand irgend zweier Substratteilchen (Galaxien) eine Funk-
tion der Zeit ¢ ist, die den Differentialgleichungen
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geniigen mufl. g ist die Massendichte, p der Druck, £ der Kriimmungsindex des
Raumes, G die Newtonsche Gravitationskonstante, / FEinsteins kosmologische
Konstante, ¢ die Vakuumlichtgeschwindigkeit. (3) folgt aus (1) und (2); umgekehrt

folgt (1) aus (2) und (3), falls R %= 0 ist. Die GauBlsche Krimmung des Raumes
zur Zeit ¢ ist
k

KO) = @mu (4)
Die Gleichung (1) ist, wenn man zundchst p = 0 und A = 0 setzt, unmittelbar
Newtonsch verstindlich als Bewegungsgleichung eines Massenpunktes auf der
Oberfliche einer homogenen expandierenden oder schrumpfenden Massenkugel
relativ zum Zentrum, und (2) ist die zugehorige Energiegleichung. (3) ist der
thermodynamische Energiesatz, mit g ¢ = Energiedichte. Tatsdchlich gelten (1)
und (2) (mit p = A = 0) in einer quasi-Newtonschen-Gravitationstheorie, in der das
(auf unbeschriankte Materieverteilungen nicht zweifelsfrei anwendbare) Newtonsche-
Gravitationsgesetz durch die Poisson-Gleichung ersetzt ist (siehe [19]). Auch das
kosmologische Glied kann man in die quasi-Newtonsche-Theorie iibernehmen, wo
es nach (1) eine Abstands-proportionale Zusatzkraft bedeutet. Das Glied 3 p/c? rithrt
daher, daB3 in der Einsteinschen Theorie der Druck zur effektiven Dichte der aktiven
schweren Masse beitragt.

Da in (1), (2) drei unbekannte Funktionen R (¢), o (¢), p(¢) vorkommen, mufl man
eine weitere Beziehung vorschreiben, um eine determinierte Zeitentwicklung zu
erhalten. Da im Universum jetzt »p — und zwar sowohl der von der Pekuliarbewegung
der Galaxien herriithrende kinetische Druck, als auch die intergalaktischen Strah-
lungs- und Gasdrucke, soweit, bekannt — hochstens 10-6 p ¢? ist, setzt man p = 0
(,,Staub‘‘-Modelle) auBler fir das Anfangsstadium. Fir frithe Stadien eines Modells
mit Anfangs-Singularitit (R (0) = 0, 9(0) = oo), wo die Materie ultrarelativistisch
ist, ist dagegen p = 1/; p ¢* zu setzen (,,Strahlungskosmos®).
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Bei festgelegter Druck-Dichte-Beziehung erhélt man eine einparametrige Losungs-
schar fir £ = 0, und je eine zweiparametrige Losungsschar fir k =1 und &k = —1.
Will man das Modell und die Epoche ¢, (das jetzige Weltalter) bestimmen, so be-
noétigt man also im allgemeinen drei Parameter. Geeignete Parameter sind die

Hubble-Konstante H, = (R/R)O, der Verzogerungsparameter ¢, = — (R R/l[xfz)0 und
die Massendichte p,; der Index O deutet auf ,jetzige” Werte der betreffenden
Funktionen der Zeit hin.

Fiir Staub-Modelle erhdlt man aus (1) und (2)

2
Hi@gy-1) =25 —Ae, 3 A+ He=""0g,. (5)

Konnte man H, gy, o, messen, wiren also das Modell und die Epoche bestimmt.

Das Weltalter ist i. a. nicht gleich H;~!; siehe Figur 1, die typisch ist fiir ein
Modell, das eine Anfangssingularitidt aufweist. Ein besonders einfaches und heute
oft benutztes Modell ist das Einstein-de Sittersche, gekennzeichnet durch A =k=0.
Fir p = 0 ist dann nach (1), (2), (3), (5)

R o 8213 (6)

oo R3, (7)
=73 (8)
SH=8nGyp,, 9)
ty= 3 Hyt. (10)

Der Wert von H|, legt alles iibrige fest; R ist nur bis auf einen Faktor bestimmt,
der willkiirlich ist.
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Fig. 1

Nahe einer Anfangssingularitit ist p = 1/; 0 ¢?, da die Eigenbewegungen von
Probekorpern (Atomen, Elementarteilchen) in solchen Modellen fiir B — 0 gegen ¢
konvergieren (hohe kinetische Temperaturen).
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Da dann nach (3)
p=yocaRt (11)

ist und in (2) die k- und A-Glieder fir B — 0 vernachlassigbar sind, erhilt man
Rt (12)

Die soeben behandelten kosmologischen Modelle kénnen durch Symmetrieforde-
rungen gewonnen werden, wie eingangs gesagt wurde; dies ist der Weg, auf dem
FRIEDMANN und spdter mathematisch strenger ROBERTSON und WALKER diese
Modelle abgeleitet haben. Es gibt aber noch eine andere Moglichkeit, diese Modelle
zu erhalten, die im Hinblick auf die Mikrowellenstrahlung und die Thermodynamik
solcher Modelle bedeutungsvoll ist: Man kann die Maxwell-Boltzmannsche kinetische
Gastheorie, mit oder ohne Beriicksichtigung von Sto6Ben, auf die allgemeine Rela-
tivitdtstheorie verallgemeinern (fiir systematische Darstellungen siehe z. B. [13]
oder [20]). Die Bewegungsgleichungen eines gravitierenden Gases bestehen dann
aus den Einsteinschen-Gravitationsfeldgleichungen und der Boltzmann- oder Liouville
gleichung fiir die Verteilungsfunktion (u-Phasenraumdichte) des Gases. Fiir die
Kosmologie sind folgende Ergebnisse dieser Theorie von Interesse [21]:

(13) Ein stoBfreies Test-Gas (d. h. ein Gas, dessen gravitierende Wirkung vernach-
lassigt wird), dessen Geschwindigkeitsverteilung isotrop (drehinvariant) ist beziiglich
eines Systems frei fallender (fiktiver) Beobachter (eines geoditischen 4-Geschwin-
digkeitsfeldes), kann nur vorkommen in einer Raumzeitmannigfaltigkeit vom
Robertson-Walkerschen Typ.

(14) Ein gravitierendes Gas aus Teilchen positiver Ruhmasse mit einer beziiglich
irgendeines ,,mittleren’ 4-Geschwindigkeitsfeldes isotropen Verteilungsfunktion
kann nur existieren in einer Robertson-Walker Raumzeit.

(15) Die Temperatur eines ,,schwarzen’ Photonen-Testgases hangt mit der Expan-
sionsfunktion R (¢) der zugehorigen Raumzeit zusammen gemif

T o R-1; (16)

fir ein ,,schweres* (m > 0), nichtrelativistisches (k¢ 7' € m ¢?) Test-Gas im thermi-
schen Gleichgewicht (das nicht exakt, aber nidherungsweise moglich ist, siehe [21])
gilt dagegen

To R2. (17)

(Die Ergebnisse (16) und (17) folgen auch direkt aus (11) bzw. (7) mit elementarer
Thermodynamik.)

B. Andere Modelle

Es sei nur beildufig erwéhnt, daB in den letzten zwanzig Jahren eine grofle
Anzahl exakter Losungen der Einsteinschen-Gravitationsgleichungen gefunden
worden sind, die eine geringere Symmetrie als die Robertson-Walker-Modelle auf-
weisen, und zwar Vakuumlésungen und auch solche mit ,,Staub®, ,,Strahlung* oder
,;harter Materie (p = p ¢?). Solche Losungen konnen benutzt werden und sind auch
z. T. benutzt worden, um die zeitliche Entwicklung von Anisotropien, den Einflul
einer Rotation des kosmischen Substrats (relativ zu den lokalen Inertialsystemen),
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den Einflul auf beobachtbare Beziehungen (Lichtausbreitung, siehe Abschnitt 3) und
anderes zu studieren. Homogene, anisotrope Modelle sind gefunden bzw. untersucht
worden von O. HEcRMANN und E. L. Scaticring, E. ScHURING und J. OzsvAaTH,
J. Ozsvatr, C. W. MisNER, L. C. SEEPLEY, R. W. MaTZNER, C. BEHR, K. GODEL,
R. K. Sacas und R. KanTowskr; G. F. R. Erris, M. A. H. MacCarLLoMm und anderen;
als Beispiele weise ich hin auf [22], [23], [24]. Inhomogene Modelle sind insbesondere
von ELr1s untersucht worden, der auch allgemeine Sitze tiber relativistische ,,Staub-
dynamik gefunden hat [25]. Rotierende Modelle sind von K. GOpEL und von E. L.
ScrUCKING und J. OzsvATH konstruiert worden.

Viele Arbeiten sind auch der Untersuchung infinitesimaler Stérungen insbesondere
der Robertson-Walker-Modelle gewidmet worden im Zusammenhang mit Konden-
sations- und Stabilitatsfragen; eine besonders sorgféltige und vollstandige Stérungs-
theorie fiir Einstein-de-Sitter-Modelle (/1 = k = 0) stammt von R. K. Sacus und
A. M. WorrE [26]. Es gibt bis jetzt aber kein Beispiel fiir eine Stoérungstheorie
zweiter Ordnung! Damit hingt zusammen, dafl es meines Wissens bis jetzt kein
Verfahren gibt, den EinfluB des kosmischen Gravitationsfeldes auf die Dynamik
lokaler Systeme (Galaxienhaufen oder Superhaufen) zu untersuchen.

3. Theorie beobachtbarer Beziehungen

Eine kosmologische Theorie mufl aufler einer Mechanik und Gravitationstheorie
(mindestens) auch noch eine Theorie der Lichtfortpflanzung enthalten, da sie sonst
nicht imstande ist, astronomische Beobachtungen widerzugeben. Hierin liegt die
Uberlegenheit der relativistischen gegeniiber der Newtonschen Kosmologie; wih-
rend die Einsteinsche Theorie — aufgrund der lokalen Giltigkeit der speziellen
Relativitatstheorie (Lichtkegel) — in natiirlicher Weise eine Elektrodynamik und
Optik enthilt, kann man in der Newtonschen Theorie keine Optik einfithren, die
mit der Erfahrung iibereinstimmt — aulBler wenn man sich auf die homogen-isotropen
Modelle und darin auf Sender und Empfanger beschrinkt, die mit dem kosmo-
logischen Substrat mitschwimmen. Deshalb (u. a.) kann die Newtonsche Kosmologie
nur als ein Interpretationshilfsmittel oder ein vereinfachtes Modell der relativistischen
Theorie angesehen werden, aber nicht als eine konkurrierende Theorie.

In der allgemeinen Relativitatstheorie kann man von den Maxwell-Gleichungen
ausgehen und durch eine asymptotische WKB-Approximation zur geometrischen
Optik tbergehen (siehe z. B. [27] oder [28]). Dabei erhilt man nicht nur die geodé-
tischen Nullinien als Lichtstrahlen, sondern auch Gesetze iiber die Fortpflanzung
der Amplitude, also iiber Intensitdt und Polarisation. Diese Beziehungen kann man
dann benutzen, um in der Theorie Aussagen tiber optische oder Radiobeobachtungen
abzuleiten. Eine zweite, dquivalente Methode besteht darin, die Strahlung als ein
Photonengas aufzufassen und dann kinetische Theorie (Strahlungstransporttheorie)
anzuwenden. Auch dies Verfahren ist nun allgemeinrelativistisch entwickelt, siehe
z. B. [13], [20], [29].

Die Ableitung beobachtbarer Beziehungen, z. B. zwischen scheinbarer Hellig-
keit m und Rotverschiebung z = AA/4, die lange Zeit nur fir die Robertson-Walker-
Modelle durchgefithrt worden war (siehe z.B.[30]), kann man nun, wenigstens
prinzipiell, fiir beliebige Modelle durchfithren, da die geometrische Optik im ge-
kriimmten Raum hinreichend weit entwickelt ist, siehe dazu [27], [31], [32]. Das ist
wichtig fiir die Untersuchung des Einflusses z. B. von Anisotropien in kosmologischen
Modellen auf die beobachtbaren Beziehungen. Als interessantes Beispiel fiir eine
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vielleicht beobachtbare solche Beziehung erwahne ich den ,,Verformungseffekt®, auf
den J. Kristiax und R. K. Sacas [27] hingewiesen haben: Wenn das am Ort unserer
Galaxis erzeugte nichtlokale, differentielle Gravitationsfeld eine ,,magnetartige
Komponente™ hat (d.h. Cuyreq U UP %= 0, C.... = Weylscher Konformkriim-
mungstensor, U? = mittl. 4-Geschwindigkeit des Galaxiengases) — wozu es in der
Newtonschen Theorie kein Analogon gibt — dann sollten ,,in Wahrheit kugelférmige
Strahlungsquellen uns elliptisch erscheinen, mit einer mit dem Abstand von uns
linear wachsenden numerischen Exzentrizitdt, wobei der Proportionalitatsfaktor
richtungsabhingig wire (in ganz bestimmter Weise); die gestreckt erscheinenden
Objekte schienen in jeder Sehrichtung parallel ausgerichtet zu sein.

Mit Hilfe dieser Optik kann man auch die Storungen untersuchen, die einzelne
Massen in der Nahe der Sehlinie auf die beobachtete Intensitit austiben (siehe
z. B. [26]).

Beispiele beobachtbarer Beziehungen in R.-W.-Modellen werden spéter im Zusam-
menhang mit Anwendungen angegeben.

4. Das Hubble-Diagramm

In einem Robertson-Walker-Modell gilt fiir die Rotverschiebung

_ B
14 2= e = R (18)

o: Zeit der Beobachtung,
e: Zeit der Emission.

Ohne Beriicksichtigung intergalaktischer Streuung oder Absorption gilt ferner fir
die spezifische Intensitat

Ive
1,,= a+28 (ve = v (L + 2)) 5 (19)

der Faktor (1 + 2z)® rithrt von Doppler-, Verdiinnungs- und Apertureffekt her. Fir
die m—z-Relation erhdlt man aus (19) und der Friedmann-Gl. (2) nach einiger
Rechnung fir Modelle mit /4 = 0 (MaTTIc 1957).

m =M —5log H,+ K(z) + 5log {-é—ll)?{l—qo—{—qoz%—(qo—«l) VI +2q0z“+
-+ const. (20)

Der K-term enthilt die Bandbreitenkorrektur (Doppler-Effekt) und die Farb-
korrektur, die vom Spektrum der Quelle und der Empfindlichkeitsfunktion der
Aufnahmeapparatur abhingt, und die wegen selektiver Absorption in der Atmo-
sphéare, der Galaxis usw. notig ist; const. ist eine konventionelle Konstante. (Fir
Korrekturen wegen Thomson-Streuung durch etwa vorhandene freie Elektronen
(HI) im intergalaktischen Raum siehe [33], sie beeinflussen das hier zu Sagende
nicht merklich.) (Fir Modelle mit A = 0 gibt es statt (20) Tabellen.)

Fiir kleine z ist
m~ M — 5log Hy+ K(z) + 5logz+ 1.086 (1—gq,) z + const . (21
sogar fur 4 + 0.
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Durch Messung von m und z und mit Annahmen tiber M (Standard-Lichtquellen)
und K (z) (Spektrum) versucht man, mittels (20) oder (21) H, und ¢, zu bestimmen.
A. SANDAGE (1968, [4]) erhilt (siehe Figur 2)

H,= 75.371 km/sec megaparsec

(22)

H, ' = 12.9737 . 10° Jahre ,
und schétzt ¢, = 1 (als ,,reasonable). Er betont aber, da} dieser Wert fir H als
obere Grenze anzusehen sei, und daB selbst H = 50 km/sec Mpc (H ;=1 =19 - 10° Jahre)
nicht ausgeschlossen ist.

PAST PROPER TIME SAMPLED
(UNIT=1 HUBBLE TIME)
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Fig. 2: Hubble diagram for first-ranked cluster galaxies in forty-one clusters. Abscissa is the

photo-electric V' magnitude corrected for aperture effect, K-dimming, and galactic absorption.

Dots represent galaxies that are radio-quiet to 9 flux units at 178 MHz; crosses, radio sources

from the 3CR catalogue that are first-ranked cluster members; triangles, Baum’s data trans-

formed to the V-magnitude system of the dots and crosses. Ordinate is redshift, corrected for
galactic rotation. Entnommen aus A. Sandage, Ap. J. 152, L 149 (1968)

AuBler den mit K verbundenen Problemen gibt es etliche weitere Schwierigkeiten
(Apertureffekt, siehe Gl. (19); M-Kalibrierung fiir nahe Galaxien; Auswahl von

,,Standard-Kerzen; Entwicklungseffekt (M = ?); Einflul lokaler Stromungs-

geschwindigkeiten innerhalb des lokalen Superhauf,ens), auf die ich nur hinweisen
will.

Vorsichtige Beurteiler, z. B. Scrama [9] und E. M. BURBIDGE, halten ¢, fiir un-
bestimmt. Fiir Modellberechnungen ist es augenblicklich erlaubt, g, = 1/2 oder 1
zu setzen.
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Will man 4 = 0 haben (einfachere Theorie, geringere Freiheit in der Anpassung)
und setzt g, = 1/2, was mit den Beobachtungen jedenfalls vertraglich ist, so erhilt
man aus (9) die ,,magische Dichte

om = 2+ 1072 g/em? (23)
und aus (10) das Weltalter
ty ~ 8.2 - 10° Jahre . (24)

Da die mittlere Dichte in Galaxien nach den Lick-Zahlungen etwa
0 &~ 3 - 10731 g/em? (25)
betragt, taucht hier das ,,Problem der fehlenden Materie* auf; g,, ~ 70 g,.

Der Wert (24) weist auf das (frither viel drastischere) ,,Altersproblem‘ hin. Das
Alter unserer Galaxis wird z. B. auf 2 - 101° Jahre geschitzt, und dhnliche Werte
ergeben sich fiir einige andere Galaxien. Bedeutet das vielleicht, daf doch A4 > 0
ist ¢ (Siehe [14], Fig. 6).

5. Verteilung der Radioquellen

Fir ruhend und mit konstanter Dichte im euklidischen Raum verteilte Strah-
lungsquellen, und ohne Absorption oder Streuung des Lichtes im Zwischenmedium,
gilt fiir die Anzahl N (S,) der Quellen, die ein Beobachter pro Einheitsraumwinkel
mit einer spezifischen FluBdichte > S, sieht:

dlog N

N o8, 02, e == s (26)

Fir Robertson-Walker-Modelle erhilt man wegen der Relativbewegung zwischen
Quellen und Beobachter und der Raumkriimmung eine wesentlich kompliziertere
Relation. Nimmt man an, dafl k = 0 ist (die Krimmung hat nur einen kleinen
Einfluf} auf diese Beziehung bei den bisher betrachteten Zihlungen bis zu 9 FluB-
dichteeinheiten) und daB die Quellen erhalten bleiben, setzt man ferner fiir das
Spektrum der Quellen an

B, (te) ate™P v (27)

(te = Emjssionsieit, B, = spezifische Leistung/Raumwinkel), so daBl fir 5 == 0 eine
Entwicklung der Quellen vorliegt, so erhilt man

N(S,) o 8,32 (1 4 z)~3/2 (1 + 0 ¢ ~3/28 (28)

Fir 1+ « > 0 hat also die Relativbewegung allein eine Verkleinerung von
—d log N/d log S, zur Folge, wihrend eine ,,Entwicklung® mit g > 0, also B,, < 0,
den umgekehrten Effekt hat. Nimmt man § = 0 und ein Abnehmen der Anzahl-
dichte der Quellen an (n <<0), so hat das qualitativ den gleichen Effekt wie ein > 0.

Fur extragalaktische Radioquellen (mit o~ 0,7) erhalten PoorLey und RyLE
1968 (siehe auch [5]) bei den hoheren S,-Werten eine Steigung von —1.8 statt —1.5.
Dies fihrt zu der Annahme einer kosmischen Entwicklung entweder der einzelnen
Objekte, mit etwa 8 ~ 2, oder der Population, mit n < 0.
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6. Quasarverteilung

Analoge Messungen und Uberlegungen sind fiir Quasare angestellt worden.
Scrana und REEs [10] wéhlten drei Rotverschiebungsintervalle, in die nach der
Steady-State Theorie gleich viel Objekte jeder Klasse fallen miiiten. Sie wéahlten
drei Leuchtkraftbereiche und zahlten die entsprechenden Objekte in den drei Zonen,
unter Benutzung des revidierten 3C-Katalogs. Figur 3 zeigt das Ergebnis fiir die
zwei helleren Quellentypen; es deutet stark darauf hin, daB friher (z gro3) mehr
Quasare in der Raumeinheit waren als jetzt.

O : “bright” '
OF "very bright” P°“‘“5/O’®

more

Possibly

more

Certainly

no more

z=1-02 155 2-03

Fig. 3: Nach W. Rindler, siehe [14]

Sciama und REES erhalten, daBl z. B. fiir z = 1 etwa 100mal so viel Quasare in
einem , mitschwimmenden* (die kosmische Expansion mitmachenden) Volumen
enthalten sind als jetzt.

M. ScamipT erhélt ein dhnliches Ergebnis auf Grund neuerer Daten [6]; fiir die
Quasar-Anzahldichten in den Epochen z = 1 und z = 1.5 im Verhéltnis zur heutigen
Dichte erhilt er folgende Werte:

qo = 0 1 13
z=1 150 80 25
z=15 800 290 63

Diese Ergebnisse bekraftigen diejenigen aus Abschnitt 5.

7. Die 3° K-Strahlung; Friihgeschichte des Kosmos

Figur 4 zeigt die Ergebnisse von Intensitdtsmessungen der Mikrowellen-Hinter-
grundstrahlung bei verschiedenen Wellenlingen. (Messungen von THADDEUS und
Kravuser 1967 ; WeLcH, KAEcHIE, THORNTON und WRIxoN 1967 ; STOKES, PARTRIDGE
und WiLkiNsoN 1967; Ewing, BURKE, STArELIN 1967; BoynToN, STORKES und
WirkinsoN 1968 ; Borrorot, CLAUSER und THADDEUS 1969 ; SHIRANANDAN, HoUCK
und HarwiT 1968; siehe [7].)

Bis auf die umstrittene Messung von SHIRANANDAN u. a. sind sie mit schwarzer
Strahlung der Temperatur 7' = 2.7° K vertraglich.
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Die Hintergrundstrahlung ist isotrop mindestens bis auf 0.1%, (bei einer Winkel-
auflésung von 1°) (PARTRIDGE and WILKINSON 1967 [34]; CONKLIN and BRACEWELL
1967 [35]); dies ist bis jetzt die genaueste kosmologisch bedeutungsvolle Messung.

ergs/(cm?® sec ster cps)
6|
o
i
\k\o

GALACTIC
BACKGROUND
o]

MONOCHROMAT IC BRIGHTNESS
6!
&

1072°F

] { 1 |
102 10 [ I
WAVELENGTH cm.

Fig. 4: Observations of the ,,Primeval Fireball
(nach PrEBLES [7])

Diese Ergebnisse werden (iiberwiegend) so gedeutet: Im Anfang war die Materie
ein sehr heiBes, vollstdndig ionisiertes Plasma. Wéahrend der kosmischen Expansion
sank die Temperatur stindig ab; bei der Temperatur von etwa 7. = 3.500° K
rekombinierten Protonen und Elektronen zu H-Atomen. Wéhrend vor diesem
Stadium (mit guter Nédherung) thermisches Gleichgewicht zwischen allen Teilchen
(auBer Neutrinos) herrschte, wurden nun die Photonen von der iibrigen Materie
thermisch entkoppelt. Wahrend der weiteren Expansion kiihlten sich sowohl Strah-
lung als auch die Materie adiabatisch ab, abgesehen von lokalen Storungen z. B.
wahrend der Phase der Galaxienbildung. Wir ,,sehen‘* diese ,,Urknallstrahlung® in
der Mikrowellenstrahlung.

Wir wollen dieses Bild etwas genauer ausmalen (nach [7], [8],[9]) und einige
Folgerungen daraus ziehen. Dabei legen wir nach Abschnitt 4 ein Einstein-de Sitter-
Modell, also A =k =0, mit H; ~ 10 km/s Mpc zugrunde, also mit jetziger
Gesamtmassendichte g, ~ 2 - 1072 g cm=3. Aullerdem setzen wir fir die jetzige
Temperatur der Urknallstrahlung 7') ~ 3° K. Wegen T,./T, = R/R, (t. = Rekom-
binationszeit ; siehe Gl. (16)), der Erhaltung der Baryonen o,/o, = Ry*/R,® und der
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Erhaltung der Entropiedichte s der Photonen (« Photonen-Anzahldichte), also mit
t, = Energiedichte der Photonen u, :/u, 0 = Ryt R.*, ergibt sich

2 2
Lr? ~ 20, wihrend jetzt Q0% 104 ist .
Py, Hy,0

Fir t. <t < t, war die Energie also iberwiegend in den Baryonen, so dafl mit p=0

gerechnet werden darf, also nach (6) mit R «¢?3. Daraus erhdlt man ¢ ft, =

(R:/Ry)?? = (T, T.)%?, also mit ¢, ~ 6 - 10° Jahre: ¢, ~ 1013 s ~ 3 - 10> Jahre.
Im heiBen Anfangsstadium, 0 <t < £, dominieren energetisch die Photonen,

weil ja (0 ¢*)parjonen ® B3, aber u, o B~% ist; dann mufB also mit p =1/5 (0 ¢*)gesamt

(Strahlungskosmos) gerechnet werden. Vernachlissigen wir (hier) die Ubergangs-

periode um ¢ & t,, so erhalten wir aus (12) und den obigen Werten, daf3

1010
(t/)*F2
war. (7' ist nun die gemeinsame Temperatur des Plasmas und der Photonen.)

fir 0 <t<t T/°Ka (29)

Diese Information, d. h. die Baryonendichte n, und die Photonendichte n, zur
Zeit t. sowie der zeitliche Verlauf (29) der Temperatur, kann nun benutzt werden,
um das Reaktionsgleichgewicht als Funktion der Zeit zwischen den Teilchen, d. h.
fir 7 <100 °K

y,et, e, p,n, (v, sind ,,entkoppelt)
zu rekonstruieren. Sorgfaltige Rechnungen unter Beriicksichtigung von 144 (Kern-)
Reaktionen von R. V. WacoNER, W. A. FowLER und F. HovrLe 1967 [36] ergaben,
daBl bei etwa T = 10°° K, ¢ = 10%2sec fir einige Minuten He-Bildung erfolgt,
hauptséichlich so:
n+p—>d+y, d+d—>He+n,
d+d—t+p, d+ t—He*+n, (30)
He +n—t+p.
Danach sind dann hauptsidchlich He> He4, ¢, d, p,e~, y (und, entkoppelt, », )
vorhanden. Das Héufigkeitsverhaltnis He/H ist
n (He)

i 10% , (31)

was etwa iibereinstimmt mit den Werten fiir Galaxien. Elemente schwerer als He
werden nach WAGONER et al. nicht in merklicher Menge gebildet.
Anisotropien kénnen nach PrEBLES [37] den Wert (31) drastisch dndern
(0 < n(He)/n(H) < 259%,.)
Vor der Zeit ¢t ~ 1 sec, entsprechend 7' ~ 1010 ° K, nahmen auch die Neutrinos am
Gleichgewicht teil; dann werden sie entkoppelt.

Ich weise nun auf folgende Probleme hin, die hier nicht ausgefiihrt werden sollen:

(32) Verfolgt man das kosmische Material noch weiter zuriick, so erfolgen bei etwa
1012 ° K s-Mesonen erzeugende starke Wechselwirkungen, und je weiter man an
den Urknall ¢ = 0 herankommt, umso mehr Hadronen werden angeregt. Einen
Versuch zur Aufstellung einer entsprechenden Hochenergie-Thermodynamik starker
Wechselwirkungen hat R. HAGEDORN [38] unternommen.

(33) Nach MisnEer [12] bedingt die vor 101° ° K vorhandene Neutrinoviskositit,
daB alle etwa vorhandenen Inhomogenititen vor der He-Bildungsphase schon
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weggeddmpft werden; derselbe Autor hat auch gezeigt, wie Anisotropien abklingen
in gewissen relativistischen Modellen, die Materie und Strahlung enthalten.

(34) Es gibt mehrere Arbeiten zu der Frage, welche Schliisse man aus der beob-
achteten Isotropie der 3° K-Strahlung ziehen kann iiber den Grad der Isotropie
und Homogenitdt a) des Plasmas zur Rekombinationszeit und b) der Materie
»,zwischen‘‘ der Hyperfliche der letzten Streuung der Photonen und dem Beob-
achtungsereignis hier und jetzt.

(35) Die Existenz der 3° K-Strahlung hat interessante Konsequenzen fiir die kos-
mische Strahlung (siehe z. B. [9]).

(36) Die Eigenbewegung der Erde gegeniiber dem 3° K-Photonengas sollte eine
Anisotropie der gemessenen Strahlungstemperatur bewirken, aus der sich diese
Eigenbewegung bestimmen lassen sollte. Messungen von E. K. CoNgLIN [39] ergeben
vg A~ 160 km/s, was zu dem astronomisch zu erwartenden Wert paft.

Die | thermische Geschichte’* des Kosmos im Sinne des oben besprochenen
Bildes ist in Figur 5 zusammengefaft.

Time / sec
1 102 0* 10° 10® 100 102 1% 10® 10

T 1T T 1 171 T T T
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| 1" %
| o
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o l I g
8 (=]
108 | |
: g £ —
0 22 | Pairs | 2
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0+ ES I - |
' L - l H{elium |
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1 I 1 1 Lol 10
O L L S A 1
Inverse world radius Rg/R =1+2
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. ' of photons
matter and radiation in equilibrium

Fig. 5: Entnommen aus W. Koxpr, Springer Tracts in Modern Physics 47, 111 (1968)
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