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1. ВВЕДЕНИЕ

За последние 10—15 лет в физике элементарных частиц произошла под-
линная революция, связанная с созданием и развитием единых калибровоч-
ных теорий всех фундаментальных взаимодействий. Сюда относятся такие те-
ории, как теория Глэшоу — Вайнберга — Салама, объединяющая слабые и
электромагнитные взаимодействия г, теории Великого Объединения, в рам-
ках которых можно единым образом описать слабые, сильные и электромаг-
нитные взаимодействия 2; наконец, сюда же относятся различные варианты
расширенной супергравитации, претендующей на единое описание всех вза-
имодействий, включая гравитационные 3 . В рамках калибровочных теорий
впервые было получено непротиворечивое описание слабых и сильных взаи-
модействий при высоких энергиях. Впервые оказалось возможным рассчиты-
вать процессы в теории слабых и сильных взаимодействий с учетом высших
порядков теории возмущений. Благодаря замечательному свойству этих тео-
рий — асимптотической свободе 4 — оказалось принципиально возможным
описывать взаимодействия элементарных частиц друг с другом при энергиях
вплоть до Е ~ Ev ~ 1019 ГэВ в системе центра масс, т. е. вплоть до планков-
ской энергии, начиная с которой становятся важными квантово-гравитацион-
ные эффекты.

Бурное развитие теории элементарных частиц привело не только к боль-
шим успехам в понимании взаимодействий частиц при сверхвысоких энерги-
ях, но и (вследствие этого) к существенному прогрессу в теории сверхплот-

*) Расширенный вариант статьи направлен в здурнал «Reports on Progress in Physics».
1 УФН, т. 144, вып. 2
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ного вещества. Действительно, 10 лет назад сверхплотным веществом счита-
лось вещество с плотностью, незначительно превосходящей ядерную, р'<~
~ 1014—1015 г/см3, и не было почти никаких идей о том, как описать веще-
ство при р > 1015 г/см3. После создания асимптотически свободных теорий
стало возможным делать предсказания, касающиеся свойств сверхплотного
вещества при температурах вплоть до Т ~ Ev~ 1019 ГэВ, что соответству-
ет планковской плотности вещества рр ~ 1094 г/см3. Таким образом, созда-
ние современных тео~рий элементарных частиц впервые дает нам надежду на
правильное качественное описание свойств вещества с плотностью, почти на
80 порядков превосходящей ядерную.

Результаты изучения теории сверхплотного вещества оказались совер-
шенно неожиданными. Обнаружилось, что при изменении температуры сверх-
плотного вещества в нем должен происходить целый ряд фазовых переходов,
во время которых и свойства вещества, и свойства составляющих это вещество
элементарных частиц резко меняются 5~8.

Указанные фазовые переходы должны были происходить при охлажде-
нии расширающейся Вселенной вскоре после Большого Взрыва. Космологи-
ческие следствия этих фазовых переходов оказываются столь существенными,
что сравнение предсказаний теорид фазовых переходов с современными наблю-
дательными данными позволяет наложить сильные ограничения на пара-
метры теории элементарных частиц 9 и даже на классы допустимых теорий
ю-1з_ д т о обстоятельство является особенно важным в связи с тем, что энер-
гии элементарных частиц, необходимые для непосредственной проверки тео-
рий Великого Объединения а (Е ~ 1014 ГэВ), находятся далеко за пределами
возможностей современных ускорительных экспериментов, равно как и эк-
спериментов с космическими лучами. Между тем, согласно теории горячей
Вселенной, именно из частиц таких энергий состояло вещество на самых ран-
них стадиях эволюции Вселенной ы. Поэтому все больше специалистов по фи-
зике высоких энергий начинают сейчас рассматривать Вселенную как уни-
кальную лабораторию для проверки современных теорий элементарных
частиц. В настоящее время значительная часть вновь предлагаемых теорий
элементарных частиц прежде всего проходит проверку на «космологическую
полноценность», и далеко не все теории выдерживают это испытание.

Теория элементарных частиц недолго оставалась в долгу перед космоло-
гией. При изучении космологических следствий единых теорий был выявлен
целый ряд неожиданных и интересных возможностей, которые еще несколько
лет назад могли бы показаться совершенно безумными. Ярким примером
этого является идея о генерации барионной асимметрии Вселенной за счет
неравновесных процессов с несохранением барионного заряда и СР-наруше-
нием 15; см. также 1 6. Эта идея, получившая свое подтверждение и развитие в
рамках теорий Великого Объединения 17, недавно подробно обсуждалась
в УФН 1 8, так что мы не будем останавливаться здесь на этом вопросе. Целью
нашей статьи будет обсуждение еще одного круга идей, возникших совсем
недавно и связанных с так называемым сценарием раздувающейся Вселен-
ной 1?~22. Этот сценарий'вызывает сейчас значительный интерес, поскольку
он наряду с идейно близкой ему моделью Старобинского 2 3 открывает прин-
ципиальную возможность решить одновременно целый ряд космологических
проблем, которые до последнего времени казались почти метафизическими.

Основной особенностью этого сценария является идея о том, что Вселен-
ная на самых ранних стадиях своей эволюции могла находиться в неустой-
чивом вакуумоподобном состоянии, обладающем большой плотностью энер-
гии. При этом Вселенная, согласно уравнениям Эйнштейна, должна была рас-
ширяться экспоненциально, а (£)-~ eHti гД е а — масштабный фактор Все-
ленной, Н — так называемая хаббловская «постоянная» *). Затем за счет

*) Заметим, что хаббловская «постоянная» в действительности зависит от времени,
и в настоящее время она на десятки порядков меньше, чем величина Н во время экспо-
ненциального расширения.
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развития неустойчивости происходит распад вакуумоподобного состояния,
вся его энергия переходит в тешго,вую, и Вселенная разогревается до чрез-
вычайно большой температуры. С этого момента эволюция Вселенной описы-
вается стандартной теорией горячей Вселенной, однако наличие промежуточ-
ной стадии экспоненциального расширения (которое и называется раздува-
нием в рассматриваемом сценарии) оказывается весьма важным для формиро-
вания крупномасштабной структуры Вселенной.

Впервые на возможность существования стадии экспоненциального рас-
ширения Вселенной в вакуумоподобном состоянии указал Глинер 2 4. Этот
вопрос впоследствии обсуждался также и рядом других авторов; см., напри-
мер, 2 5. 2 в, Однако происхождение неустойчивого вакуумоподобного состояния
во всех этих работах оставалось невыясненным.

Подлинный интерес идея об экспоненциальном расширении ранней Все-
ленной вызвала после того, как в 1981 г. американский физик Алан Гус 1 9

предложил осуществить эту идею за счет перехода горячей Вселенной в ва-
куумоподобное переохлажденное состояние во время упомянутых выше фа-
зовых переходов в сверхплотном веществе 5~8. При этом открылась возмож-
ность одновременно решить проблемы горизонта и плоскостности Вселенной,
а также проблему реликтовых монополей (см. гл. 5). К сожалению, непосред-
ственно реализовать сценарий Гуса не удалось из-за некоторых недостатков
этого сценария, отмеченных самим автором. Значительную часть этих недо-
статков удалось преодолеть год спустя с помощью так называемого нового сце-
нария раздувающейся Вселенной 2 0 (см. также 2 1 ) . Однако последователь-
ная реализация сценария раздувающейся Вселенной стала возможной лишь
относительно недавно, после того как был предложен сценарий хаотического
раздувания 2 2. В результате сценарий раздувающейся Вселенной сейчас ма-
ло похож на первоначальный вариант этого сценария, предложенный Гусом,
и неизвестно, сколь существенно он модифицируется в ближайшие годы. Тем
не менее сейчас уже кажется возможным подвести некоторые предваритель-
ные итоги развития этого сценария, описать трудности, с которыми он стал-
кивается, и перспективы, которые он открывает.

Сценарий раздувающейся Вселенной в значительной степени (хотя и не
полностью 22) основывается на изучении фазовых переходов в единых калиб-
ровочных теориях слабых, сильных и электромагнитных взаимодействий
в~8. Поэтому мы начнем изложение с того, что напомним основные моменты
теории фазовых переходов в калибровочных теориях (гл. 2 и 3), а также
обсудим некоторые проблемы стандартной теории горячей Вселенной
(гл. 4 и 5).

В гл. 6 будет обсуждаться первоначальный вариант сценария раздуваю-
щейся Вселенной 1 9. В гл. 7, 8 содержится изложение нового сценария разду-
вающейся Вселенной 20>21. В гл. 9 кратко описывается модель Старобинского
2 3, основанная на изучении квантово-гравитационных эффектов при плотно-
стях, близких к планковской; см. по этому поводу 2 7. В гл. 10 и 11 мы опишем
сценарий реликтового раздувания в супергравитации 28~30 и сценарий хаоти-
ческого раздувания . В заключение мы кратко обсудим современный статус
сценария раздувающейся Вселенной.

2. СПОНТАННОЕ НАРУШЕНИЕ СИММЕТРИИ
В КАЛИБРОВОЧНЫХ ТЕОРИЯХ

Одной из основных идей, на которых базируются единые калибровочные
теории 1 . 2, служит идея о спонтанном нарушении симметрии между разными
типами взаимодействий за счет возникновения во всем пространстве посто-
янных классических скалярных полей. Напомним механизм этого явле-
ния на примере простой модели действительного скалярного поля <р
1*
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с лагранжианом *)

1 Ж 2

2
Х_

4 (2.1)

описывающим поле ф с массой М и константой связи "к. Потенциальная энер-
гия поля ф (эффективный потенциал) в этой теории без учета квантовых поп-
равок имеет следующий вид:

V (ц>) = —z- Ф2 + " х Ф 4 , (2.2)

откуда видно, что при Ж"2 > 0 наиболее энергетически выгодное состояние в
теории (2.1) отвечает классическому полю ф = 0 (рис. 1, а). Если же, однако,
рассмотреть теорию (2.1) с «неправильным» знаком М2 = — ц2 <Z 0, то ми-
нимуму V (ф) будет уже отвечать не поле ф = 0, а поле ф = ф0 = + }л/]/Т
(рис. 1, б). Возникновение во всем пространстве классического скалярного

Рис. 1. Эффективный потенциал
V (tp) в теории (2.1).

а) М2 > 0; б) М 2 = — м,2 < 0.

поля ф = + fx/"j/~A, и называется спонтанным нарушением симметрии (в данном
случае нарушается симметрия относительно изменения знака ф —>• —ф).

Заметим, что после нарушения симметрии спектр частиц в теории меня-
ется.'Так, например, теория (2.1) при ф = 0, Мг<С.О выглядела как теория
тахионов с мнимой массой,

т(ф=о)— Ф=0

В то же время квадрат массы возбуждений скалярного поля после нарушения
симметрии становится положительным:

Ф=Фо
(2-3)

Если к лагранжиану теории (2.1) добавить лагранжиан безмассовых фермио-
нов, содержащий член (?я|д|)ф, то после нарушения симметрии фермионы при-
обретают массу тпф = (Зф0 = G ix/Y~h. Аналогичным образом можно придать мас-
су и векторным Полям, взаимодействующим со скалярными полями. В ка-
честве простейшего примера рассмотрим так называемую модель Хиг-
гса 8 1, описывающую абелево (аналог электромагнитного) векторное поле
Лц, взаимодействующее с комплексным скалярным полем % = (1/1/̂ 2) (%г +
+ 11г)- Лагранжиан этой теории выглядит следующим образом:

Z, = - %* ieA») (2.4)

*) Всюду в статье используется система единиц % = с = 1, принятая в теории эле-
ментарных частиц. Для перехода к более традиционным единицам следует домножить
рассматриваемые величины на соответствующие степени К и с, исходя из соображений
размерности (П = 6,6-Ю-22 МэВ-с = 10- 2 7эрг-с, с = 3-Ю10 см/с). При этом, например,
уравнение (2.1) перепишется в следующем виде:

L = — (5„ф)2 Г2— Ф2 т" Ч> •
2 ^ й 2 4
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Скалярное поле % в этой теории при некоторых значениях (i2 (например,
при [х2 > 0, как в теории (2.1)) может приобрести постоянную классическую
часть ф Ф 0. Легче всего описать этот эффект, совершив замену переменных

(2.5)

после чего лагранжиан (2.4) переходит в

Заметим, что вспомогательное поле £ (ж) полностью оттрансформировалось
из (2.6). Теория (2.6) описывает векторные частицы с массой пгл = ар, взаи-
модействующие со скалярным полем с эффективным потенциалом (2.2). При
|х2 > 0, как и раньше, в теории происходит нарушение симметрии, возника-
ет поле ф = ф0 = [х/у"Я, и векторные частицы А^ приобретают массу
тл == е\ь/ук. Указанный механизм возникновения массы у векторных мезо-
нов называется механизмом Хиггса, а сами поля ф — хиггсовскими полями.
Возникновение классического поля ф нарушает симметрию теории (2.1) от-
носительно группы калибровочных преобразований U (1):

(2.7)

х х
Основная идея построения единых теорий слабых, сильных и электромаг-

нитных взаимодействий состоит в том, что до нарушения симметрии все век-
торные мезоны, являющиеся переносчиками взаимодействий, были безмассо-
выми, и между разными типами взаимодействий не было принципиальной
разницы. Однако после нарушения симметрии часть векторных бозонов при-
обретает массу и соответствующие взаимодействия становятся короткодей-
ствующими, и тем самым симметрия между различными типами взаимодей-
ствий нарушается. Так, например, модель Глэшоу — Вайнберга — Салама *
до возникновения постоянного скалярного хиггсовского поля Н имеет сим-
метрию SU (2) X U (1) и описывает электрослабые взаимодействия за счет
обмена безмассовыми векторными бозонами. После появления постоянного
скалярного поля Н часть векторных бозонов (Wj и Zji) приобретает массу
~ еН ~ 100 ГэВ, и соответствующие взаимодействия становятся коротко-
действующими (слабые взаимодействия), а одно поле (электромагнитное поле
А у) остается безмассовым х.

В теориях Великого Объединения 2 должно существовать несколько
типов скалярных полей. Так, например, в простейшей 8Щ5)-симметричной
теории присутствуют два хиггсовских поля. Одно из них, поле Ф, представ-
ляется бесшпуровой матрицей 5 x 5 . Один из вариантов нарушения симмет-
рии в этой теории осуществляется за счет возникновения классического поля

П

ф =
15 Ф

о

0

(2.7)
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где поле ф имеет весьма большую величину, ф ~ 1015 ГэВ. До нарушения сим-
метрии все векторные частицы в этой теории являются безмассовыми, и нет
разницы между слабыми, сильными и электромагнитными взаимодействиями.
При этом лептоны могут легко переходить в кварки и наоборот. После появ-
ления поля (2,7) часть векторных мезонов (Х- и У-мезоны, ответственные за
переходы кварков в лептоны) приобретает огромную массу порядка тх Y =
= у ц- £ф/2~ 1015 ГэВ, где g 2 ~ 0,3 — калибровочная константа связи в

группе SU (5). Тем самым переход кварков в лептоны становится сильно по-
давленным, и протон становится почти стабильным. При этом исходная сим-
метрия SU(5) нарушается до SU(3) x SU(2) x U(l), т. е. сильные взаимо-
действия (группа SU(3)) отделяются от электрослабых (группа SU(2) X
X U(l)). Затем возникает еще одно классическое скалярное поле Н ~ 102 ГэВ,
которое, как и в теории Глэшоу — Вайнберга — Салама, нарушает симмет-
рию между слабыми и электромагнитными взаимодействиями 2 .

Мы не будем долго останавливаться на обсуждении механизма и различ-
ных вариантов спонтанного нарушения симметрии в единых теориях. Этот
вопрос детально описан в целом ряде прекрасных обзоров и монографий; см.,
например, 2,32~37. Последнее замечание, которое нам хотелось бы сделать на
этот счет, состоит в следующем.

Судя по виду К(ф) (2.2), можно было бы думать, что спонтанное наруше-
ние симметрии в калибровочных теориях возможно лишь при

d 27
d<p2

ф = 0

Однако, вообще говоря, это не так. Действительно, оказывается, что с учетом
однопетлевых квантовых поправок при ег ~^> % эффективный потенциал в тео-
рии (2.4) приобретает следующий вид 3 8 > 3 9 :

J ^ T ^ l n J L , ( 2.8 )

где JJ,J — некоторая нормировочная величина размерности массы. Из (2.8)
следует, что даже при М% > 0 эффективный потенциал может иметь минимум
при ф = ф 0 Ф 0, причем этот минимум может оказаться глубже, чем мини-
мум при ф = 0 3 9. Нас в дальнейшем будет особенно интересовать случай
М2 = 0. При этом эффективный потенциал в теории (2.4) можно записать в
следующем виде:

*—г)- <*••>

Эта теория называется теорией Коулмена — Вайнберга 3 8 и фактически (при
ф = 0) представляет собой безмассовую скалярную электродинамику. Одна-
ко из (2.9) видно, что исходное состояние ф = 0 неустойчиво, а минимум
V (ф) достигается при некотором значении ф = ф0 Ф 0. Обобщение теории
Коулмена — Вайнберга на случай теории SU (5) приводит к эффективному
потенциалу

Последний член добавлен с тем, чтобы в настоящее время (т. е. при ф = ф0)
энергия вакуума была равна нулю, V((p0) = 0;_см. ниже. Поскольку масса

векторных мезонов пгх в этой теории равна у -^ -j>r , величина V(q>0) (2.10)

может быть также представлена в виде

Эта теория окажется для нас в дальнейшем очень интересной.
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3. ФАЗОВЫЕ ПЕРЕХОДЫ В1КАЛИБРОВОЧНЫХ ТЕОРИЯХ

Исследование свойств сверхплотного вещества, описываемого калибро-
вочными теориями, началось с работы Киржница 5, в которой на основании
аналогии между моделью Хиггса (2.4) и теорией сверхпроводимости Гинз-
бурга — Ландау 4 0 было предсказано, что при достаточно высокой температу-
ре Т классическое скалярное поле ср, приводящее к нарушению симметрии в
теории, должно исчезнуть. Детальная теория фазового перехода с восстанов-
лением симметрии при высокой температуре содержится в работах6'7, а так-
же в нашем обзоре на эту тему 8 . Основная идея, в несколько огрубленном ви-
де, состоит в следующем. Равновесное значение поля <р (Т) при Т =£= 0 долж-
но отвечать не минимуму потенциальной энергии V (ср), а минимуму свобод-
ной энергии F (ср, Т) — V (ср, Т), совпадающей с V (ср) при Т — 0. Известно,

Рис. 2. Эффективный потенциал
V (ф, Т) в теории (2.1) при ненулевой

температуре.
1) Т = 0; 2) 0 < Т < Гс; 3) Т > Тс.
Поле ф с ростом температуры меняется
плавно, что соответствует фазовому пере-

ходу второго рода8

Рис. 3. Поведение эффективного по-
тенциала V (ф, Т) в теориях, в ко-
торых фазовый переход оказывается

переходом первого рода.
В интервале от Tj ДО Tg эффективный по-
тенциал имеет два минимума, при Т = Т
оба минимума имеют одинаковую глубину.
1) т = 0; 2) т\ < Т < Т с; з) Т с <

< т < Гс; 4) т > т%. -

что зависящий от температуры вклад в свободную энергию F от ультрареля-
тивистских частиц массы m при температуре Т дается выражением 41>8

O (^

Если теперь учесть, что в модели (2.1)

(3.1)

(2.3), то полное выражение для V (ф, Т) ^можно записать в виде

' * \ф? -̂  / о ф ~) 7 о ф ~р . . •, [о.2)

где мы опустили члены, не зависящие от ф. Вид V (ф, Т) при разных значени-
ях температуры показан на рис. 2.

Из (3.2) видно, что с ростом температуры Т равновесное значение поля
Ф, отвечающее минимуму V (ф, Т), уменьшается, а при температуре, превы-
шающей критическую температуру

(3.3)
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единственным минимумом V (ср, Т) оказывается минимум при ср = 0, т. е.
симметрия восстанавливается; см. рис. 2. При этом из (3.2) следует, что поле
Ф с ростом температуры уменьшается до нуля непрерывно, т. е. фазовый пе-
реход с восстановлением симметрии в теории (2.1) является переходом второ-
го рода.

Заметим, что в рассматриваемом случае при Я < 1 величина Тс^> m
во всем интересующем нас интервале значений поля ф (ср ^ ф0), так что ис-
пользование высокотемпературного разложения V (ф, Т) в ряд по степеням
пг/Т в (3.1) вполне оправдано. Однако далеко не во всех теориях фазовый
переход происходит при т < Г , В таких теориях часто бывает, что в момент
фазового перехода эффективный потенциал F (ф, Т) имеет два локальных ми-
нимума, один из которых отвечает стабильному, а другой — метастабильно-
му состоянию системы (рис. 3). В этом случае фазовый переход является пе-
реходом I рода и осуществляется за счет рождения и последующего расшире-
ния пузырьков^ стабильной фазы внутри метастабильной фазы, как при кипе-
нии воды. Изучение фазовых переходов I рода в калибровочных теориях по-
казало 8>9,4 2,4 3, что такие переходы иногда бывают сильно затянутыми, так
что переход происходит из сильно перегретого (при повышении температуры)
или из сильно переохлажденного (при понижении температуры) состояния.
Такие процессы происходят взрывоподобно и, как мы увидим, могут
приводить к целому ряду важных и интересных эффектов в расширяющейся
Вселенной.

4. РАСШИРЯЮЩАЯСЯ ГОРЯЧАЯ ВСЕЛЕННАЯ
(СТАНДАРТНЫЙ СЦЕНАРИЙ)

. Согласно современной теории горячей Вселенной, Вселенная расширя-
лась из^состояния с предельно высокой температурой и плотностью, посте-
пенно остывая ы . Вселенная предполагается однородной и изотропной
(в соответствии с современными наблюдательными данными) и описывается
метрикой Фридмана — Робертсона — Уокера

ds2 = dt2—а? (t) [ Y Z J T + г2 (d62 + sin2 6 a>2) ] , (4.1)

где к = + 1, — 1 или 0 для замкнутой, открытой или плоской Вселенной
соответственно, а (t) — «радиус» Вселенной (или, точнее, ее масштабный фак-
тор). Эволюция величины а (t) описывается уравнениями Эйнштейна

•e = _ * * G ( p + 3p)a, (4.2)

здесь р — плотность энергии, р — давление вещества, G — гравитационная

постоянная, G — Мр2, где МР ~ 1019 ГэВ — масса Планка, Н — а/а —
«постоянная» Хаббла (которая, вообще говоря, зависит от времени). Закон
сохранений энергии, вытекающий из (4.2), (4.3), можно записать в виде

(4.4)

Обычно предполагается, что расширение Вселенной происходит адиабатиче-
ски, так что ее полная энтропия не меняется,

- З Г И 3 ) = 0 , , (4.5)

где s — плотность энтропии.
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В асимптотически свободных теориях в низшем приближении можно пре-
небречь взаимодействиями частиц в сверхплотном веществе, и величины р,
р и s определяются следующими соотношениями:

p = 3p = ^N(T)T*>, (4.6)

s = 2g-N(T)T*, ^ (4.7)

где эффективное число сортов частиц

N(T)=NB{T)+-^NF(T); (4.8)

NB И N-p — это число сортов бозонов и фермионов с массами т <С Т *).
В рассматриваемом случае можно показать, что член к/а2 в уравнении

(4.3) на самых ранних стадиях эволюции Вселенной пренебрежимо мал по

сравнению с (ala?) и может быть отброшен 1 4. Тогда из (4.2) — (4.7) следует,
что

a (i) ~ YT, (4.9)

а возраст Вселенной t связан с ее температурой Т соотношением

Строго говоря, область применимости полученных выше результатов огра-
ничена температурами ГР ~ МР/У N ~ 1018 ГэВ и плотностями р ~ Mp/N ~
~ 1092 г/см3, выше которых становятся существенными квантово-гравитаци-
онные поправки к уравнениям Эйнштейна 1 4. Кроме того, термодинамическое
равновесие в расширяющейся Вселенной может установиться не сразу, а
лишь тогда, когда температура Т опустится примерно до 1016 ГэВ 1 8.

Нас в дальнейшем, как правило, будет интересовать область темпера-
тур Т ^ 1018 ГэВ, где полученные выше результаты вполне справедливы.
При Г 5» Ю16 ГэВ симметрия в теориях Великого Объединения должна быть
восстановлена. В момент времени tx ~ 10~35 с после начала расширения Все-
ленной, когда температура Вселенной понижается до Т~ TCl~ 1014—
—1015 ГэВ, происходит первый фазовый переход с нарушением симметрии в те-
ории Великого Объединения, например с нарушением симметрии SU(5) до
SU(3) X SU(2) X U(l). Во время этого перехода сильные взаимодействия от-
деляются от электрослабых, лептоны — от кварков, и начинаются процессы
распада сверхтяжелых мезонов, приводящие в конечном счете к генерации
барионной асимметрии Вселенной 15~17. Затем в момент времени t 2 ~ 10~10с,
когда температура падает до ТСг ~ 102 ГэВ, происходит фазовый переход, во
время которого нарушается симметрия между слабыми и электромагнитными
взаимодействиями, SU(3) X SU(2) X U(l) ->-SU(3) X U(l). При дальней-
шем понижении температуры до Тсз ~ 102 МэВ происходит фазовый переход
(или два разных фазовых перехода) с образованием барионов и мезонов из
кварков и с нарушением киральной инвариантности в теории сильных взаи-
модействий.

Физические процессы на более поздних стадиях эволюции горячей Все-
"денной в гораздо меньшей степени определяются спецификой единых кали-
бровечных теорий; см. по этому поводу 14>18.

*) Точнее , NB ж NF — число бозонных и фермионных степеней свободы; так, напри-
мер, для массивного векторного поля JVB = 3.
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Для наглядности мы изобразили на рис. 4 временную последовательность
наиболее важных (с нашей точки зрения) моментов в эволюции Вселенной 4*.

Смерть Солнца
(через ~ Ю f7c)

Появление
человечества

Зарождение
жизни

Рождение Солнца
(1017с назад)

-Z8--W

-11--30

-15--20

-3--0

2 10

7--

Раздувание
Вселенной

-•-30

—ио

Остаются фотоны и л ел тоны
(«лептонная пустыня»)

Распад всех Ларионов

Начало синтеза элементов

Образование Ларионов и
мезонов из кварков

••= Разделение электросладых
взаимодействий на слад~ые

и электромагнитные

_ , „ i Ничего интересного
*• f («калибровочная пустыня-»)

Возникновение дарионной
асимметрии Вселенной

_ Разделение взаимодействий
на сильные и электрославые

Планковское время

Вольтой взрыв ,
\

Рис. 4. Некоторые важные этапы эволюции Вселенной.
Для простоты рассмотрен случай открытой Вселенной, радиус которой неограниченно растет со време-
нем. Возраст Вселенной t измеряется в секундах, температура Вселенной Т — в ГэВ (1 ГэВ ~ 1013 К).
Стандартное описание эволюции Вселенной без учета квантово-гравитационных эффектов возможно лишь
при t > tp, где t p — 10~43 с — планковское время. В рамках простейших теорий Великого Объединения
при температурах примерно от 103 до 10" ГэВ ничего интересного не происходит — так называемая
«калибровочная пустыня». В суперсимметричных теориях Великого Объединения иногда встречаются
«оазисы» при Т — 101 0ГэВ; см. гл. 10. При* ~ 10м—104 2 с все барионы распадаются и остаются лишь фо-
тоны и лептон-антилептонный газ чрезвычайно малой плотности с температурой Т ^ 10~10 К — «леп-
тонная пустыня». Примерно на полпути между калибровочной и лептонной пустынями расположен не-
большой оазис жизни, в котором мы сейчас находимся. Раздувание Вселенной происходило где-то в ин-
тервале между i p ~ 10~4S c i t ' 10~гб с, и лишь после этого возникала наблюдаемая барионная асиммет-

рия Вселенной.

Основная часть нашей статьи будет посвящена обсуждению того, что прои-
8у

зошло примерно 10 миллиардов лет назад, в период времени t
начала расширения Вселенной.

10~80
с от
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5. ПРОБЛЕМЫ СТАНДАРТНОГО СЦЕНАРИЯ

Несмотря на то, что теория горячей Вселенной уже давно стала обще-
принятой, определенные моменты этой теории до сих пор вызывают сомнения
и вопросы. Перечислим некоторые из них>

1) П р о б л е м а с и н г у л я р н о с т и

Из (4.10) следует, что плотность вещества во Вселенной при t ->0 стре-
милась к бесконечности 14>45. Один из наиболее мучительных вопросов, стоя-
щих перед космологами, состоит в том, было ли что-нибудь до момента t =
= 0, и если нет, то как и откуда возникла Вселенная. В настоящее время имеет-
ся много попыток ответить на этот вопрос, часть из которых в какой-то сте-
пени опирается на сценарий раздувающейся Вселенной 1 9 - 2 а или на модель
Старобинского 2 3. Однако до окончательного успеха в решении этого вопроса
все еще весьма далеко.

2) П р о б л е м а п л о с к о с т н о с т и

С помощью уравнения (4.3) нетрудно убедиться, что

I Р —Рс I _ д-2 (5 1)
Рс

где рс — плотность, отвечающая к = 0 (плоская Вселенная), р — плотность
вещества в замкнутой (открытой) Вселенной (к = ± 1) при том же значении

«постоянной» Хаббла Н = а/а.
В настоящее время плотность вещества во Вселенной измеряется не очень

точно, 0,03 р с ^ р sg 2рс, так что величина | р — р0 | /р0, характери-
зующая степень отличия нашей Вселенной от плоской, может быть довольно
большой. Заметим, однако, что на ранних стадиях эволюции Вселенной

а~% ~ t (4.9), т. е. величина | р — рс | /рс была весьма мала. Оценки пока-
зывают, что для того, чтобы современный «радиус» Вселенной а превышал (в
соответствии с наблюдательными данными) 1028 см, величина | р — рс|/рс в

ранней Вселенной в стандартном сценарии должна быть ограничена сверху,
j р _ рс |/рс <̂  Ю~59 Мр/Г2, так что при Т ~ М-р

I Р — Р с I ^ 4П-59

Рс
(5.2)

Это означает, что если бы изначально (в планковский момент времени tp ~
~ Мр1) плотность Вселенной превосходила р с , скажем, на 10~55 р 0, то Все-
ленная была бы замкнутой, предельное значение a (t) во Вселенной было бы
весьма мало и к настоящему времени Вселенная уже д|авно должна была бы
сколлапсировать. С другой стороны, если бы плотность в планковский мо-
мент времени была меньше рс на 10~55 рс, то современная плотность вещества
во Вселенной была бы исчезающе малой и зарождение жизни во Вселенной
стало бы невозможным. Вопрос о том, по какой причине наша Вселенная на
самых ранних стадиях своей эволюции имела плотность, близкую к критиче-
ской с такой фантастической точностью (5.2), называется проблемой плоско-
стности Вселенной 46> 1 9. Можно показать, что этот вопрос эквивалентен воп-
росу о том, почему полная энтропия в наблюдаемой части Вселенной сейчас'
столь велика, S ~ (aTv)

3 ^ 1087; здесь а~ 1028 см — радиус наблюдаемой
части Вселенной, Ту -~ 2,7 К — температура реликтового излучения. Эк-
вивалентность проблемы энтропии и проблемы плоскостности Вселенной осо-
бенно просто понять для елучая замкнутой Вселенной, так как полная энт-
ропия замкнутой Вселенной (аТу)

3 стремится к бесконечности при а -*оо,
т. е. при стремлении замкнутой Вселенной к плоской.
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3) П р о б л е м а к р у п н о м а с ш т а б н о й о д н о р о д н о с т и
и и з о т р о п и и В с е л е н н о й

В гл. 4 мы предполагали, что Вселенная изначально была полностью од-
нородна и изотропна. В действительности, однако, даже сейчас Вселенная
не является полностью однородной и изотропной, по крайней мере в относи-
тельно малых масштабах. Это означает, что нет никаких оснований думать,,
что Вселенная была однородна и изотропна с самого начала. Наиболее есте-
ственным предположением было бы предположение о хаотических начальных
условиях в различных, достаточно далеко отстоящих друг от друга точках
Вселенной 4 7, 4 8 . Однако, как было показано при определенных предположе-
ниях в работе Коллинза и Хоукинга 4 9, множество всех начальных данных,
при которых Вселенная асимптотически (при больших t) стремится к Вселен-
ной Фридмана (4.1), имеет меру нуль на множестве всех допустимых началь-
ных условий. В этом состоит сущность проблемы однородности и изотропии
Вселенной. Более детальное обсуждение всех тонкостей этой проблемы содер-
жится в книге Зельдовича и Новикова 1 4.

4) П р о б л е м а г о р и з о н т а

Отчасти острота проблемы изотропии Вселенной была смягчена тем об-
стоятельством, что эффекты, связанные с наличием вещества и с рождением
элементарных частиц в расширяющейся Вселенной, приводят к локальной
изотропизации Вселенной 14>80. Однако ясно, что такие эффекты не могут при-
вести к глобальной изотропизации Вселенной, хотя бы потому, что причинно-
несвязанные области Вселенной, находящиеся друг от друга на расстоянии,
превышающем размер «горизонта» (который в простейших случаях имеет
порядок ct, где t — время существования Вселенной), никак не могут воз-
действовать друг на друга. Между тем изучение реликтового излучения по-
казывает, что в момент t~ 106 лет Вселенная была с большой точностью од-
нородна и изотропна в масштабах, на много порядков превосходящих ct.
Найти достаточно убедительное объяснение этого факта в рамках стандарт-
ного сценария чрезвычайно трудно. Соответствующая проблема называется
проблемой горизонта, или проблемой причинности ы> 48> б 6.

5) П р о б л е м а о б р а з о в а н и я г а л а к т и к

Как известно, Вселенная не является полностью однородной, в ней су-
ществуют такие немаловажные неоднородности, как звезды, галактики, ско-
пления галактик и т. д. Для объяснения возникновения галактик необходи-
мо, чтобы на самых ранних стадиях эволюции Вселенной существовали неко-
торые «затравочные» неоднородности 5 1 со спектром, почти не зависящим от
их пространственного масштаба 5 S. Причина возникновения таких неоднород-
ностей плотности в ранней Вселенной до последнего времени оставалась со-
вершенно неясной.

6) П р о б л е м а б а р и о н н о й а с и м м е т р и и

Суть этой проблемы состоит в том, чтобы понять, почему во Вселенной
есть вещество (барионы) и почти нет антивещества и почему, с другой сторо-
ны, плотность барионов на много порядков меньше плотности фотонов,
пв/пу ~ 10~9.

Перечисленные проблемы в течение долгого времени казались почти
метафизическими. Первый вопрос говорит сам за себя, так как его можно
поставить так: «Что было, когда еще ничего не было?» Что же касается осталь-
ных вопросов, то от них всегда можно было отговориться тем, что началь-
ные условия^ во Вселенной по счастливой случайности были ровно таковы,
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чтобы в конечном счете Вселенная приобрела как раз такой вид, какой она
сейчас имеет. Еще один вариант ответа основан на так называемом антроп-
ном принципе и выглядит почти совершенно метафизично: мы живем в одно-
родной, изотропной Вселенной, содержащей избыток вещества над антивеще-
ством просто потому, что в неоднородной, анизотропной Вселенной, содер-
жащей равное количество вещества и антивещества, жизнь была бы невоз-
можна, и никто не задавал бы глупых вопросов 5 3.

К сожалению, несмотря на все остроумие такого ответа, он не является
вполне удовлетворительным, поскольку не объясняет ни величину отношения
Пв1пу ~ 10~9, ни высокую степень однородности и изотропии Вселенной, ни
наблюдаемый спектр галактик. Кроме того, в основе антропного принципа ле-
жало неявное предположение о том, что существует много разных вселен-
ных, и жизнь возникает там, где это ей удается. При этом оставалось неяс-
ным, в каком смысле можно говорить о разных вселенных, если наша Вселен-
ная — это все, что существует. Ниже мы еще вврнемся к обсуждению зтого
вопроса (см. также 54) и дадим обоснование несколько ослабленному варианту
антропного принципа 6 6 в рамках сценария раздувающейся Вселенной.

Кроме перечисленных выше проблем существует еще целый ряд проб-
лем, возникших уже после создания калибровочных теорий со спонтанным
нарушением симметрии.

7) П р о б л е м а д о м е н н ы х с т е н о к

Как мы видели, симметрия в теории (2.1) при Т > 2\i/y~Я. была восста-
новлена. При понижении температуры в расширяющейся Вселенной проис-
ходит нарушение симметрии. Однако в разных, причинно-несвязанных обла-
стях в результате нарушения симметрии может возникнуть как поле <р =
= -f- \i/y~k, так и поле <р = — |дУ]̂ Я. Домены, заполненные полем ф =
= + JA/]/\ отделя ю т с я от доменов с полем ф = — (х/]/"Л доменными стенками.

Плотность энергии стенок оказывается столь большой, что наличие хотя бы
одной такой стенки в наблюдаемой части Вселенной привело бы к недопусти-
мым космологическим последствиям 1 0. Это означает, что теории со спонтан-
но нарушенной дискретной симметрией противоречат космологическим дан-
ным. К таким теориям относится простейший вариант SU(5)-Teopmi слабых,
сильных и электромагнитных взаимодействий и , теории со спонтанно нару-
шенной СР-инвариантностью, большая часть теорий с аксионами 1 2 и т. д.
Многие из этих теорий являются весьма привлекательными, и хотелось бы най-
ти способ спасти хотя бы часть из них.

8) П р о б л е м а р е л и к т о в ы х м о н о п о л е й

Кроме доменных стенок, после фазовых переходов с нарушением сим-
метрии могут образоваться и другие структуры. Так, например, в теориях с
нарушенной и(1)-симметрией и в некоторых других теориях возникают вих-
ревые нити типа нитей Абрикосова в сверхпроводнике В7. Но наиболее важ-
ным эффектом является образование сверхтяжелых магнитных монополей
'т Хоофта — Полякова 8 8, которые должны в большом количестве рож-
даться во время фазовых переходов при ТСл ~ 10м—1015 ГзВ практически
во всех теориях Великого Объединения 5 7 i 1 3 . Как было показано в работе
Зельдовича и Хлопова 1 3, аннигиляция монополей идет очень медленно, и к
настоящему времени плотность монополей должна была бы быть того же по-
рядка, что и плотность барионов. Однако это-привело бы к катастрофическим
последствиям, поскольку масса каждого монополя примерно в 1016 раз боль-
ше массы протона, и, следовательно, плотность вещества во Вселенной при-
мерно на 15 порядков превосходила бы критическую плотность рс ~
~ 10~29 г/см3. При такой плотности Вселенная уже давно должна была бы
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сколлапсировать. Проблема реликтовых монололей является одной из наи-
более серьезных проблем, с которыми столкнулись современные теории эле-
ментарных частиц, поскольку эта проблема относится практически ко всем
единым теориям слабых, сильных и электромагнитных взаимодействий.

9) П р о б л е м а р е л и к т о в ы х г р а в и т и н о

Одно из наиболее интересных направлений в современной физике эле-
ментарных частиц связано с суперсимметрией — симметрией между фермио-
нами и бозонами 6 9. Мы не будем перечислять здесь всех достоинств суперсим-
метричных теорий; см. по этому поводу 3>60. Заметим только, что суперсим-
метричные теории и, в частности, супергравитация N = 1 открывают воз-
можность решить проблему иерархии масс в единых теориях 6 1,8 2, т. е. объ-
яснить физическую причину существования резко различающихся масштабов
масс, Мр » »гх~ Ю16 ГэВ, тех ^> TOW,Z~ W2

 ГЭВ. Современное объясне-
ние иерархии масс в рамках супергравитации опирается на предположение о
том, что гравитино (частица спина 3/2, являющаяся суперпартнером грави-
тона) имеет массу т3/2~ m w ~ 102 ГэВ в з. Однако, как показано в в4, гра-
витино такой массы в больших количествах должны рождаться на самых ран-
них стадиях эволюции Вселенной за счет столкновений частиц высокой энер-
гии, а распадаются они очень медленно.

Основная часть таких гравитино должна была бы распасться лишь на
поздних стадиях эволюции Вселенной, после синтеза гелия и других легких
элементов. Это должно было бы привести к целому ряду последствий, проти-
воречащих наблюдательным данным 64~66. Поэтому встал вопрос, можно ли
как-нибудь «спасти» Вселенную от последствий распада "гравитино, или же
мы должны отказаться от имеющейся возможности решить проблему иерар-
хии. Следует заметить, что проблема иерархии — одна из самых важных и
сложных проблем в теории элементарных частиц, и отказываться от одной из
наиболее естественных возможностей решить эту проблему было бы очень
нежелательно.

10) П р о б л е м а в ы б о р а в а к у у м а

В теориях со спонтанным нарушением симметрии эффективный потен-
циал часто имеет несколько локальных минимумов. Так, в теории (2.1) с
Мг = ц2 таких минимумов два: ф = ± р/|/"А,. В простейшей суперсим-
метричной теории Великого Объединения с группой симметрии SU(5) суще-
ствуют три разных локальных минимума эффективного потенциала относи-
тельно поля Ф одинаковой глубины66. Степень вырожденности эффективного
потенциала в суперсимметричных теориях (количество разных типов вакуум-
ных состояний одинаковой энергии) еще более возрастает с учетом того, что
эффективный потенциал имеет несколько минимумов одинаковой глубины и
по отношению к остальным хиггсовским полям, входящим в теорию 6 8.
Возникает вопрос, каюшдобразом и почему мы попали именно в минимум, в
котором симметрия нарушена до SU(3) X U(l). Этот вопрос становится осо-
бенно сложным, если учесть, что при высокой температуре Вселенная нахо-
дилась в Зи(5)-симметричном минимуме, Ф = Н = 0 69

t и не видно никаких
причин, которые заставили бы всю Вселеннун/при охлаждении перескочить
в минимум SU(3) X U(l).

11) П р о б л е м а p a з"м е р н о с т и п р о с т р а н с т в а 54«70

Вопрос о том, почему наше пространство четырехмерное, некоторое вре-
мя назад мог показаться довольно бессмысленным и схоластическим. Одна-
ко сейчас все более популярными становятся теории типа Калуцы — Клей-
на 7 1, в которых предполагается, что наше пространство имеет размерность
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d > 4, но d — 4 размерности спонтанно скомпактифицировались, т. е. ради-
ус кривизны пространства в соответствующих направлениях стал порядка
Afp1. Поэтому мы и не может двигаться в этих направлениях, и пространство
кажется нам четырехмерным 7 1. Теории такого рода сейчас интенсивно разви-
ваются, особенно в связи с теорией расширенной супергравитации, которую
оказалось исключительно удобно формулировать в пространствах с d = 10
или d = 11 3 . Один из вопросов, которые возникают в этой связи,— почему
скомпактифицировались именно d — 4 размерности, а не d — 5 или d — 3?

12) П р о б л е м а э н е р г и и в а к у у м а

Из космологических данных следует, что плотность энергии вакуума в
настоящее время V (ф0) не должна по абсолютной величине сильно превышать
критическую плотность р с ~ 10~29 г/см3:

I Рвак I = I V (ф0) I ̂  Ю-28 г/см3. N (5.3)

Это значение V (ц>) было достигнуто после того, как произошла последова-
тельность фазовых переходов с нарушением симметрии. В простейшей
Эи(5)-теории во время первого фазового перехода SU(5) —> SU(3) X SU(2) X
X U(l) энергия вакуума (величина V(q>)) уменьшается примерно на 1080 г/см3.

Во время фазового перехода SU(3) x SU(2) x U(l) -*• SU(3) x U(l) энер-
гия вакуума понижается примерно на 102S г/см3. Наконец, во время
фазового перехода с образованием барионов из кварков энергия ваку-
ума понижается еще примерно на 1014 г/см3 и удивительным образом после
всех этих огромных скачков становится равной нулю с точностью
_JL_ ю~2 8 г/см3! Кажется невероятным, чтобы полное или почти полное обра-
щение энергии вакуума в нуль было случайным и не имело каких-то глубо-
ких физических причин. Проблема энергии вакуума в теориях со спонтанным
нарушением симметрии 7 2 считается сейчас одной из основных проблем, стоя-
щих перед теорией элементарных частиц.

Стоит заметить, что плотность энергии вакуума V (ф) (или, точнее гово-
ря, энергия постоянного скалярного поля ф) входит в уравнения Эйнштейна
в следующем виде:

#nv—-f- gnVR = SnGQ^ = 8nG (T^ + g№VV (q>)), (5.4)

где 0 ( i v — полный тензор энергии-импульса материи, Т^v — тензор энергии-
импульса вещества (элементарных частиц), a g^V (ф) — тензор энергии-им-
иульса вакуума (постоянного скалярного поля ф). Из сравнения тензора
энергии-импульса вещества

/Р _ ®\
(5.5)

и gvvV (ф) можно убедиться* что «давление» вакуума имеет знак, противопо-
ложный знаку плотности его энергии, р = — р = — V (ф). Величину энер-
гии вакуума, умноженную на 8nG, обычно называют космологической посто-
янной Л 7 3; в данном случае Л = 8nGV(q>) 7 2. Поэтому проблему энергии ва-
куума часто называют также проблемой космологической постоянной.

Список проблем, стоящих перед космологией и теорией элементарных
частиц, конечно, можно было бы и продолжить, но нас здесь интересовали
лишь те проблемы, которые имеют какое-то отношение к основной теме нашей
статьи — к сценарию раздувающейся Вселенной.

Первая и последняя из перечисленных проблем пока еще не решены и не
будут детально обсуждаться в настоящей статье. Мы упомянули их здесь, по-
тому что пелый ряд попыток так или иначе решить эти проблемы непосредст-
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венно связан со сценарием раздувающейся Вселенной, а также с родственной
этому сценарию моделью Старобинского; см. по этому поводу б 8,7 4-7 6.
Решение шестой проблемы — проблемы барионной асимметрии было пред-
ложено Сахаровым задолго до создания сценария раздувающейся Вселен-
ной 1 5, однако этот сценарий вносит в решение указанной проблемы много
нового " . Что же касается остальных девяти проблем, то, как будет показа-
но ниже, все они либо полностью, либо частично могут быть решены в рам-
ках сценария раздувающейся Вселенной, к описанию которого мы сейчас и
переходим.

6. ПЕРВОНАЧАЛЬНЫЙ ВАРИАНТ СЦЕНАРИЯ
РАЗДУВАЮЩЕЙСЯ ВСЕЛЕННОЙ

Сценарий раздувающейся Вселенной сейчас сильно отличается от перво-
го варианта этого сценария, предложенного Гусом 1 9. Тем не менее нам кажет-
ся целесообразным напомнить основную идею этого сценария.

Как мы уже говорили, фазовые переходы из симметричного состояния
Ф = 0 в состояние с нарушенной симметрией ср = ср0 иногда идут из сильно
переохлажденного состояния 8 . При очень сильном переохлаждении плот-
ность энергии релятивистских частиц, пропорциональная Г4, становится
пренебрежимо- малой по сравнению с энергией вакуума в симметричном со-
стоянии V (0). Это значит, что в предельном случае чрезвычайно сильного
переохлаждения плотность энергии расширяющейся (и остывающей) Вселен-
ной стремится к V (0) и перестает зависеть от времени. При этом, согласно
(4.3), Вселенная при больших t расширяется экспоненциально:

a (t) ~ e*«, (6.1)

где постоянная Хаббла в это время равна

Я=|/ 8пУ (0)

~ЩГ' (6.2)

Если во время фазового перехода вся энергия быстро переходит в тепло, то
Вселенная после перехода разогревается до температуры Т% ~ F^4(0) незави-
симо от того, сколько времени продолжалось расширение до момента фазово-
го перехода. Это обстоятельство было использовано Чибисовым и автором
для построения модели Вселенной, которая изначально могла быть холод-
ной, а затем разогревалась за счет фазового перехода с сильным энерговыде-
лением; см. обсуждение этой модели в обзорах 8>18.

Основная заслуга Гуса состоит в том, что он предложил использовать
приведенные выше свойства космологических фазовых переходов с большим
переохлаждением для решения проблем плоскостности и горизонта. Дейст-
вительно, поскольку температура разогрева Вселенной.после фазового пере-
хода Т% ~ F1/4(0) не зависит от продолжительности стадии экспоненциального
расширения в переохлажденном состоянии, то единственной величиной, за-
висящей от продолжительности этой стадии, является масштабный фактор
а (£), который в,это время экспоненциально растет. Но при экспоненциаль-
ном расширении (которое и было названо «раздуванием» Вселенной) Вселен-
ная становится все более и более плоской. Этот эффект особенно отчетливо
виден при рассмотрении вопроса о полной энтропии Вселенной. Действитель-
но, полная энтропия Вселенной до фазового перехода может быть не очень
велика 8 . Однако после фазового перехода энтропия сильно увеличивается,
S > аъТ% ~ a3F3/4(0), где величина as может быть экспоненциально большой *).
Пусть, например, экспоненциальное расширение начинается в замкнутой

*) Стоит отметить, что на возможность такого решения проблемы полной энтропии
Вселенной было независимо указано также в работе Веряскина, Лапчинского и Руба-
кова 7 8.
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Вселенной в момент, когда ее радиус а0 = CjMp1, а энергия вакуума равна
V (0) = с2Мр, где с1 и с2 — некоторые константы. В реалистических теориях
величина сх находится в интервале от 1 до 1010, величина с2 — от 1 до 10~20;
как мы увидим, интересующая нас величина зависит от сх и е2 очень слабо.
Полная энтропия Вселенной после экспоненциального расширения продол-
жительностью At становится равной

S ~ аунмт1 ~ c\c\lk e3HAt» (6-3)

откуда следует, что энтропия S становится больше, чем 1087, при

(6.4)

В типичных случаях величина In сгс\1к по абсолютной величине не превышает
10. Это означает, что для решения проблемы плоскостности Вселенной было
бы достаточно, чтобы она находилась в переохлажденном состоянии ф = 0

1 9 2 *в течение времени 19>2*

(6.5)

Здесь следует заметить, что если величина At сильно превышает 70 Н~х

(а так оказывается во всех реалистических вариантах сценария раздувающей-
ся Вселенной; см., например, гл. 10), то Вселенная после раздувания и ра-
зогрева становится почти абсолютно плоской, Q = р/рс = 1. Это обстоятель-
ство (с учетом возможности небольших локальных вариаций р в масштабах
наблюдаемой части Вселенной) является одним из важных предсказательных
следствий сценария раздувающейся Вселенной.

Нетрудно проверить, что условие (аТ)3 > Ю87 означает, что «радиус»
Вселенной а0 ~ сгМ^ после расширения Вселенной вплоть до настоящего
времени становится больше, чем размеры наблюдаемой части Вселенной
I ~ 1028 см; см. предыдущую главу. Но это означает, что за время, лишь
незначительно (на Н~г In с^) превышающее 70Н~г, любая область простран-
ства размером AZ~ Mp1 раздувается столь сильно, что к настоящему време-
ни размер этой области становится больше размеров наблюдаемой части Все-
ленной.

Если теперь учесть, что мы рассматриваем процессы, происходящие в
после-планковскую эпоху (р < Mb; Т <; Afp, t > Жр1), то становится ясно,
что область размером Al ~ Мр1 к началу экспоненциального расширения за-
ведомо была причинно-связанной. Таким образом, вся наблюдаемая часть
Вселенной в этом сценарии образуется за счет раздувания одной причинно-
связанной области, что и решает проблему горизонта.

В рамках предложенного сценария в принципе можно было бы решить и
проблему реликтовых монополей. Действительно, как было показано Киб-
блом 5 7, реликтовые монополи рождаются лишь в точках соприкосновения
нескольких разных пузырьков поля ф, образующихся во время фазового
перехода. Если задержка фазового перехода за счет переохлаждения значи-
тельна, то размеры пузырьков поля ф к моменту, когда они начинают запол-
нять всю Вселенную, становятся очень велики, а плотность рождающихся
при этом монополей становится весьма малой 1 9.

К сожалению, однако, как отметил сам Гус, предложенный им сценарий
приводил к ряду нежелательных последствий при рассмотрении свойств
Вселенной после фазового перехода. Согласно этому сценарию, внутри пу-
зырьков новой фазы поле ф очень быстро становилось равным равновесному
полю ф0, соответствующему минимуму V (ф), и вся энергия поля в пузырьке
была сосредоточена на его стенках, движущихся от центра пузырька со ско-
ростью, близкой к скорости света. Разогрев Вселенной после фазового пере-
2 УФН, т. 144, вып. 2
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хода должен был происходить за счет столкновения стенок пузырьков. Од-
нако из-за больших размеров пузырьков в этом сценарии Вселенная носле
столкновения стенок пузырьков должна была бы стать сильно неоднородной
и анизотропной, что находилось бы в резком противоречии с наблюдательны-
ми данными.

Несмотря на все трудности, с которыми столкнулся первый вариант сце-
нария раздувающейся Вселенной, интерес к этому сценарию был чрезвычай-
но велик, и в течение года после опубликования работы Гуса этот сценарий ин-
тенсивно исследовался и обсуждался многими авторами. Итог этому иссле-
дованию подвели работы Хоукинга, Мосса и Стюарта 7 9, а также Гуса и Байт
нберга 8 0, в которых утверждалось, что дефекты этого сценария неустранимы.
К счастью, однако, оказалось возможным предложить новый сценарий раз-
дувающейся Вселенной 2 0 (см. также 2 1 ), который оказался не только свобод-
ным от некоторых недостатков сценария Гуса, но и открыл возможность ре-
шения еще нескольких космологических проблем, перечисленных в гл. 5.

7. НОВЫЙ СЦЕНАРИЙ РАЗДУВАЮЩЕЙСЯ ВСЕЛЕННОЙ
"(УПРОЩЕННЫЙ ВАРИАНТ)

- Первый вариант нового сценария раздувающейся Вселенной основы-
вался на изучении фазовых переходов в 8и(5)-симметричной теории Коул-
мена — Вайнберга (2.10), (2.11). Теория фазового перехода в этой модели
очень сложна. Поэтому мы начнем с того, что, следуя 2 0, дадим несколько уп-
рощенное описание этого фазового перехода, с тем чтобы пояснить общую
идею нового сценария.

Прежде всего выясним, как ведет себя эффективный потенциал этой тео-
рии по отношению к нарушению симметрии SU(5) ->SU(3) X SU(2) X U (1)
(см. гл. 2) при ненулевой температуре.

Как уже говорилось в гл. 3, при достаточно высокой температуре сим-
метрия в калибровочных теориях, как правило, восстанавливается. В дан-
ном случае можно показать, что при Т >> т \ функция V (ср, Т) в теории
Коулмена — Вайнберга выглядит следующим образом:

где с — некоторая постоянная порядка 10. Из анализа этого выражения сле-
дует, что при достаточно большой темпердтуре Т единственным минимумом

V (ф, Т) является минимум при ср = 0, т. е.
* симметрия восстанавливается. При Т <с тпх ~

•~ 1014 ГэВ все высокотемпературные по-
правки к V (ф) при ф ~ ф0 исчезают. Однако
массы всех частиц в теории Коулмена — Вайн-
берга стремятся к нулю при ф —>• 0. Поэтому
в окрестности точки ф = 0 формула (7.1) для
V (ф, Т) остается справедливой и при
Т <С Ю14 ГэВ. Это означает, что при всех
значениях температуры Т точка ф = 0 остает-

" П % г с я локальным минимумом потенциала У(ф, Т),
Рис. 5. Эффективный потенциал несмотря на то, что минимум при ф = ф0
в теории Коулмена — Вайнберга П р И f <̂ - m x является гораздо более глубо-

при Т < ф0. к и м /рИ С 5). фазовый переход из локального
Стрелка указывает направление тун- 4 J r ' „ ~ „
нелирования с образованием пузырь- М И Н И М у м а ф = О В Г Л О б а Л Ь Н Ы И М И Н И М у М ф = ф 0

SJX* ЭТЗ^! й В й
ф

в расширяющейся В селенной происходит тог-
да, когда характерное время, нужное для рож-

дения пузырьков новой фазы ф Ф 0, становится меньше времени существо-
вания Вселенной t. Изучение этого вопроса привело целый ряд авторов к вы-
воду, что фазовый переход в теории Коулмена — Вайнберга является сильно
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затянутым и происходит лишь, когда температура Т во Вселенной опускается
примерно до Тс -~ 106 ГэВ 8 1 . (Это утверждение не является вполне точным,
но мы для простоты предположим на некоторое время, что оно правильно, и
вернемся к обсуждению этого пункта в следующей главе.) Ясно, однако, что
при столь малой температуре барьер, отделяющий минимум q> = 0 от мини-
мума ф = ф0, будет находиться при ф <с Фо (см. рис. 5) и процесс образова-
ния пузырьков будет определяться не величиной ф0, а лишь формой V (ф, Т)
вблизи ф = 0. В результате этого поле ф внутри образующихся пузырьков
новой фазы в первый момент оказывается очень малым 2 0, 4 2:

где точка щ определяется условием V (О, Т) = V (фх, Т) (6м. рис. 5). Кривиз-
на эффективного потенциала при таком значении поля оказывается относи»
тельно малой:

'J ~ 2ЪТ1 (7.3)

Ясно, что поле ф внутри пузырька будет увеличиваться до своего равновесно-
го значения ф -~ ф0 в течение времени At ^ | m~x | ~ 0,2 Гё1. Большую
часть этого интервала времени поле ф остается много меньше, чем ф0. Это
означает, что по крайней мере в течение времени порядка 0,2 Т^1 энергия
вакуума V (ф) остается почти равной V (0) и, следовательно, часть Вселен-
ной внутри пузырька продолжает расширяться экспоненциально, так же как
и до начала фазового перехода. В этом и состоит основное отличие нового сце^
нария раздувающейся Вселенной 20>21 от сценария Гуса 1 9, в котором предпо-
лагалось, что экспоненциальное расширение кончается в момент образова-
ния пузырьков. р«. 0?

Величина постоянной Хаббла Н при ф <с Фо, тпх~ 5-Ю1* ГэВ равна

За время At ~ 0,2 Те1 Вселенная расширяется в ен д* раз, где

енд* _ е°.2я/тс _ е2ооо „ ю 8 0 0 . (7.5)

Характерный размер пузырька в момент его образования по порядку вели-
чины равен Гс1 ~ Ю"20 см. После расширения (7.5) его размер становится
~ 10800 см, что гораздо больше размеров наблюдаемой части Вселенной I "v
~ 1028 см. Таким образом, вся наблюдаемая часть Вселенной в рамках этого
сценария должна находиться внутри одного пузырька. Поэтому мы не видим
никаких неоднородностей, возникающих за счет соударений^ стенок ну»
зырьков.

Во время распада скалярных и векторных мезонов в процессе разогрева
Вселенной идет генерация барионной асимметрии Вселенной 1 5- 1 7 . Однако
из-за сильной неравновесности процессов в эту эпоху генерация барионной
асимметрии в нашем случае может идти гораздо, более эффективно, чем в стан-
дартном сценарии расширяющейся горячей Вселенной " .

Как и в сценарии Гуса, экспоненциальное расширение более чем в е7*
раз (7.5) позволяет решить проблемы горизонта и плоскостности Вселенной.
Но, кроме этого, открывается возможность объяснить также крупномасш»
табную однородность и изотропию Вселенной. Действительно, как мы уже
упоминали в гл. 5, процессы, связанные с рождением частиц и с наличием ве-
щества во Вселенной, могут привести к ее локальной изотропизации. После
раздувания Вселенной (7.5) размеры изотропной области становятся больше
размеров наблюдаемой части Вселенной. Кроме того, анизотропия быстро
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уменьшается просто з.а счет экспоненциального расширения Вселенной 20>
82,88# TJT O к а с а е т с я проблемы однородности, то она решается аналогично. Ис-
ходные флуктуации плотности внутри пузырька были малы по сравнению
с V(0), т. е. пространство внутри пузырька было почти однородным. Затем
бкспоненциальное расширение распространяет эту однородность на всю наб-
людаемую часть Вселенной 2 0.

Поскольку размеры пузырьков превышают размеры наблюдаемой части.
Вселенной, а монополи и доменные стенки рождаются только вблизи стенок
пузырьков 5 7, то в наблюдаемой части Вселенной не должно быть ни одного
Монополя и ни одной доменной стенки, что снимает соответствующие пробле-
мы, отмеченные в гл. 5. Раздувание Вселенной уменьшает практически до
нуля плотность всех частиц, существовавших до фазового перехода, что мо-
жет снять также проблему реликтовых гравитино 84; см. гл. 5. Гравитино,
однако, могут родиться снова после раздувания, если температура разогре-
ва Т% слишком высока 85>66 (как это имеет место в рассматриваемом случае).
Пример теории, в которой величина Т* достаточно мала и проблема гравити-
но действительно может быть решена 6 6, будет рассмотрен в гл. 10.

Заметим, что крутизна эффективного потенциала (7.1) быстро растет с
ростом поля ф. Поэтому стадия медленного роста поля ф, сопровождающаяся
экспоненциальным расширением Вселенной, сменяется стадией чрезвычайно
быстрого падения поля ф к равновесному значению ф = ф0 и осцилляции
поля вблизи минимума эффективного потенциала. Частота осцилляции в рас-
сматриваемой модели равна массе хиггсовского поля ф при ф = ф0, тп =
= (с12К/с1ф2 |<p=<po)

1/2~ Ю14 ГэВ. Видно, что характерный период колебаний
^ mrx на много порядков меньше характерного времени расширения Все-
ленной Н~х. Поэтому при изучении осцилляции поля ф вблизи точки ф = Фо

расширением Вселенной можно пренебречь. Это означает, что вся потен-
циальная энергия F(0) на рассматриваемой стадии переходит в энергию
осцилляции. Осциллирующее классическое поле ф рождает хиггсовские бо-
аоны и векторные бозоны, которые быстро распадаются. В конечном итоге
вся энергия осциллирующего поля ф переходит в энергию релятивистских
частиц, и Вселенная разогревается до температуры Т^ ~ F,1/,4 ~ Ю14 ГэВ 20>
7 7. Таким образом, механизм разогрева Вселенной в новом сценарии сильно
отличается от соответствующего механизма в.сценарии Гуса.

Как видно, основная идея нового сценария раздувающейся Вселенной
довольно проста: нужно, чтобы процесс нарушения симметрии за счет роста
поля ф шел сначала достаточно медленно, чтобы Вселенная за это время успе-
ла сильно раздуться, а на более поздних стадиях процесса скорость роста и
Частота осцилляции поля ф вблизи минимума V (ф) должны быть достаточно
велики, чтобы обеспечить эффективный разогрев Вселенной после фазового
перехода. Эта идея была использована как в уточненной версии нового сце-
нария* к обсуждению которой мы сейчас переходим, так и во всех последую-
щих вариантах сценария раздувающейся Вселенной.

8. УТОЧНЕНИЕ СЦЕНАРИЯ

Изложение нового сценария раздувающейся Вселенной в предыдущей
главе было сильно упрощенным. Основное упрощение состояло в том, что
мы не учли влияния экспоненциального расширения Вселенной на кинетику
фазового перехода. При Т > Н ~ 1010 ГэВ такое упрощение вполне допусти-
мо. Однако» согласно сказанному в предыдущей главе, фазовый переход мо-
жет начаться лишь при Тс <С Н. Как было показано в нашей работе 8 в, в
этом случае высокотемпературные эффекты не оказывают практически ника-
кого влияния на кинетику фазового перехода. Действительно, характерное
время, за которое могло бы произойти образование пузырьков при температу-
ре Тс, заведомо должно превышать га"1 (ф = 0, Т = Тс) ~ {gTc)~x 3> Н'х.
Но за это время Вселенная успела бы расшириться примерно в ев/£Тс раз, и
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температура упала бы от Т = Тс практически до нуля. Таким образом, при
описании образования пузырьков можно считать, что процесс происходит
при нулевой температуре, но в то же время необходимо учитывать эффекты,
связанные с расширением Вселенной. Несмотря на большое количество ра-
бот, посвященных рождению пузырьков с учетом раздувания Вселенной 8 7,
решение этой проблемы было получено лишь в самое последнее время 88,
Несколько проще в идейном отношении оказалось слегка модифи-
цировать предложенный в предыдущей главе сценарий, сохранив при этом
основую идею этого сценария об экспоненциальном расширении Вселенной в
процессе медленного нарушения симметрии практически неизменной 9°-92.
Суть модификации легче всего понять на примере теории скалярного поля
ср с эффективным потенциалом

F(cp) = ^ji-^<PM~F(O) (8.1)

без членов типа £/?ф2, где R — скаляр кривизны. Этот потенциал при ма-
лых | т 2 | и % > 0 имитирует потенциал Коулмена — Вайнберга (7.1),
Задача, которая нас интересует, состоит в том, чтобы выяснить, как будет
эволюционировать система с потенциалом (8.1), если изначально классиче^
ское поле ср равнялось нулю.

Согласно классическим уравнениям движения, поле ф так и должно ос-
таться равным нулю, даже если т2 < 0. С другой стороны, ясно, что за счет
квантовых флуктуации спонтанное нарушение симметрии при да2 <; 0
в конце концов должно произойти. Для описания этого явления вместо клас-
сического поля ф следует рассмотреть поведение квантовых флуктуации поля
Ф, т. е. величины (ф2). Изучение поведения этой величины в экспоненциально
расширяющейся Вселенной требует довольно громоздких вычислений, и гоь
этому ниже мы лишь приведем основные результаты, отсылая за подробно^
стями к оригинальным работам 91~93. При этом нас будет интересовать лишь
случай | т2 ] <С Н2. Для этого случая величина (ф2) была вычислена в рабо^
те Банча и Дэвиса 9 5 и оказалась чрезвычайно большой в пределе малых
т2>0:

«p2>=iS^- ад

Физическая причина такого поведения (ф2) при то2 <с Н2 состоит в аномально
большом вкладе в (ф2> от длинноволновых флуктуации поля ф. Однако фор-
мула (8.2) в действительности верна лишь для пустой Вселенной с V (ф) >
> 0, которая всегда расширялась экспоненциально. В горячей Вселенной
вклад длинноволновых флуктуации обрезался за счет того, что скалярные
частицы приобретали большую массу т~ gT. В это время величина (ф2) име-
ла порядок О (Г2) и уменьшалась с уменьшением температуры. Однако при
уменьшении температуры уменьшается и величина инфракрасного обреза»
ния. В результате при Т sg; H величина (ф2) в экспоненциально расширяю-
щейся Вселенной начинала расти до своего предельного значения (8.2),
Исследование роста величины (ф2) показывает, что на первых стадиях этого
процесса величина {ф2} линейно растет со временем независимо от знака и
величины тп2 (при | тп2 | «с Н2)

При этом основной вклад в величину (ф2) идет от флуктуации с экспоненци>
ально большой длиной волны порядка импульса инфракрасного обрезания
(giy1 ~ H'1 eHAi. Это означает, что на масштабах AZ sg; //" 1 е н л * флукту-*
ации поля ф почти неотличимы от классического однородного поля с ампли-
тудой ф = ]/(ф2) (рис. 6).
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Предположим для простоты, что т? = 0. В этом случае можно показать
"•1>!"5, что стадия линейного роста продолжается в течение времени

^ (8.4,

йосле чего за счет отрицательной добавки ~ — X (ср2) к квадрату массы поля
ф рост флуктуации (ер2) становится чрезвычайно быстрым и прекращается
лишь, когда величина ср = | / (ф 2 ) становится порядка ф0, где ф0 соответст-
вует минимуму V (ф). Весь процесс занимает время порядка At (8,4). За это
время Вселенная успевает расшириться примерно в e H A t раз, где

Это означает, что для того, чтобы Вселенная за время At успела расшириться
в е'° раз, необходимо, чтобы константа А, была достаточно мала:

? ^ 4 - 1 0 - 3 . (8.6)
Аналогичный анализ для случая теории SU(5) (7.1) показывает «8,91,92̂  ч т о

при реалистических значениях констант связи раздувание Вселенной ока-
зывается несколько меньше требуемого расширения в е70 раз.

Рис. 6. Характерный вид квантовых флуктуации поля ф с массой | т2 \ <С Я 2 в масштабе
I ^ Н~1 во Вселенной, экспоненциально расширяющейся в течение времени t ~§> П~х.

Для простоты изображен вид флуктуации поля ф на первой стадии роста величины
Ф = Vi¥T= (Я/2я) УШ.

Ситуация оказывается еще более сложной при детальном рассмотрении
проблемы однородности в этом сценарии. Дело в том, что неоднородности
поля ф (см. рис. 6), а также флуктуации скаляра кривизны R 9 в усиливаются
во время роста поля ф до ф ~ ф0, что в конечном счете приводит к появле-
нию "неоднородностей 6р плотности вещества р во Вселенной. Замечательным
свойством возникающих при этом неоднородностей является почти полная
независимость спектра неоднородностей бр/р от их пространственного масш-
таба 9 2 , 9 6 - " . Неоднородности именно с таким спектром, называемым плоским
спектром, или спектром Зельдовича 5 2, необходимы в качестве затравочных
неоднородностей в теории образования галактик.

К сожалению, однако, для того чтобы амплитуда неоднородностей имела
необходимую для образования галактик величину 14»52 бр/р ~ 10~4, нужно,
чтобы константа К в теории (8.1) была чрезвычайно мала в 2, 9 7-": ч

Х—10-1 2 — Ю-13. (8.7)

Соответствующее условие заведомо не выполняется в простейшей SU(5)-CHM-
метричной теории Коулмена — Вайнберга.

После выяснения этого обстоятельства начался поиск реалистических
теорий элементарных частиц, в которых условие типа (8.7) удовлетворяется,
а также альтернативных сценариев, которые могли бы приводить к анало-
гичным результатам. Первое из указанных двух направлений привело к реа-
лизации нового сценария раздувающейся Вселенной в рамках суперграви-
тации (так называемое первичное, или реликтовое, раздувание 2 8 - 3 0 ) , второе
— к созданию сценария хаотического раздувания Вселенной 2 2 .
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Однако, прежде чем переходить к описанию этих вариантов сценария
раздувающейся Вселенной, нам хотелось бы кратко описать еще один сцена-
рий, во многом сходный с новым сценарием раздувающейся Вселенной, —
модель Старобинского 2 3.

9. МОДЕЛЬ СТАРОБИНСКОГО

За два года до работы Гуса 1 9 весьма близкий в идейном отношении сцена-
рий был предложен Старобинским 2 3 . Этот сценарий основан на том, что мет-
рика экспоненциально расширяющейся фридмановской Вселенной (4.1)
(мира де Ситтера) с плотностью энергии вакуума, близкой к планковской,
является самосогласованным решением уравнений Эйнштейна с однонетле-
выми квантовыми поправками 9 4. Старобинский заметил, что это решение не-
устойчиво, и в результате развития неустойчивости экспоненциально рас-
ширяющаяся Вселенная за конечное время переходит в горячую Вселенную
Фридмана. Теория этого перехода 23> 9 в очень близка к теории соответствую-
щего перехода в новом сценарии раздувающейся Вселенной 9°-92.

Модель Старобинского с момента своего появления сразу же вызвала у
космологов значительный интерес; см., например, обсуждение этой модели
в статье Зельдовича в УФН 2 7. Исходной целью сценария Старобинского 2 3

было решение проблемы начальной космологической сингулярности. Эту
программу пока еще полностью реализовать не удалось. Однако в ходе ис-
следования выяснилось, что в рамках модели Старобинского, так же как и в
сценарии раздувающейся Вселенной, в принципе можно решить многие из
проблем, перечисленных в гл. 5. С другой стороны, обнаружилось, что ис-
ходная версия модели Старобинского, как и первые варианты сценария раз-
дувающейся Вселенной, наряду с явными достоинствами имеет также неко-
торые недостатки. Так, например, неоднородности плотности, возникающие
во время перехода к горячей Вселенной, в этой модели, как и в модели, об-
суждавшейся в предыдущей главе, оказывались слишком велики 9 6 ! 1 0 0 . Тем-
пература Вселенной после ее разаграва в модели Старобинского оказывалась
гораздо больше температуры фазового перехода в теориях Великого Объе-
динения, и поэтому в этом сценарии, в отличие от сценария раздувающейся
Вселенной, не удавалось решить проблемы реликтовых монополей и домен-
ных стенок. Наконец, поскольку де-ситтеровская стадия в этой модели начи-
налась, по предположению, с чисто вакуумного несингулярного состояния и,
с другой стороны, продолжалась лишь некоторое конечное время, то оставал-
ся не вполне ясным'вопрос о том, что предшествовало де-ситтеровской стадии
в этой модели. Одна из наиболее интересных возможностей решения этой
проблемы была предложена Зельдовичем и Грищуком ' 4 и состоит в том, что
экспоненциально расширяющаяся Вселенная Старобинского в некоторый мо-
мент времени могла возникать как целое «из ничего», или «отпочковывалась»
от какой-то другой Вселенной. Возможность процессов типа процесса рожде-
ния Вселенной «из ничего» представляется чрезвычайно интересной и заслу-
живает самого пристального изучения. В принципе, соответствующая реали-
зация возможна и для сценария раздувающейся Вселенной; см. по этому пово-
воду 1 1 0. К сожалению, однако, теория указанных выше процессов пока еще
не является полностью разработанной (см., однако, гл. 12). Поэтому сценарий
раздувающейся Вселенной, который можно реализовать и в рамках более
привычного подхода, основанного на теории горячей Вселенной и описанно-
го в настоящей статье, в идейном смысле был несколько проще модели Старо-
бинского.

За последние годы статус модели Старобинского несколько изменился.
Оказалось, что в этой модели можно получить неоднородности плотности нуж-
ной величины, если к эйнштейновскому лагранжиану гравитационного
поля —R/l6nG, где R —• скаляр кривизны, прибавить также квадратичный
член типа Л2/М2, где М~ 1014 ГэВ 10°. При М~ Ю14 ГэВ температура Все-
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ленной после разогрева оказывается меньше температуры фазового перехода
в теориях Великого Объединения, и проблемы монополей и доменных стенок
в этих теориях не возникают. Что же касается упомянутого выше вопроса
о происхождения неустойчивого начального состояния Вселенной в модели
Старобинского, то на него оказалось возможным ответить не только с помощью
идеи о квантовом рождении Вселенной74, но и с помощью идей, близких к тем,
на которых основывается сценарий хаотического раздувания 2 2; см. обсуж-
дение этого вопроса в 1 0 3 и в гл. 11. Таким образом, в настоящее время сцена-
рий, основанный на модели Старобинского 2 3, является интересной альтерна-
тивой сценарию раздувающейся Вселенной, и не исключено, что теория
ранних стадий эволюции Вселенной будет в дальнейшем основываться
на каком-то синтезе обоих сценариев 1 0 3 .

10. РЕЛИКТОВОЕ РАЗДУВАНИЕ

Одним из наиболее интересных вариантов нового сценария раздуваю-
щейся Вселенной является сценарий реликтового раздувания. Этот сценарий
основан на изучении процесса нарушения симметрии в супергравитации
N = 1 3, взаимодействующей с материей, описывающейся, например, супер-
симметричной SU(5)-Teopnefi, а также с дополнительным синглетным кираль-
ным суперполем 2, которое играет в этом сценарии центральную роль 28~
3 0 . Эффективный потенциал относительно первой (скалярной) компоненты
этого поля z выглядит следующим образом 1 М :

V (z, г*) = егг'г12 ~ г ^ + ~5~ § '—^ I S I I •> (10.1)

где g (z) = \i3 f (z) — так называемый суперпотенциал, \а — некоторый па-
раметр размерности массы, / (z) — произвольная функция. Для простоты
все размерные величины выражены в единицах Мр/У~8я. Нас будет интересо-
вать процесс нарушения симметрии в теории (10.1) за счет возникновения дей-
ствительной части ф поля z. Из-за свободы в выборе / (z) эффективный потен-
циал V (ф) можно выбирать произвольным образом, с тем лишь условием,
что V (ф0) = 0, где ф0 соответствует минимуму V (ф). Как мы уже говорили,
это условие необходимо для обращения энергии вакуума (космологического
члена) в нуль в настоящую эпоху. Простейший потенциал указанного типа
имеет следующий вид 2 9 , 3 0 :

(Ю.2)

откуда ф0 = У~2/а.
Предположим теперь, что, как обычно, симметрия в ранней Вселенной

была восстановлена и поле ф равнялось нулю (мы обсудим справедливость
этого предположения для рассматриваемой теории в следующей главе). С
расширением Вселенной и уменьшением температуры эффективный потен-
циал принимал вид (10.2), но при малых а и \i нарушение симметрии осуще-
ствлялось очень медленно. Как мы уже говорили в предыдущей главе, про-
цесс нарушения симметрии в теориях типа (10.2) осуществляется за счет роста
флуктуации поля ф (т. е. величины (ф2», которые в масштабе А1 ^ Н~геИАг

неотличимы от постоянного поля ф = У" (ф2)- В рассматриваемом случае
постоянная Хаббла Н = р,3, а величина ф = У (ф2) растет следующим обра-
зом 9 1 - 9 3 :

(10.3)

где t0 — время начала процесса нарушения симметрии. Поле ф (10.3) до-
стигает своего равновесного значения ф0 = У~2/а за время

At = t — t0 ~ 6u-8a-2. (10.4)
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Большую часть этого времени величина V (ф) практически не отличается от
своего значения при ф = 0, и Вселенная расширялась по закону

a(t) = aoe^-^K (10.5)

Квантовые флуктуации поля ф в это время нарастали и приводили к появле-
нию неоднородностей плотности 6р. Пользуясь результатами работ 9V 7-",
где исследовался этот процесс, можно получить выражение для относитель-
ной амплитуды неоднородностей 6p(Z), отвечающей неоднородностям бр в
масштабе I на момент окончания раздувания Вселенной:

Для неоднородностей плотности в масштабе галактик в эту эпоху 1~ еЬ0ц8,
так что

^ ^ (10.7)

Видно, что нужное значение бр/р ~ 10~* возникает, например, при а ~
~ \i-~ 10~х (точнее, при [Xs ~ 10~4). При этом, как мы и говорили в преды-
дущей главе, спектр бр (Z)/p (10.6) практически не зависит от I. При указан-
ных значениях а и \i из (10.4), (10.5) следует, что Вселенная раздувается при-
мерно в еео° раз в период экспоненциального расширения, что более чем доста-
точно для реализации нового сценария раздувающейся Вселенной.

Заметим, что эффективная константа связи к = (1/6) ̂ V/dqi4 в теории
(10.2) равна 3^6а4.~ 10~12 в соответствии с условием (8.7). Малость величины
к в теории (10.2) обеспечивается в первую очередь относительно небольшим
отличием размерного параметра \i от массы Планка: соотношение \л3 ~ 10~*
в обычных единицах означает, что р, — 10~2 Мр, что не кажется неестествен-
ным. При этом важно, что поле ф взаимодействует с другими полями только
гравитационно, и поэтому, в отличие от того, что происходит в теории Коул-
мена — Вайнберга, величина % может быть сколь угодно малой вне зависимо-
сти от величины калибровочной постоянной g2. Более детальное обсуждение
различных вариантов реализации сценария раздувающейся Вселенной в су-
пергравитации содержится в статье Гончарова и автора 3 0 .

s Рассмотрим теперь вопрос о нарушении симметрии в суперсимметричной
теории SU(5) в нашей модели. Как мы уже говорили в гл. 5, в этой теории у
У(Ф) есть несколько минимумов, в которых V (Ф) = 0 67>68. К числу таких
минимумов, среди прочих, относятся минимум при Ф = 0, отвечающий не-
нарушенной симметрии SU(5), минимум SU(4) X U(l) и минимум SU(3) X
X SU(2) X U(l). Эффекты, связанные с супергравитацией, несколько «раз-
двигают» значения V (Ф) в этих минимумах, но при этом обычно самым вы-
годным остается состояние с Ф = 0 1 0 6, и, что самое важное, именно это сос-
тояние было единственным минимумом F (Ф, Т) при высокой температуре 6 9.
Возникает вопрос: за счет чего мы могли попасть в минимум SU(3) X SU(2) X
X U(l)?

Возможное решение этой проблемы опять-таки связано с раздуванием
Вселенной 1 0 6, 7 в. Если кривизна потенциала V (Ф) много меньше Н2, то, как
говорилось в предыдущей главе, во время раздувания Вселенной наряду с
флуктуациями поля ф (10.3) начинают генерироваться также длинноволно-
вые флуктуации поля Ф, которые в масштабе А1 ^ йг~1еНА* неотличимы от
классического поля Ф с амплитудой порядка (Hl2n)YHt; см. (8.3). Рост поля
Ф в удаленных друг от друга областях Вселенной будет происходить незави-
симо в различных направлениях в изотопическом пространстве, в частности,
и в направлениях, соответствующих нарушению симметрии SU(4) X U(l)
или SU(3) X SU(2) X U(l). После окончания раздувания рост поля Ф пре-
кращается, и оно начинает совершать затухающие колебания около ближай-
шего минимума V (Ф). В результате этого различные области Вселенной с
размером, на много порядков превышающим размеры наблюдаемой части Все-
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ленной l~ 1028 см, оказываются в состоянии с разными типами нарушения
симметрии: SU(4) х U(l), SU(3) X SU(2) X U(l) и т. д. 1 0 5. При этом состо-
яние с нарушением симметрии SU(3) X SU(2) X U(l) и с нулевой энергией
вакуума оказывается абсолютно стабильным, несмотря на наличие более
энергетически выгодного состояния с симметрией SU(5) 10B- Таким образом,
после раздувания (если оно было достаточно продолжительным, а величина
Н — достаточно большой) Вселенная разбивается как бы на разные мини-
вселенные, и в некоторых из них осуществляется нарушение симметрии нуж-
ного нам типа. Заметим, что, поскольку размеры областей, заполненных раз-
ными типами полей Ф, превышают размеры наблюдаемой части Вселенной,
в этом сценарии, как и раньше, удается'решить проблемы реликтовых мо-
нополей и доменных стенок 1 0 6.

«Термическая» история Вселенной в этом сценарии оказывается очень
необычной. На самых ранних стадиях эволюции Вселенной термодинамиче-
ское равновесие, скорее всего, не успевало установиться, а если и успевало,
то все равно на стадии экспоненциального расширения температура быстро
падала практически до нуля. После фазового перехода Вселенная снова ра-
зогревается, но в рассматриваемом сценарии разогрев оказывается гораздо
менее эффективным, чем в SU(5)-Teopmi Коулмена — Вайнберга. В результа-
те температура Вселенной после разогрева может оказаться относительно
небольшой, Тч ~ 1010 ГэВ 8 5,2 8,2 9, ч т о д а е т возможность решить в этом сцена-
рии проблему гравитино и все еще позволяет решить проблему барионной
асимметрии Вселенной; см. по этому поводу 6 6.

Возможность «островной» структуры Вселенной, обсуждаемая в этой
главе (разные типы нарушения симметрии в разных мини-вселенных), может
оказаться полезной при решении самых разных проблем, включая проблему
размерности нашего пространства 2 6,5 5. Напомним, что, как мы отмечали в гл.
5, в теориях типа теории Калуцы — Клейна п исходное й-мерное простран-
ство (d = 10, d = 11?), вообще говоря, может после компактификации пре-
вратиться не только в пространство размерности 4, но и в пространства дру-
гого числа измерений, и тогда возникает вопрос, почему наше пространство
четырехмерно.

Простейший ответ на этот вопрос состоял бы в том, что в силу определен-
ной специфики рассматриваемых теорий компактификация может произойти
только в четырехмерное пространство 1 0 7. В рамках сценария раздувающейся
Вселенной существует еще одна возможность ответа на этот вопрос. Дейст-
вительно, пусть даже компактификация может идти не только в четырехмер-
ное пространство, но и в пространства другой размерности. Ясно, что ком-
пактификация в причинно-несвязанных областях Вселенной шла независимо,
и, следовательно, в разных областях Вселенной размерность пространства
носле компактификации могла оказаться различной. (В этой возможности
нет ничего парадоксального, так как локально (т. е. на расстояниях, меньших
Мр1) размерность пространства всюду остается равной исходной размерности
d 71.) Если во время (или после) компактификации осуществлялось раздува-
ние Вселенной, то после раздувания наша Вселенная оказывалась разбитой
на много мини-вселенных разной размерности, в том числе и размерности 4.
Остается заметить теперь, что условия, необходимые для существования жиз-
ни нашего типа (существование планет, атомов и т. д.), могут осуществляться
лишь в четырехмерном пространстве-времени. Действительно, как было от-
мечено еще Эренфестом 1 0 8 (см. по этому поводу 54>70), в пространствах раз-
мерности больше 4 гравитационное и электростатическое притяжение быстро
убывают с расстоянием и не могут привести к созданию связанных состояний
типа планетных систем или атомов. С другой стороны, в пространствах раз-
мерности меньше 4 гравитационное притяжение между удаленными телами,
согласно общей теории относительности, вообще отсутствует. Поэтому мы и
живем на «обитаемых островах» во Вселенной, четырехмерность пространства
внутри которых делает наше существование возможным 2в> 5 6.
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Как можно было заметить, выше мы несколько раз пользовались рассуж-
дениями типа тех, на которых базируется антропный принцип; см. гл. 5.
В рамках нового сценария раздувающейся Вселенной это оказывается воз-
можным, поскольку Рселенная в этом сценарии оказывается состоящей из
многих причинно-несвязанных мини-вселенных, в которых свойства элемен-
тарных частиц и даже размерность пространства могут быть различны 65>76.

11. ХАОТИЧЕСКАЯ РАЗДУВАЮЩАЯСЯ ВСЕЛЕННАЯ

Как мы видели, новый сценарий раздувающейся Вселенной может быть
полностью реализован в рамках супергравитации N = 1, взаимодействую-
щей с полями материи. Ясно, однако, что в этом сценарии сильное раздувание
достигается лишь в относительно узком классе теорий, в которых эффектив-
ный потенциал является почти плоским при ф = 0. Кроме того, сам сцена-
рий, рассмотренный в предыдущей гдаве, все еще нуждается в небольшом
уточнении.

Действительно, рассмотрим более детально влияние высокотемператур-
ных эффектов на нарушение симметрии в теории (10.2). Из (2.1) и (3.2) сле-
дует, что зависящая от температуры и от ф добавка к эффективному потенциа-
лу (9.2) равна AV (ф, Т)~ [хва4Т2ф2. Как и обычно, такая добавка приводит
к тому, что при больших температурах единственным минимумом V (ф, Т)
был минимум при ф = 0. Однако это, вообще говоря, не означает, что вбли-
зи сингулярности вся Вселенная находилась в состоянии ф = 0. Действитель-
тельно, критическая температура Тс, выше которой симметрия могла бы быть
восстановлена, в этой теории имеет порядок Тс~ а - 1 , или, в обычных едини-
цах, Г с ~ « л М р . Время, которое нужно для того, чтобы произвольное не-
равновесное поле ф «скатилось» в минимум эффективного потенциала ф = 0,
заведомо превышает время

Г) -1/2
Ф=0

Но это время гораздо больше времени существования Вселенной к этому мо-
менту t~ Mp/20Tl~ аГё1. Поэтому в рассматриваемой теории высокотем-
пературные эффекты никак не успевают повлиять на исходное распределение
поля ф во Вселенной, и нет никаких оснований полагать, что вся Вселенная
изначально должна была находиться в состоянии, соответствующем миниму-
му V (ф, Т) 3 0. Это утверждение, как оказалось, имеет довольно общий ха-
рактер. Так, например, можно показать, что в теориях типа (3.2) восстано-
вление симметрии в ранней Вселенной успевает произойти лишь, если поле
Ф изначально по порядку величины не превышало Я1/* Мр/20 2 2. Возникает
вопрос о том, каким же должно было быть исходное распределение поля
Ф в ранней Вселенной и как это распределение эволюционировало во време-
ни.

Прежде всего постараемся ответить на первую часть этого вопроса. Ра-
зумеется, можно просто предположить, что поле ф с самого начала находи-
лось в минимуме F (ф, Т). Однако это предположение было бы еще более
неубедительным, чем предположение, что Вселенная с самого начала была
абсолютно однородной и изотропной. Действительно, само понятие эффектив-
ного потенциала в ранней Вселенной нуждается в некотором уточнении, так
как, например, в планковский момент времени tP ~ Мр1, начиная с которо-
го классическое описание расширения- Вселенной делается возможным 14,
неопределенность при измерении плотности энергии имеет порядок — Мр,
и только с такой точностью, строго говоря, можно говорить о величине
V (ф) в эту эпоху. Разумно предположить поэтому, что при t <Q tp все зна-
чения полей ф, при которых V (ф) sg Мр, были примерно равновероятными.
В любом случае не видно никакой возможности запретить существование в
ранней Вселенной полей с F (Ф) ^ Мр. Более того, даже это ограничение не
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кажется обязательным, так как, согласно классической теории эволюции Все-
ленной, суммарная плотность энергии материи, включающая V (ф), вблизи
сингулярности могла быть сколь угодно велика 1 4. Поэтому мы будем пред-
полагать, что'распределение поля ф во Вселенной было более или менее хао-
тическим, и не будем налагать на допустимые значения поля ф никаких огра-
ничений, кроме, быть может, ограничения V (ф) ^: Мр 2 2.

Рассмотрим теперь вопрос об эволюции исходного распределения поля
Ф во время расширения Вселенной в простейшей теории с эффективным потен-
циалом V = (ЛУ4) ф4 (без члена £.йф2, где R — скаляр кривизны). Нас будут
особенно интересовать области пространства, в которых поле ф по случайным
причинам оказывалось достаточно большим и достаточно однородным. Как
будет видно, поле ф в таких областях уменьшается очень медленно, и, следо-
вательно, такие области пространства экспоненциально расширяются:

a(t)~ aoe
Hi, (11.1)

где постоянная Хаббла Н равна

Я -ж / OJv т т / \ -ш / £l 3T/V Ч' /АЛ f\\

г OJ.VJ п г О 1V1 иМ Р

Мы предположим, что размер области I, в которой поле ф было однород-
ным (или почти однородным), превышает так называемый размер горизонта
в экспоненциально расширяющемся мире 4б, I >* 2Н~г. В этом случае можно
показать, что эволюция поля ф внутри этой области никак не зависит от то-
го, что происходит в соседних областях, и описывается уравнением

• • •
Ф + ЗЯф = — Тьф3, (11.3)

где член ЗЯф появился в результате учета влияния расширения Вселенной
на динамику поля ср. Анализ решений этого уравнения показывает, что при
достаточно больших значениях поля ф (ф ^ Мр/3) поведение поля ср почти

не зависит от начального значения его скорости (членом ф можно прене-
бречь):

(11.4)

Сходные решения в другом контексте анализировались ранее в работах 1 0 9 .

Заметим, что при ф ~^> Мр/3 кинетическая энергия (1/2) ф2 поля (11.4) ока-
зывается много меньше его потенциальной энергии V (ср). В результате тен-
зор энергии-импульса поля ф при ф > Мр/3 сводится к Т^ = gmV (ф),
и расширение Вселенной при больших а, согласно (4.3), действительно опре-
деляется соотношениями (11.1), (11.2). Отсюда видно, что характерное вре-
мя, за которое поле ф заметно уменьшалось, имеет порядок Д£-~-
~ У^бя/^ЯгМр ^> Мр1. За такое время область Вселенной, заполненная этим
полем, успевает раздуться в е н л * раз, где

(11.5)

Это означает, что если поле ф изначально было достаточно велико:

Ф (0) :> 4МР, (11.6)

то размер области, заполненной однородным полем ср, после расширения Все-
ленной станет больше размеров наблюдаемой части Вселенной I ~ 1028 см;
см. гл. 6.

Как мы говорили, единственным возможным ограничением на допусти-
мую величину ф (0) является условие V (ф) С̂ Мр, откуда следует, что поля
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чр ~ 4Жр вполне допустимы, если % ̂  10~2, что является весьма слабым ог-
раничением.

Из уравнения (И.5) следует, что степень раздувания Вселенной с увели-
чением начального значения поля ф растет как 2̂яф2/мР д т 0 заставляет ду-
мать, что большая часть физического объема Вселенной в рассматриваемой
теории возникает из-за быстрого расширения областей, заполненных макси-
мально неравновесными полями ф. В действительности, однако, для нас важ-
но лишь то, что вероятность существования областей нужного нам типа в еди-
нице объема не равна нулю, и поэтому в бесконечной (например, в открытой)
Вселенной будет бесконечно много таких областей, каждая из которых после
раздувания (и последующего расширения) становится как бы отдельной
мини-вселенной с размером, превышающим размер наблюдаемой части Все-
ленной / ~ 1028 см. В этом отношении предлагаемый сценарий сильно отли-
чается от других подходов к теории хаотической Вселенной 4 7, в которых обы-
чно требовалось, чтобы вся Вселенная после расширения стала однородной
и изотропной. Как сейчас ясно, это естественное на первый взгляд требование
было Завышенным.

Нетрудно убедиться, что полученные выше результаты справедливы не
только для теории с потенциалом V (ф) = Хф4/4, но для широкого класса те-
орий, включающих, например, теории с любым полиномиальным потенциа-
лом V (ф), растущим при ф ->• оо. Таким образом, с нашей точки зрения, раз-
дувание Вселенной — это не экзотическое явление, придуманное для реше-
ния ряда космологических проблем, а естественное следствие хаотических на-
чальных условий в ранней Вселенной, осуществляющееся в широком классе
реалистических теорий.

Еще одной привлекательной чертой рассматриваемого сценария является
то, что для его реализации достаточно существования хотя бы какого-нибудь
одного поля ф, которое при ф ~ 4Мр достаточно слабо взаимодействует с
остальными полями, %~ 10~12 (8.7) (наличие нескольких разных сортов клас-
сических полей большой величины может только облегчить процесс раздува-
ния). Существование такого поля не противоречит никаким современным тео-
риям элементарных частиц, и с этой точки зрения получение сценария, при-
водящего одновременно и к большому раздуванию, и к малым флуктуациям
плотности бр/р <~ 10~4, становится относительно несложной задачей.

Отметим также, что само хаотическое поле ф вовсе не обязано быть эле-
ментарным скалярным полем. Это может быть составное поле типа поля фер-
мионных (или векторных) пар (г|л|)} ({G^G%)). Это может быть и просто хао-
тическое начальное распределение тензора кривизны Rapv6, которое может
привести к локальной реализации модели Старобинского 10°, основанной на
предложенном выше принципе хаотического раздувания 2 2. В такой поста-
новке задачи сценарий Старобинского может быть реализован не только с
помощью сценария рождения Вселенной «из ничего» 7 4, но и в рамках обыч-
ной теории горячей Вселенной; см. обсуждение этого вопроса в гл. 9, а также
в работе 1 0 3 . >

В заключение заметим, что, как следует из сказанного в начале этой гла-
вы, реликтовое раздувание в супергравитации 27~30 может реализоваться
только в рамках сценария хаотического раздувания Вселенной. Результа-
ты, полученные в гл. 10, непосредственно относятся к описанию процессов
внутри областей, в которых поле ф изначально было мало, ф -С Фо- Однако
можно показать, что полученные в гл. 10 выражения для величины бр/р
и другие результаты почти не меняются при рассмотрении эволюции областей,
внутри которых поле ф изначально было достаточно велико (ф :> 4Мр +
4- Фо) 30- Итог нашего исследования состоит в том, что исходная идея о разду-
вании Вселенной может быть полностью реализована в рамках сценария хао-
тического раздувания в супергравитации N = 1. Такая реализация, без-
условно, не единственна; поиск других вариантов будет целью дальнейших
исследований в этой области 30»80.



206 А Д ЛИНДЕ

12. КВАНТОВОЕ РОЖДЕНИЕ РАЗДУВАЮЩЕЙСЯ ВСЕЛЕННОЙ

Как мы отмечали в гл. 5, одной из наиболее трудных космологических
проблем является проблема общей космологической сингулярности. Возни-
кает вопрос: не может ли сценарий раздувающейся Вселенной помочь нам
решить и эту проблему? Действительно, известно, что Вселенная без веще-
ства и с постояной положительной плотностью энергии вакуума (мир де Сит-
тера) является несингулярной 4 5. Так, например, масштабный фактор зам-
кнутой Вселенной (4.1) с постоянной плотностью энергии вакуума V > О
эволюционирует следующим образом:

a (t) = Я" 1 ch Ht, (12.1)

где Н = y8nV/3Mp. Видно, что масштабный фактор никогда не обращает-
ся в нуль и достигает своего минимального значения а — Н"1 при t = 0.
Что же касается открытого и плоского мира де Ситтера, то оказывается, что
и тот и другой являются геодезически неполными частями несингулярного
замкнутого мира де Ситтера 4 3.

К сожалению, непосредственно использовать это обстоятельство для ре-
шения проблемы сингулярности не удается, поскольку состояние с F (ф) >
> 0 в сценарии раздувающейся Вселенной неустойчиво, а в устойчивом со-
стоянии V (ф0) = 0. Неустойчивое вакуумоподобное состояние с V (<р) > 0*
может возникнуть, например, за счет переохлаждения в точке фазового пе-
рехода (см. также гл. 11). Однако при сжатии Вселенной, которое должно бы-
ло бы предшествовать расширению (12.1), фазовые переходы происходят и»
перегретого состояния, в котором плотность вещества доминирует, так что-
наличие ненулевой плотности энергии вакуума не может препятствовать кол-
лапсу. В результате в настоящее время кажется невозможным решить проб-
лему общей космологической сингулярности без существенного использо-
вания квантово-гравитационных эффектов Щ. Поэтому во всех предудыщих
главах мы делали стандартное предположение о том, что экспоненциально &
расширение начиналось после некоторой предшествующей стадии расшире-
ния и охлаждения сингулярной горячей Вселенной. Однако существуют и
другие подходы к проблеме самых ранних стадий эволюции Вселенной. Один,
из этих подходов, предложенный Марковым, основывается на идее о вечно
осциллирующей несингулярной Вселенной 1 0 1, 1 0 2. Другой подход основан на
идее о квантовом рождении Вселенной «из ничего» 7 4 > 1 1 2 или из какой-то
«другой Вселенной» 74> 1 1 S. Эта возможность в последние годы широко обсуж-
дается в литературе; см., например, 71> 110> 1 1 4 > 1 1 5 *). Теория соответствующих
процессов пока еще не вполне развита, и даже сама концепция рождения
«из ничего» или из «другой Вселенной» нуждается в более детальной разра-
ботке. Тем не менее определенные черты этих процессов могут быть поняты
уже сейчас 7 4.

А именно, согласно квантовой теории гравитации, квантовые флуктуа-
ции метрики и всех физических полей в малых масштабах AZ <: Мр* чрезвы-
чайно велики 1 1 6. Предположим, что в результате таких флуктуации возника-
ет область, заполненная медленно меняющимся скалярным полем ф с плот-
ностью энергии V (ф). Если размер этой области AZ превышает размер гори-
зонта событий в мире де Ситтера с плотностью энергии, V (ф), AZ ^ Н~г =
= Y^3Mp/8nV, то внутренняя часть этой области будет экспоненциально рас-
ширяться независимо от событий вне указанной области 8 2. Поскольку харак-
терный масштаб, в котором флуктуации метрики велики, равен ZP ~ Мр4, то
квантовые флуктуации могут привести к рождению раздувающейся Вселен-

*) В последнее время наметилась возможность слияния подходов, основанных на идее
о квантовом рождении Вселенной и на модели осциллирующей Вселенной, в рамках кван-
товой КОСМОЛОГИИ !23-125
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ной, лишь если Л~г = Y~3Mp/8nV ^ Мр1, откуда следует условие

(12.2)

В то же время вероятность рождения Вселенной с V, (ф) <С Мр должна быть
сильно подавлена. С другой стороны, из условия AZ ^ Мр1 следует, что если
рождается Вселенная Фридмана, то она обязательно должна быть замкну-
той 1 1 2 ' 7 4 .

В первых вариантах сценария^ раздувающейся Вселенной раздувание
могло осуществляться лишь при V (ф) ~- V (0) <С Мр. Поэтому первоначаль-
но идея о квантовом рождении Вселенной относилась в основном к модели
Старобинского, в которой энергия вакуума может быть порядка Мр. Однако
в рамках сценария хаотического раздувания экспоненциальное расширение
может начаться при сколь угодно большом значении V (<р); см. гл. 11. Таким
образом, квантовое рождение раздувающейся Вселенной в рамках указанно-
го сценария становится вполне возможным 1 1 0.

Качественные выводы, полученные выше, основаны на довольно общих
соображениях 7 4, которые могут быть использованы как при изучении кван-
тового рождения «из ничего», так и при исследовании рождения из «другой
Вселенной». Ниже мы сосредоточимся на обсуждении первой из' этих двух
возможностей.

Первая попытка количественного описания квантового рождения раз-
дувающейся Вселенной «из ничего» была сделана Виленкином 1Ы. Однако с
нашей точки зрения 5 5, его подход был не вполне обоснованным, а его резуль-
тат для вероятности рождения Вселенной Р ~ exp (3M%I8V (ф)) означал бы
вопреки общепринятой точке зрения, что квантово-гравитационные эффек-
ты тем сильнее, чем меньше плотность энергии V (ф).

Недавно очень интересный подход к проблеме квантового рождения Все-
ленной был предложен Хартлем и Хоукингом 1 1 5. Этот подход основывается
на вычислении волновой функции Т о (а, ф) основного состояния Вселенной
с масштабным фактором а, заполненной однородным полем ф 1 1 7, которая,
согласно Хартлю и Хоукингу 1 1 5, в квазиклаесическом приближении имеет
вид

Ч0(о, ф) ~ e ' s E ( a ' ^ (12.3)

здесь SE(O, Ф) — евклидово действие, соответствующее решениям уравнений
движения для а (т) и ф (т) с граничными условиями а (0) = а, ф (0) = ф
в пространстве с евклидовой сигнатурой метрики. Основная идея вывода со-
отношения (12.3) состоит в следующем. Рассмотрим функцию Грина частицы,
движущейся из точки (0, t') в точку (х, t):

(х, 0 | 0, t') = 2 Уп W Чп (0) eiBnr = j dx (t) exp [iS (x (*))], (12.4)
n

• где Wn (x) — не зависящие от времени собственные функции оператора энер-
гии с собственными значениями Еп^ 0. Сделаем теперь поворот t ->• —ix
и перейдем к пределу %' —>- —оо. В этом случае в сумме (12.4) выживает лишь
член, отвечающий наименьшему значению Еп (нормированному на нуль),
т. е.

Уо (х) ~ j dx (т) exp [SB (x (т))]. (12.5)

Обобщением этой формулы на интересующий нас случай в квазиклассическом
приближении и должна была бы служить формула (12.3) 1 1 8 . Для случая
медленно меняющегося поля <р (а именно этот случай представляет для нас
наибольший интерес с точки зрения реализации сценария раздуваю-
щейся Вселенной) соответствующая величина действия S® (а, ф) равна
—3Mp/16V (ф). Отсюда следовало бы, что вероятность квантового рождения
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Вселенной Р ~ | ¥ 0 | 2 ~ ехр (ЗМр/8У(ср)), что совпадает с результа-
том Виленкина 1Х*. К счастью, в рамках подхода Хартля и Хоукинга нетруд-
но выявить причину появления физически неправильного ответа 1 1 0 . Дело в
том, что эффективное действие масштабного фактора а имеет «неправильный»
знак,

где г| — конформное время, -ц = \ Atla (t), А — космологическая постоян-

ная, Л = 8nV (ф)/Мр для медленно меняющегося поля ср. Из сравнения
(12.6) и (2.1) ясно, что «возбуждения» поля а вблизи а = 0, в отличие от ча-
стиц поля ф (2.1), должны иметь отрицательную энергию, Еп ^ 0. Физическая
причина этого состоит просто в том, что полная энергия замкнутого мира,
рождение которого мы рассматриваем, всегда равна нулю, и, следовательно,
знак гравитационной энергии противоположен знаку энергии вещества. Но
в этом случае в формуле, аналогичной (12.4), для вычисления ^¥0 (а, ф)
необходимо было бы производить вращение t ->• IT, а не t -> — иг. Это приво-
дит к исправленному квазиклассическому выражению для ¥ „ (а, ф):

¥ 0 ( а , Ф ) ~ е х р ( 5 Е ( а , <р)). (12.7)

Здесь во избежание недоразумений нам необходимо будет сделать два
важных замечания. Во-первых, в теории гравитации нет никаких реальных
частиц с отрицательной энергией. Дело в том, что из-за калибровочной ин-
вариантности теории гравитации относительно выбора «масштаба» времени-
флуктуациям масштабного фактора а в действительности не отвечают ника-
кие физические степени свободы 1 1 8 . Тем не меннее квантовать масштабный
фактор все-таки надо, что и делается в работе Хартля и Хоукинга 1 1 5 . Введе-
ние при этом «лишней» степени свободы, соответствующей масштабному фак-
тору а, компенсируется введением известных «духов» Фаддеева — Попова,
как это всегда делается в теории калибровочных полей 3 2. Однако введение
«духов», как известно, при квантовании сказывается лишь на уровне одно-
петлевых поправок к квазиклассическим выражениям 8 2, а сами квазикласси-
ческие выражения должны получаться так, как если бы соответствующая
переменная (в данном случае — масштабный фактор а) обладала своей соб-
ственной физической степенью свободы. Именно поэтому при выводе формулы
(12.7) мы и рассматривали масштабный фактор а как физическое поле с «не-
правильным» знаком энергии.

Второе замечание состоит в том, что выражение (12.7) справедливо лишь
в тех случаях, когда можно пренебречь эволюцией физических полей с по-
ложительной эне'ргией в рассматриваемом процессе. Именно это и имеет ме-
сто в изучаемом нами случае в^силу медленности изменения поля ф при

Ф > Mv: (ф)2 < У ( ф ) , ф/ф <С а!а. В этом случае из наших результатов
следует, что

1 ! ^ | г ) , (12.8)

откуда при V (ф) = (У4) ф4 получаем

¥0(а, Ф)~ехр ( - ^ г ) . (12.9)

Когда же размер Вселенной становится большим, а эволюция масштабного
фактора — медленной, то осуществляется противоположный предельный
случай: эволюцией масштабного фактора в настоящее время можно прене-
бречь, а при построении квантовой теории всех остальных полей (с положи-
тельной энергией) евклидов поворот нужно делать стандартным образом,
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t _> - j т. Общей же рецептуры квантования взаимодействующих систем с
положительной и отрицательной энергиями пока нет из-за неустойчивости ва-
куума в соответствующей теории, приводящей, в частности, к рождению ча-
стиц в расширяющейся Вселенной 5 0; см. но этому поводу также 7 6.

Заметим, что исправленное выражение (12.7) для Wo (а, ф) может быть
получено также другим способом. Лагранжевы уравнения для a (t) совпада-
ют с уравнениями в теории с действием S (а) = — (2/ЗлМЬ) S (а) (12.6).
Поэтому рождение Вселенной можно рассматривать как туннелирование из
точки а = 0 через потенциальный барьер

( )

Вычисление амплитуды туннелирования также приводит к выражению (12.7)
118,119

Из (12*,8), (12i9) следует, что вероятность квантового рождения Вселен-
ной с F (ф) > Мр не является экспоненциально подавленной в соответствии
с результатами качественного анализа, проведенного в начале этой главы *).
При этом в теории (Я/4) ф4 при X <С Ю~2 рождающаяся Вселенная должна со-
держать поле ф :> X 1/iMp. Согласно результатам, полученным в предыду-
щей главе, Вселенная, заполненная таким полем, является раздувающейся,
а при к =с Ю~2 в результате своего расширения такая Вселенная приобретает
размер, превышающий размер наблюдаемой части Вселенной I > 1028 см и о .

13. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Как видно из всего, что было сказано выше, за три года своего сущест-
вования сценарий раздувающейся Вселенной сильно модифицировался. Сог-
ласно первому варианту этого сценария, раздувание должно было осущест-
вляться до фазового перехода из сильно переохлажденного симметричного
состояния ф = 0 1 9. Затем было понято, что этот вариант сценария раздуваю-
щейся Вселенной не работает, но можно предложить новый, более хороший
сценарий, согласно которому раздувание происходит во время фазового пере-
хода 20>21. Наконец, в самое последнее время было понято, что гораздо проще
и естественнее все получается в сценарии хаотического раздувания, вообще
не основанном на теории высокотемпературных фазовых переходов в ранней
Вселенной 2 2 . Все три варианта сценария раздувающейся Вселенной сильно
отличаются друг от друга. Тем не менее у всех этих сценариев, так же как
и у сценария Старобинского 2 3, есть одна важная общая черта. Это — наличие
стадии экспоненциального (или почти экспоненциального) расширения Все-
ленной в течение времени At ^ 70 Н~г в нестабильном вакуумном состоянии
на самых ранних стадиях эволюции Вселенной.

Сейчас, конечно, трудно предсказывать, в каком направлении пойдет
и чем завершится дальнейшее развитие сценария раздувающейся Вселенной.
Неизвестно, сколь сильно он модифицируется в ближайшие годы с созданием
новых вариантов теории элементарных частиц в рамках расширенной супер-
гравитации и теорий типа Калуцы — Клейна. Необходимо более вниматель-
но изучить возможные наблюдательные следствия этого сценария, которые
могли бы либо подтвердить его, либо опровергнуть. Это относится к более
точному определению плотности вещества во Вселенной, которая в сценарии
раздувающейся Вселенной с большой точностью должна быть равна крити-
ческой Q = р/рс « 1 , и в особенности к изучению флуктуации температуры
реликтового излучения АТ/Т i°°,i2o,i2i_ Следует заметить, что наблюдатель-
ные ограничения на величину АТ/Т уже сейчас находятся на грани противо-

*) Степень подавления вероятности квантового рождения Вселенной при V (ф) ^
<; М* может несколько уменьшиться с учетом эффектов, связанных с квантовым рожде-
нием частиц при туннелировании через барьер (12.10) 125.

3 УФН, т. 144, выи, 2
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речия с предсказаниями адиабатической теории образования галактик
с плоским спектром начальных возмущений плотности, а следовательно,
и на грани противоречия со сценарием раздувающейся Вселенной. Впрочем,
существует ряд возможностей обойти соответствующие трудности, если они
действительно возникнут 1 2 2Д2 8. Однако, как бы ни сложилась дальнейшая
судьба сценария раздувающейся Вселенной, сам факт его создания может
иметь необратимые последствия для развития космологических представле-
ний. Оказалось, что можно дать единое и в идейном смысле простое решение
целого ряда физических проблем, в том числе—проблемы горизонта, плоскост-
ности, однородности и изотропии Вселенной, проблемы происхождения на-
чальных флуктуации плотности, необходимых для образования галактик,
проблемы монополей, доменных стенок и гравитино, проблемы нарушения
симметрии в суперсимметричных теориях и т. д. Оказалось, что теория ран-
них стадий эволюции Вселенной может сильно отличаться от стандартной
теории, основанной на модели Вселенной, заполненной горячим газом уль-
трарелятивистских частиц. Так, например, в сценарии реликтового разду-
вания стандартное описание эволюции Вселенной оказывается возможным
лишь при температуре Т ^ Т% ~ Ю10 ГэВ, т. е. после того, как плотность
вещества во Вселенной становится почти на сорок порядков нижепланков-
ской плотности р Р ~ Мр! Привычный взгляд на Вселенную как на нечто в це-
лом однородное и изотропное сменяется представлением о Вселенной остров-
ного типа, состоящей из многих локально однородных и изотропных мини-
вселенных, в каждой из которых свойства элементарных частиц, величина
энергии вакуума и даже размерность пространства могут быть различными...

Остается еще много проблем, которые ждут своего рассмотрения и в ре-
шении которых идеи, близкие к обсуждаемым в этой статье, могут сыграть
важную роль. В первую очередь это относится к проблеме космологической
сингулярности 5 5,7*,'6,1 2з и к проблеме энергии вакуума 1 2 3. Но, как нам ка-
жется, то новое, что уже удалось понять к настоящему моменту, достаточно
наглядно демонстрирует, сколь много интересного можно ожидать от наме-
тившегося сейчас сближения теории элементарных частиц и космологии.

В заключение мне хотелось бы выразить глубокую признательность
В. А. Березину, В. Л. Гинзбургу, А. С. Гончарову, Я. Б. Зельдовичу,
Р. Э. Каллош, Д. А. Киржницу, М. А. Маркову, В. Ф. Муханову, И. Л. Ро-
зенталю, А. А. Старобинскому, В. П. Фролову, М. Ю. Хлопову, С. Хоукин-
гу и Г. В. Чибисову за обсуждение многих вопросов, затронутых в данной
статье.
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