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Tutkielmassa kasitelladn maailmankaikkeuden eri etéisyyksien mittausmenetelmié.
Lahimpéana sijaitsevien tahtien etdisyys mitataan trigonometrisella parallaksilla, ja
suurempia etaisyyksid médritetdan eri kalibrointimenetelmilld, kuten Hertzsprun-
gin—Russellin kaavion ja kefeidien kirkkausvaihteluiden avulla. Lisdksi kasitellaén
Tullyn-Fisherin relaatiota, joka yhdistédé kierteisgalaksien kiertonopeuden ja kirk-
kauden.

Tutkielman viimeisissd luvuissa esitetdan suurimpien mahdollisten mitattavien etéi-
syyksien mittausmenetelmét, joissa kiytetdan maailmankaikkeuden perusteellisista
ominaisuuksista kertovaa punasiirtymaa sekd Hubblen vakiota. Kefeidien liséksi tut-
kielmassa esitellddn toinen standardikynttiloihin perustuva etdisyyden mittausme-
netelmé, jossa hyodynnetdén havaintoja supernovista. Samalla tarkastellaan myos
hieman kosmisen teorian vaikutusta néihin havaintoihin.

Asiasanat: trigonometrinen parallaksi, Hertzsprungin—-Russellin kaavio, kefeidi, Tul-
lyn—Fisherin relaatio, punasiirtyma, supernova
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Johdanto

Maailmankaikkeuden rakenteen ja laajenemisen tutkimiseen vaaditaan tarkkaa tie-
toa yksittaisten tahtien ja galaksien sekd suurempien rakenteiden, kuten galaksijouk-
kojen etaisyyksistd. Maailmankaikkeuden valtavan koon takia kaukaisimpien galak-
sien etdisyys mitataan hyvin eri tavalla kuin esimerkiksi lahimpien téhtien etéisyys.
Ei ole olemassa yhtd mittausmenetelméé, jolla saataisiin riittdvan tarkkoja tulok-
sia sekd kaukaisten ettd ldheisten taivaankappaleiden etdisyyksistd. Taméan vuok-
si kaytetdan kosmisia etéisyystikapuita, jotka koostuvat useista eri tavoista mitata
etéisyyksid. Lahimpien tutkittavien tdhtien etdisyydet voidaan mitata suoralla mit-
taustavalla, geometriaa kiayttaen. Tikapuita edettdessé kauempiin mittauskohteisiin
taytyy ottaa avuksi ndma tunnetut etaisyydet ja kalibroida muita etéisyyksié niiden
avulla. [1]

Kosmisten etéisyystikapuiden menetelméat hyodyntavét erilaisia ilmioita, jotka
mahdollistavat etdisyyksien maarityksen eri mittakaavoissa. Jotta saataisiin luotet-
tavia tuloksia, on tarkedd, ettd tutkittavia kohteita on riittavasti. Eri menetelmilla
laskettujen etaisyyksien on oltava vertailukelpoisia, miké edellyttaa, etta ne ovat riit-
tavan tarkkoja jarjestelmallisten virheiden tunnistamiseksi. Tama puolestaan vaatii,
ettd menetelmét perustuvat vankkaan fysiikan tietdmykseen. [2] Téssé tutkielmassa
on esitelty muutamia yleisimpia maailmankaikkeuden etdisyyksien mittausmenetel-

mié edeten lyhyimmisté etdisyyksista pisimpiin.
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Kuva 1. Trigonometrisen parallaksin avulla laskettaviin etéisyyksiin vaadittavat suu-
reet. Parallaksikulma P, Auringon ja valitun tdhden vélinen etdisyys d, sekd Maan
ja Auringon vélinen etéisyys AU.

1 Trigonometrinen parallaksi

Maailmankaikkeuden kappaleiden etéisyyksid madritettéesséd ainoa suora mittausta-
pa on trigonometrisen parallaksin kiyttdminen. Trigonometrinen parallaksi perustuu
vain puhtaaseen geometriaan. Tésta syysta se luo pohjan kaikille muille mittausme-

netelmille.

1.1 Etaisyyden mittaus

Tata mittaustapaa kiyttiessa taytyy tuntea Maan ja Auringon vélinen etéisyys, jolle
on tahtitieteessd oma yksikkonsd: 1 AU (astronomical unit). Se vastaa 149 597 871
kilometria. [3] Toinen etiisyyden mittaukseen vaadittava suure on parallaksikulma
P. Se kuvaa havaittavasta tdhdesté katsottuna nikyvéid kulmaa Maan ja Auringon
valilla radiaaneissa. [4] Kuvassa 1 on esitetty suureiden trigonometrinen merkitys.
Parallaksikulmaa mitattaessa tehddadn havaintoja tutkittavan tdhden néennéi-
sestd liikkeestéd taivaalla. Néenndiselld liikkeelld tarkoitetaan tédhden liikettd mui-
den, kauempana sijaitsevien tahtien suhteen. Jotta parallaksikulma saadaan mitat-
tua mahdollisimman tarkasti, tdhden sijaintia tédhtikartalla taytyy seurata pitkén
jakson ajan. Maan suorittaessa tdyden kierroksen Auringon ympéari, tdhden néen-

nainen liike taivaalla muodostaa tyypillisesti ellipsin. Vuoden aikana saadaan siis



havaittua jokainen tdhden ndenndinen sijainti ja tdten voidaan maarittaa ellipsin
halkaisija, jonka avulla voidaan selvittda parallaksikulma. [3]

Etéisyys d Auringosta havaittavaan tdhteen on

1AU

d .
P

(1)

Mitattava etédisyys tdhteen on aina paljon suurempi kuin etéisyys Maasta Aurin-
koon, joten yhtédlon mukaan parallaksikulma on erittédin pieni. Téhtitieteessa usein
kiytetty etdisyysyksikko parsek (pc) on se etéisyys, jolloin parallaksikulma olisi yksi
kaarisekunti. Se vastaa noin 3,26 valovuotta. Esimerkiksi Aurinkoa ldhimpéané oleva
tahti, Proxima Centauri, sijaitsee 1,31 parsekin péadssd Auringosta, ja sen parallak-

sikulma on alle kaarisekunnin. [4]

1.2 Hipparcos ja Gaia -satelliitit

Trigonometrisen parallaksin kiytto etdisyyden mittauksessa toimii vain lahimpiin
tahtiin. Kauempien tahtien liikettd ei voida havaita yhtéd tarkasti Maan pinnalla
tehtyjen havaintojen avulla, silld ilmakehén vaikutus aiheuttaa niin paljon epétark-
kuutta. [lmakehéan aiheuttamat ongelmat voidaan vélttaa tekemalld havaintoja ava-
ruudesta késin. [3]

Hipparcos-satelliitti tarkkaili yli sadan tuhannen tédhden liiketta vuosina 1989-1993.
Néiden havaintojen avulla jopa 300 pc:n etéisyydelld sijaitsevien téahtien etéisyys
saatiin laskettua. [3] Vuonna 2013 laukaistun Gaia-satelliitin avulla on tehty ha-
vaintoja noin kahdesta miljardista tdhdesta. Perustuen naihin havaintoihin téhtien
sijainnista, liikkeesta, kirkkauden vaihteluista ja muista ominaisuuksista, on onnis-

tuttu luomaan erittéin tarkka kartta kotigalaksistamme. [5]



2 Paasarjasovitus

2.1 Hertzsprungin—Russellin kaavio

Tahdet voidaan luokitella niiden spektrien perusteella luokkiin, joita merkitaan kir-
jaimilla O, B, A, F, G, K ja M. Spektriluokka liittyy tdhden lampdtilaan ja véariin.
Tahden lampdotilalla tarkoitetaan téssé sen efektiivistd pintalampotilaa, eli sitd lam-
potilaa, jonka yhtéd suuri musta kappale tarvitsisi séteillikseen yhté paljon energiaa
pinta-alayksikkoé kohti kuin kyseinen tahti. [3]

Kuumimmat tdhdet kuuluvat luokkaan O ja kylmimmaéat luokkaan M, eli kuu-
memmat tdhdet emittoivat lyhyemmén aallonpituuden sateilyd ja vastaavasti vii-
leammét tdhdet emittoivat pidemmaéan aallonpituuden séteilya. Jokainen spektriluok-
ka voidaan jakaa vield tarkempiin alaluokkiin, joita merkitd&én numeroilla nollasta
yhdeksdan. [3]

Hertzsprungin—Russellin (HR) kaaviossa téhdet sijoitetaan niiden kirkkauden ja
spektriluokan perusteella [6]. Tdhdet, joiden etiisyys on laskettu trigonometrisen
parallaksin avulla, voidaan asettaa kaavioon niiden absoluuttisen magnitudin pe-
rusteella [3]. Néin saadaan luotua kalibroitu HR-kaavio, joka toimii pohjana, jo-
hon havaittuja tahtid voidaan verrata. Havaitut tdhdet, joiden etéisyytta ei ole viela
médritelty, sovitetaan kaavioon niiden néennéisen magnitudin mukaan. [4] Vaihtoeh-
toisesti samannékoinen kaavio saadaan muodostettua sijoittamalla spektriluokkien
sijaan vaaka-akselille tdhtien véari-indeksi. Tamén vari-magnitudi-kaavion muodos-
tamiseen tarvitaan vain fotometristd dataa. [3|

Kaavion perusteella saadaan tietoa tahtien ominaisuuksista seké niiden kehityk-
sen vaiheista. Téahtien sijainti kaaviossa maarittad, mita tahtiluokkaa ne edustavat.
Kehitysvaihetta edustavat luokat siséltévit vain vahan tahtia. Luokkien vélissé si-
jaitsevat alueet vastaavat tahdille fyysisesti mahdottomia ominaisuuksia, joten nailla

alueilla kaaviossa ei ole lainkaan tahtia. [7]



-10 et
5 \ D Superjattilaiset
E .
£ A A;\ Jattilaiset
g 0 \ D
£ e,
£ %
= . .
__3- 5 N S
o) N\
w
-
<

Valkoiset kaapiot

—

o
F.

/

O B A F G K M
Spektriluokka

Kuva 2. Péédsarjan sijainti Hertzsprungin-Russellin kaaviossa. Vaaka-akselilla tah-
tien spektriluokat kuumimmista kylmimpiin ja pystyakselilla tdhtien absoluuttinen
magnitudi himmeimmista kirkkaimpiin.

2.2 Paasarja ja etaisyyden mittaus

Suurin osa tahdista sijoittuu kaaviossa paasarjan tahtien alueelle. Tama alue ulottuu
kaavion vasemmasta ylanurkasta oikeaan alanurkkaan kuvan 2 mukaisesti. Eli kuu-
mimpien ja kirkkaimpien tédhtien alueesta viileimpien ja himmeimpien tédhtien aluee-
seen. Péadsarjan ulkopuolelle jaavéat esimerkiksi jattilaiset, ylijattilaiset seké valkoiset
kdadpiot, joiden sijainti kaaviossa on myos esitetty kuvassa 2. [3|
Paadsarjasovituksessa hyodynnetédan tatd HR-kaaviosta 16ytyvia paasarjan aluet-
ta. Ndennaisten magnitudien avulla tehdyn HR-kaavion paésarjaa siirretdan niin, et-
ta se osuu padllekkiin kalibroidun HR-kaavion paasarjan alueen kanssa. Tama tehty
siirto osoittaa ndenndisen ja absoluuttisen magnitudin eron. Sen avulla puolestaan

saadaan etaisyys laskettua helposti etdisyysmoduulin

d
M:m—M:510g1o<R)_5 (2)



avulla, jossa p on ndenndisen ja absoluuttisen magnitudin erotus, m on ndennéinen

magnitudi, M on absoluuttinen magnitudi ja d on etdisyys tahteen. 4]

3 Kefeidit

Kefeidit ovat sykkivid muuttujia, eli ne kuuluvat muuttuviin tdhtiin [8]. Ne ovat
erittdin kirkkaita kohteita. Kirkkaus ja erityisesti kirkkauden vaihtelu tekevét niis-
téa erinomaisia etéisyysindikaattoreita. [9] Suuri kirkkaus mahdollistaa hyvin kauka-
na sijaitsevien kohteiden etiisyyksien mittauksen [3|. Kefeidien kirkkaus vaihtelee
jaksoittain. Kirkkauden vaihteluun kuluva jaksonaika voi olla mitd tahansa yhden

péivin ja satojen vuosien valilta. 8|

3.1 Etaisyyden mittaus

On havaittu, etté kefeidin jaksoaikaan vaikuttavat sen massa seké side [9], jotka ovat
puolestaan verrannollisia sen luminositeettiin. Kefeidien jakson ja luminositeetin va-
listd suhdetta kutsutaan Leavittin laiksi [3]. Vuonna 1912 Henrietta Swan Leavitt
osoitti havaintojensa avulla, etté kefeidien absoluuttisen magnitudin logaritmin ja
jakson logaritmin vélilld on ldhes tdydellinen korrelaatio [10]. Kefeidin absoluutti-
nen magnitudi voidaan maarittda sen jaksosta. Yhtaloa 2 kiayttden voidaan laskea
kefeidin etéisyys d, kun on havaittu sen ndennéinen magnitudi m, kefeidin jakso, ja

siitd laskettu jaksoa vastaava absoluuttinen magnitudi M. [4]

3.2 Ongelmia ja ratkaisuja

Kefeidit ovat nuoria téhtia ja sijaitsevat usein kiekkomaisten galaksien tasossa, jossa
uusia tahtid syntyy [8]. Sijainti galaksin tasossa hankaloittaa etiisyyden mittausta
ekstinktion takia [3]. Ekstinktiota aiheuttaa havaitsijan ja kohteen vélissé sijaitseva

poly, joka absorboi ja sirottaa kefeidistd saapuvaa valoa, vadristden nain havaintoja



[10]. Ekstinktion takia kohteet nédyttévit himmedmmiltd kuin ne todellisesti ovat,
eli niiden ndennéinen magnitudi antaa todellista suuremman arvon |[3].
Ekstinktio otetaan huomioon etédisyysmoduulissa lisdamalld yhtaloon 2 ekstink-

tiokerroin A:

d
m—M=510g10(E) -5+ A (3)

Ekstinktiokerroin kertoo ekstinktion aiheuttaman ndennéisen magnitudin muutok-
sen. Sen avulla etdisyydelle d saadaan tarkempi arvio yhtéloa 3 kiyttéen. [3]

Ekstinktion vaikutusta voidaan pienentdd tekemélld havaintoja ldhi-infrapuna-
alueella [3]. Léhi-infrapunahavainnoilla etdisyyksien méérittdminen onnistuu jopa
yksittaisilla havainnoilla, kefeidien kirkkausvaihtelun ollessa satunnaisessa vaihees-
sa. Lisdksi havaintoja tehdessd on haastavaa erottaa kefeidit muista galaksin him-
meimmisté tadhdistd. Mittausten osalta on tarkedd minimoida tdmé& muiden tahtien
aiheuttama taustan kirkkaus. [10]

Havaintojen laatua voidaan parantaa tekemélld mittauksia avaruudessa, jolloin
ainoat erotuskykyé rajoittavat tekijat ovat teleskoopin apertuurin koko seka il-
maisimen aallonpituusalueet. Hubble-avaruusteleskooppi mahdollistaa samankokoi-
sella, tai jopa pienemmalld apertuurikoolla kymmenkertaisen erotuskyvyn useim-
piin Maan pinnalla sijaitseviin teleskooppeihin verrattuna. [2] Sen avulla suoritettu
Hubble Key Project onnistui mittaamaan monien kierteisgalaksien etéisyyksié kefei-
dien kirkkausvaihteluiden avulla [3]. Hubble-avaruusteleskooppia kidyttamélla etéi-
syyksid voidaan mitata kefeideihin, jotka sijaitsevat jopa 20 Mpc:n péaéssé olevissa

galakseissa [4].
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Kuva 3. Galaksien rotaatiokdyrid. Vaaka-akselilla etdisyys galaksin ytimesté kilo-
parsekeina ja pystyakselilla paikallinen kiertyménopeus kilometreiné sekunnissa. [3]

4 Tullyn—Fisherin relaatio

4.1 Galaksin kiertonopeuden ja kirkkauden suhde

Kierteisgalaksit ovat yksi galaksien paaluokista. Niiden rakenne on kiekkomainen,
ohut ja ympyranmuotoinen. Kierteisgalaksien keskelld on pullistuma ja sen ymparilla
nimensd mukaisesti kierteinen rakenne. |3|

Keplerin kolmannen lain mukaan kappaleen kiertonopeus on suoraan verrannol-
linen sen massaan [4]. Tiedetddn myos, ettd galaksien kirkkaus riippuu niiden ko-
konaismassasta [11]. Tully ja Fisher 16ysivéit tdmén yhteyden kierteisgalaksien kirk-
kauden L ja maksimikiertonopeuden v,,,, valilld. Tata yhteytta kutsutaan Tullyn-

Fisherin relaatioksi. [12] Yhteyttd voidaan mallintaa yhtalolla [3]



Galaksien kiertonopeus voidaan mitata radioteleskooppien avulla [4]. Galaksin
neutraalin vedyn 21 senttimetrisen séteilyn spektriviivan leveys on suoraan verran-
nollinen sen kiertonopeuden kanssa [11]. Kiertonopeus voidaan siis selvittdd tark-
kailemalla téta spektriviivan leveytta. Toinen tapa on mitata galaksin tdhtien radi-
aalisia nopeuksia optisen spektroskopian avulla. [3]

Galaksien pyorimisliiketta tutkitaan Dopplerin ilmicta kiyttden. Kiertonopeut-
ta mallinnetaan rotaatiokdyrilla, jotka néyttavét kiertonopeuden eri etaisyyksilla
galaksin ytimestd. Kuvasta 3 nahdéan, ettd rotaatiokdyrat tasoittuvat ldhes tasai-
siksi viivoiksi galaksien uloimpien alueiden kohdalla. Tamé tarkoittaa sitd, ettd ga-
lakseissa tdytyy olla pimeédd ainetta, joka saa uloimmat osat lilkkumaan oletettua

nopeammin. 3|

4.2 Klassinen ja baryoninen Tullyn-Fisherin relaatio

Galaksin kokonaismassa M), sisaltda baryonisen sekd pimeén aineen massan, ja se

saadaan laskettua yhtalosta
Mk — max , (5)

jossa Ve On rotaatiokdyrin tasaista osaa vastaava kiertonopeus, G on gravitaatio-
vakio ja R on etaisyys galaksin keskustaan, joka mitataan tasaisen rotaatiokdyran
alueelta. Kun rotaatiokdyrdaa ei ole kiytettavisséd, saadaan v,,., selville vedyn 21
senttimetrisen sateilyn spektriviivan Doppler-siirtymésta. Jos yhtalo 5 kirjoitetaan

siten, ettd vasemmalla puolella on massan sijaan galaksin kirkkaus, saadaan

M —1vr2naa:R
L= () e (6)

jossa % on tahtimassan ja kirkkauden vélinen suhde. Téssé oletetaan kokonaismas-

san skaalautuvan tdhtimassan kanssa. [3]

Kun etéisyys R korvataan galaksin pintakirkkauden keskiarvolla (I), joka vastaa

L

kirkkauden ja etédisyyden nelion suhdetta =,

ja oletetaan, ettd se on sama kaikille
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kierteisgalakseille, yhtélo 6 saadaan muotoon |[3]

L= (7)) has 7

Jos % oletetaan vakioksi, huomataan, ettd galaksin kirkkaus L on suoraan verran-
nollinen kiertonopeuden neljanteen potenssiin, kuten yhtélossa 4 todettiin. Yhtéa-

164 7 kutsutaan klassiseksi Tullyn-Fisherin relaatioksi [13]. Galaksin absoluuttinen

magnitudi saadaan yhtalosta
L
Lo

Téastéd saadaan puolestaan etéisyys yhtaloa 2 kiayttéaen.

Klassinen Tullyn-Fisherin relaatio patee vain, jos galaksin sisdltdmésta baryoni-
sesta aineesta vain pieni osa on kaasua. Téll6in massan ja kirkkauden vélinen suhde
on vakio. [3] Pienimassaisten, kaasurikkaiden kiddpiogalaksien Tullyn-Fisherin relaa-
tiossa tdytyy ottaa huomioon myos kaasun massa Myaas, [13]. Sen arvo lisdtdén
galaksin tdhtimassaan M, jolloin saadaan koko galaksin kiekon massa M+ Mjyqqsu
[3]. Havainnot osoittavat, etté kiertonopeus korreloi paremmin néin lasketun mas-
san kanssa. Kalibroimalla kyseinen korrelaatio kohteiden kanssa, joiden etéisyydet
tunnetaan esimerkiksi kefeidimittausten ansiosta, voidaan myos baryonista Tullyn-
Fisherin relaatiota kayttaa etdisyysmittauksiin ja Hubblen vakion maérittdmiseen.

13).

5 Punasiirtymat ja Hubblen vakio

Kun halutaan mitata etéisyyksid hyvin kaukaisiin kohteisiin, edella esitetyt etéisyy-
den mittausmenetelmét eivat endéd toimi. Maailmankaikkeuden kartan luomiseksi
taytyy kdyttdd kohteiden punasiirtyméa niiden etdisyyksia mitattaessa. [4]
Punasiirtyméa z perustuu Dopplerin ilmioon, jossa kohteesta ldhteneen séiteilyn
taajuus pienenee ja aallonpituus kasvaa (punasiirtyy), kun kohde liikkuu kauem-

mas havaitsijasta. Galaksit eivit kuitenkaan oikeasti ole loittonevassa liikkeessé, eli
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mitatut punasiirtyméat eivat johdu galaksien omasta nopeudesta, vaan avaruuden
laajenemisesta. Punasiirtyma saadaan selville tarkastelemalla saapuvan séteilyn ha-
vaitun aallonpituuden ja alkuperiisen, lepokoordinaatistossa olevan emittoidun sé-
teilyn aallonpituuksien suhdetta [4]

/\haﬂuaittu - )‘emittoitu
z= : (9)

/\emittoitu

Tutkiessaan Andromedaa 1920-luvun alkupuolella, Edwin Hubble havaitsi siell&
sijaitsevia kefeideja ensimmaisenéd. Niiden kirkkausvaihtelua seuratessaan ja vertail-
lessaan havaintoja Linnunradan tdhtiin, Hubble péaatteli, ettd Andromedan on olta-
va oma erillinen galaksinsa. Tdmén seurauksena hén myos arveli, ettd Linnunradan
lisdksi maailmankaikkeudessa on miljoonia muita galakseja. [14]

Henrietta Leavittin kattavat havainnot kefeideistd antoivat Hubblelle mahdolli-
suuden mitata etaisyyksia galakseihin, seka loytda yhteyden galaksien etéisyyksien
ja niiden loittonemisnopeuden vélilla [10]. Mitd kauempana galaksi sijaitsee meisté,
sitd nopeammin se liikkuu yha kauemmaksi meistd. Taméa havainto tukee teoriaa
maailmankaikkeuden laajenemisesta. [2] Tata galaksin etéisyyden D ja loittonemis-

nopeuden v valistd suhdetta kutsutaan Hubblen laiksi
v = H()D, (1())

jossa Hy on Hubblen vakio. Nopeus v voidaan laskea punasiirtymén ja valonnopeu-
den tulosta. [3]

Hubblen vakio kertoo sen nopeuden, jolla maailmankaikkeus laajenee havaintoja
vastaavalla ajanhetkelld. Sen yksikkd on km s™' Mpc™!, [2]| ja sen avulla voidaan
arvioida etdisyyksien lisiksi maailmankaikkeuden ikdé seké kehitystéd [15]. Lyhyilla

etaisyyksilld, kun punasiirtymé z < 1, Hubblen laki saa yksinkertaisen muodon:

H,
z==2D. (11)
C

[3] Kohteen etdisyys D saadaan havaitun punasiirtymén avulla yhtélosta 11 :

- (12)
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Jotta yhtdlo 12 voidaan ratkaista, tdytyy Hubblen vakion arvo tuntea. Se voi-
daan mitata monella eri tavalla, ja eri mittausmenetelmét eivit ole antaneet taysin
yhteneviisia tuloksia sen suuruudesta. Mittaustulosten eroavaisuudet voivat johtua
menetelmien systemaattisista virheisté tai kosmologisen mallin puutteellisuudesta.
[16] Hubble Key Projectin avulla saatiin Hubblen vakiolle arvoksi noin 72 km s™!
Mpc~! [17]. Nykyiset ja tulevat maanpéilliset (esim. DES) sekd avaruusteleskoop-
pien (esim. EUCLID) havainnot mahdollistavat Hubblen vakion entistd tarkemman

kalibroinnin [2].

6 Supernovat

Etaisyyksien kasvaessa suorien etdisyysmittausmenetelmien kidyttdminen vaikeutuu
kohteiden himmenemisen takia. Supernovat edustavat maailmankaikkeuden kirk-
kaimpia kohteita [4] ja ne toimivat suurillakin etéisyyksilld standardikynttiloiné, eli

niiden avulla etéisyyksid voidaan mitata kefeidien tavoin [3].

6.1 Supernova 1987A

Poikkeuksellisesti supernovan 1987A avulla voitiin mitata tarkasti etdisyys sen emo-
galaksiin, Suureen Magellanin pilveen (LMC), puhtaalla geometrialla. Mittauksessa
hyodynnettiin séteilya, joka syntyy supernovan muodostaneen tédhden taéhtituulen
kaasun tayttdmén alueen ja supernovardjahdyksen tuottamien korkeaenergisten fo-
tonien vuorovaikutuksen tuloksena. [3]

Supernovan fotonit virittavéit renkaan ajassa, joka riippuu renkaan séiteestid. Maa-
ta lahempéna olevasta osasta lahtenyt siteily saapui havaitsijalle ensimmaisend ja
kauempana syntyneelld sateilylld kesti kauemmin saapua havaitsijalle. Tésta aiheu-
tunut saapuneen siteilyn viive-ero yhdistettiin tietoon renkaan kallistuskulmasta,

joka selvitettiin tutkimalla renkaan naennaisté elliptisyyttd. Néin saatiin ratkais-
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Kuva 4. Punasiirtymén vaikutus supernovien néenndiseen magnitudiin. Vaaka-
akselilla on punasiirtymét ja pystyakselilla ndennéinen kirkkaus. Kuvaajan ylaosas-
sa nakyy Supernova Cosmology Projectin havaitsemia kaukaisia supernovia ja va-
semmassa alanurkassa on Calan-Tololon supernovakartoituksessa loytyneitd pienen
punasiirtymén supernovia. [4] Kéyrdt edustavat erilaisia kosmologisia malleja ja
Hubblen vakion arvoja. Punasiirtymaélle z ~ 0.2 asti eroa eri mallien vélilla ei juuri
ole.

tua renkaan halkaisija. Lasketun halkaisijan ja havaitun kulmakoon avulla saatiin

selvitettyd supernovan, ja myos siis Suuren Magellanin pilven etéisyys. [3|

6.2 Tyypin Ia supernovat

Supernovat luokitellaan niiden spektrin perusteella kahteen luokkaan, I ja II. Tyypin
[ supernovilla ei ole vedyn viivoja niiden spektrissé, tyypin II supernovilla on. Tyypin
[ supernovat voidaan jakaa vield tarkempiin luokkiin Ia, Ib ja Ic sen mukaan, millaiset
niiden varhaisen rajahdysvaiheen spektrit ovat. [18|

Useimmat supernovatyypit syntyvit massiivisten, nuorten téhtien réjahdyksina
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ja niita esiintyy vain kierteisgalaksien alueissa, joissa tahtid syntyy aktiivisesti. Tyy-
pin Ia supernovia voi esiintyd myos vanhemmissa tdhtipopulaatioissa, eli niitd syn-
tyy kaikentyyppisissé galakseissa. Tyypin Ia supernovat saavat yleisimmin alkunsa
valkoisista kiapioisté, jotka ovat muodostuneet elinkaarensa lopussa olevista pieni-
massaisista tahdista. Valkoiset kdépiot pysyvét vakaina elektronien degeneraatiopai-
neen avulla, kunnes niiden massa ylittdd Chandrasekharin rajan, jolloin gravitaatio
dominoi ja tahti romahtaa. [3|

Tyypin Ia supernovat toimivat hyvin standardikynttiléina, silla niiden kirkkaus
on ldhes sama, ja niitd esiintyy kaikissa galaksityypeissa [3]. Etdisyyden arvioinnis-
sa Supernovien nidennédinen magnitudi havaitaan ja standardisoidaan [19]. Kaukai-
sia supernovia etsitddn vertaamalla tdhtitaivaasta otettuja kuvia aiempiin kuviin.
Vanha kuva vahennetdaan uudesta, jolloin supernovat nakyvét pistemaéisina kohteina
kuvassa. Havaintoja alettiin tehd& runsaasti 1990-luvun puolivalissd kahden tutki-
musryhmén johdosta. Ryhmét kiyttivéit eri laskutapoja useiden supernovien tutki-
misessa, ja saivat samanlaisia tuloksia. |3]

Yhdysvaltalainen The Supernova Cosmology Project -hanke tutki kaukaisia su-
pernovia. Heidédn loytdmien supernovien punasiirtymét ja nédennéiset magnitudit
on esitetty kuvassa 4. [4] Nykyddn Tyypin Ia supernovien avulla, esimerkiksi Dark
Energy Survey:lla (DES), voidaan mitata etiisyyksid jopa 6-8 Gpe:n péadssé oleviin

galakseihin, eli punasiirtymén arvoon 1.5 asti [20)].

6.3 Supernovat ja kosmiset parametrit

Yhtalon 11 avulla etéisyyksid voidaan laskea tarkasti vain pienilld punasiirtymilla.
Kaukaisten supernovien etaisyyttéa laskiessa taytyy ottaa huomioon kosmologinen
malli lisddmélld kosmisten parametrien vaikutus etéisyysmoduuliin [4]. Kosmisiin
parametreihin kuuluuvat aineen tiheysparametri €2,,, pimedn energian tiheyspara-

metri Q) sekd Hubblen vakion skaalausparametri h = H/100 km s™'Mpc~!. Ny-
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kyiset havainnot osoittavat niiden arvojen olevan |[3]

Q ~ 0.3
Qp ~ 0.7

h ~0.7.

Etaisyysmoduuli saadaan muotoon

DL<Qm79A7 H(]?Z)
1Mpc

m = M + 5log;,( )+ K(2) + Ag + 25, (13)

jossa Dy on luminositeettietdisyys, Hy on Hubblen vakio, z on punasiirtymé, K(z)
on K-korjaus ja Ag on galaktinen ekstinktio. K-korjaus liittyy alkuperiisen ja ha-
vaitun aallonpituuden eroon. Yhtéalossd 13 esiintyy myo0s siis punasiirtyma, jonka
vaikutus nédennéiseen kirkkauteen nikyy kuvaajan muodossa kuvassa 4. [4| Lumi-
nositeettietdisyyden avulla voidaan laskea téhtitieteessd usein kéytetty comoving
(mukana liikkuva) etéisyys Do = D /(1 + 2).

Supernovien avulla saadaan siis selville kohteen etdisyyden liséksi kosmologiset
parametrit etsiméalld kuvan 4 mukaisesta kuvaajasta kosmisen mallin sovitus, joka
vastaa parhaiten supernovahavaintoja. The Supernova Cosmology Project -hankkeen
takana oleva tutkimusryhmaé pystyi osoittamaan supernovahavainnoilaan, ettd maa-
ilmankaikkeuden laajeneminen kiihtyy, ja saivat téastd Nobel-palkinnon vuonna 2011
[21].

Kun kosmologiset parametrit ja Hubblen vakio tunnetaan, voidaan comoving

etéisyys laskea yleisessd muodossa

D=7 | w0y "

jossa E(2) = \/Qum(1 + 2)3 + Qi(1 + 2)2 + Q. Téssi yhtilossi esiintyy aikaisemmin

esiteltyjen kosmisten parametrien lisiksi avaruuden kaarevuutta kuvaava tiheyspa-

rametri €. [22]
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7 Yhteenveto

Maailmankaikkeuden kartoittamisen ansiosta voidaan ymmaértad paremmin sen ra-
kennetta ja kehitystd. Maailmankaikkeuden kiihtyvin laajenemisen ymmértdminen
on puolestaan johtanut alkurdjéhdysteorian sekd ACDM-mallin suosioon. 23]

Pimeén energian ymmértamiseksi standardikynttiloéihin ja -mittatikkuihin pe-
rustuvia etdisyysmittausmenetelmia on erityisesti kehitettava. Niiden avulla maa-
ilmankaikkeuden kiihtyvista laajenemisesta saataisiin mahdollisimman tarkkaa tie-
toa. Jokaista mittausmenetelméad kiyttidessd tormatddn systemaattisiin virheisiin.
Havaintovirheiden seké analysoinnin aikana tapahtuvien virheiden minimointi aut-
taa muodostamaan todellisemman kuvan maailmankaikkeudesta. [23]

Téssé tutkielmassa esiteltiin muutamia perustapoja, joilla maailmankaikkeuden
etéisyyksid voidaan mitata. Mittausten toistaminen, systemaattisten virheiden mi-
nimointi ja eri mittausmenetelmien avulla saatujen tulosten vertailu auttaa saavut-
tamaan suurimman mahdollisen tarkkuuden maailmankaikkeuden kartoittamisessa.

Tulevaisuudessa maailmankaikkeuden etédisyysmittauksia voidaan tarkentaa useil-
la kehittyneemmilld menetelmilld ja teknologioilla. Suuren punasiirtymén kohteita
voidaan tutkia esimerkiksi gravitaatiolinssien aikaviiveiden, baryonisten akustisten
virdhtelyjen (BAO) seké neutraalin vedyn intensiteettikartoituksen avulla [24]. Tu-
levaisuudessa myos gravitaatioaaltojen avulla pyritdan saamaan lisda tietoa maa-
ilmankaikkeuden laajenemisesta. Esimerkiksi LISA:n (Laser Interferometer Space
Antenna) avulla tullaan havaitsemaan avaruudesta késin gravitaatioaaltoja ensim-
méistd kertaa. [25] Lisiksi maanpééllistd gravitaatioaaltojen havainnointa tullaan

edistdméén Einstein-Teleskoopin ja Cosmic Explorerin avulla [26].
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