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As I was going up the stair,
I met a man who wasn't there.
He wasn't there again today,
I wish, I wish he'd stay away.

Hughes Mearns

Астрономические наблюдения указывают, что космологическая по�
стоянная на много порядков меньше значения, которое может быть по�
лучено в современных теориях элементарных частиц. После краткого
обзора истории этой проблемы описываются пять различных подходов
к ее решению.

1. Введение. Физика процветает на кризисах. Все мы помним об
огромном прогрессе, достигнутом в результате поисков решения много�
численных кризисных проблем в прошлом: неудавшейся попытки изме�
рить скорость движения Земли через эфир, открытия непрерывного
спектра бета�распада, проблемы, проблемы ультрафиолетовых
расходимостей в электромагнитных и слабых взаимодействиях и т. д.
К сожалению, в последнее время нам стало недоставать кризисов. Так
называемая «Стандартная модель» электрослабых и сильных взаимо�
действии в настоящее время не имеет ни внутренних противоречий, ни
противоречий с данными опыта. Конечно, в ней достаточно незавершен�
ности—мы не знаем никаких причин, почему кварки и лептоны имеют
те массы, которые они имеют, однако мы также не знаем и причины,
почему бы эти массы должны были быть иными.

Возможно, из�за потребности в кризисе, о котором можно было бы
беспокоиться, интерес все больше концентрируется на настоящем кри�
зисе, состоящем в том, что теоретические ожидания для величины кос�
мологической постоянной примерно на 120 порядков превышают огра�
ничения, получаемые из наблюдений **). В этих лекциях я сначала сде�

* ) W e i n b e r g C. S. The cosmological constant problem (Moris Loeb lectures in
physics, Harvard University. May 2, 3, 5, and 10, 1988): UTTG�12�88 — Перевод
M. Б. Волошина. — Опубликовано: //Rev. Mod. Phys. 1989. V. 61. P. 1—23.

Стивен Вайнберг работает в Теоретической группе физического факультета Те�
хасского университета в Остине, Техас, США.

**) Хорошее нематематизированное описание проблемы космологической постоян�
ной cм. в работе Аббота (1988).

Steven Weinberg 1988

Перевод на русский язык
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В некоторых легкомысленных изложениях истории причиной, привед�
шей Эйнштейна к отказу от предложенной им космологической посто�
янной, представляется открытие Хабблом расширения Вселенной. Дей�
ствительная история более сложна и более интересна.

Первое разочарование пришло практически немедленно. Эйнштейн
придавал большое значение возникавшей в его модели связи между
плотностью массы и геометрией вселенной, так как, следуя Маху, он
ожидал, что распределение масс во вселенной должно определять инер�
циальные системы координат. Тем более досадным для него оказалось
то, что его хороший знакомый де Ситтер, с которым Эйнштейн поддер�
живал связь и во время войны, в том же 1917 г. предложил другую, с
виду явно статическую, космологическую модель, вовсе не содержав�
шую вещества (de Sitter, 1917)! Инвариантный интервал в этой модели
имеет вид (здесь используется та же система координат, что и у де Сит�
тера, но обозначения несколько иные)

*) Здесь используются те же обозначения для метрики, кривизны и т. п , что и
в книге Вайнберга (1972).

а плотность и давление вещества равны нулю. Стало очевидным, что
вещество не является необходимым для порождения свойства инерции.

где константа Н связана с космологической постоянной соотношением

так что полная масса Вселенной при этом составляет

Это решение имеет геометрию сферы S с инвариантной длиной окружно�

существовало статическое решение для Вселенной,
заполненной пылевидной материей, обладающей нулевым давлением и
плотностью массы

лаю обзор истории данной проблемы, а затем — различных попыток
ее решения.

2. Ранняя история. После завершения формулировки общей теории
относительности в 1915—1916 гг. Эйнштейн (1917) предпринял попыт�
ку применить свою новую теорию ко всей Вселенной как целому. Руко�
водящим принципом он считал статичность Вселенной: «Наиболее важ�
ный факт, который мы выводим из нашего опыта, заключается в том,
что относительные скорости звезд очень малы по сравнению со ско�
ростью света». Никакого статического решения его первоначальных
уравнений нельзя было найти (так же как и для ньютоновской грави�
тации), поэтому он изменил уравнения, добавив новое слагаемое, со�
держащее свободный параметр космологическую постоянную*):
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Примерно в это же время Слайфером было обнаружено красное
смещение спектров удаленных объектов. В период с 1910 г. до середи�
ны 20�х годов включительно Слайфер (1924) установил, что галактики
(известные также как спиральные туманности) имеют красное смеще�
ние, значения которого составляют до 6%, и что всего лишь
несколько галактик имеют синее смещение. В 1923 г. Вейль указал на
то, что в модели де Ситтера должно существовать такое красное сме�
щение, увеличивающееся с расстоянием, так как хотя метрика в коор�
динатной системе де Ситтера не зависит от времени, пробные тела в ней
не находятся в покое — имеется ненулевая компонента аффинной связ�
ности
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которая приводит к красному смещению, пропорциональному расстоя�
нию

В книге, оказавшей в свое время значительное влияние, Эддингтон
(1924) интерпретировал обнаруженные Слайфером красные смещения
спектров галактик в рамках «статической» вселенной де Ситтера.

Разумеется, однако, что хотя космологическая постоянная необхо�
дима для статической вселенной, она вовсе не необходима для вселен�
ной расширяющейся. Фридман (1922) описал класс космологических
моделей, в которых линейный элемент имеет вид (в современных обо�
значениях)

Здесь метрика записана в сопутствующих координатах — вселенная
расширяется или сжимается соответственно тому, увеличивается или
уменьшается R(t), галактики же имеют фиксированные значения коор�

Зависимость от времени космического масштабного фак�
тора определяется уравнением сохранения энергии

Модель де Ситтера является не более чем частным случаем этого ре�
шения при Чтобы линейный элемент (2.5) привести к бо�
лее общему виду (2.9), следует ввести новые координаты

и затем убрать штрихи. Однако в данном классе легко также найти
расширяющиеся решения с Пайс (1982) цитирует письмо
Эйнштейна Вейлю, датированное 1923 годом, передающее его реакцию
на открытие расширения вселенной: «Если не существует квазистати�
ческого мира, то долой космологический член!».

3. Формулировка проблемы. К сожалению, не так легко попросту
отбросить космологическую постоянную, так как любой вклад в энер�
гию вакуума действует в точности как космологическая постоянная.
Лоренц�инвариантность подсказывает нам, что в вакууме тензор энер�
гии�импульса должен иметь вид
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(знак минус появляется здесь потому, что мы используем метрический
тензор, который в плоском пространстве�времени имеет g

00
 =— 1 ) .

Сравнение с соотношением (2.1) показывает, что наличие плотности
энергии вакуума эквивалентно добавлению слагаемого
фективной космологической постоянной

Альтернативно можно сказать, что эйнштейновский космологический
член дает вклад, равный в полную эффективную энергию ваку�
ума

Грубая оценка экспериментальной верхней границы для
дается измерениями космологического красного смещения как функции
расстояния. Программа таких измерений была начата Хабблом в кон�
це 20�х годов. Сегодняшняя оценка значения скорости расширения в
современную эпоху составляет

Кроме того, мы не видим значительных эффектов кривизны вселенной,
откуда очень грубо можно оценить

Наконец, обычная, не вакуумная, плотность массы во вселенной, во
всяком случае, не намного больше, чем ее критическое значение

Следовательно, из соотношения (2.10) можно заключить, что

или, в единицах, используемых физиками,

Более точное наблюдательное ограничение будет обсуждаться в разде�
ле 5, однако и эта оценка достаточно хороша для наших целей.

Общеизвестная проблема состоит в том, что плотность энергии пу�
стого пространства по всем ожиданиям должна быть несравнимо боль�
ше, чем 10

– 4 7
 ГэВ

4
. Начать хотя бы с того, что суммирование вакуум�

ных нулевых колебаний поля массы т с обрезанием по волновому чис�
лу колебательных мод при дает плотность энергии вакуума (в си�
стеме единиц

Если мы верим в то, что общая теория относительности справедлива
при энергиях до планковского масштаба, то мы должны были бы поло�

что дало бы

Как обсуждалось, величина составляет меньше, чем
примерно 10

–47
 ГэВ

4
, поэтому два слагаемых в ней должны сокращать�



ся с точностью, лучшей 118 десятичных знаков! Даже если учесть энер�
гию вакуумных колебаний в одной только квантовой хромодинамике,

то мы могли бы ожидать величины
10

–6
 ГэВ

4
, что уже само по себе требовало бы точности около 41 деся�

тичного знака в сокращении с
Кажется весьма удивительным, что физики долгое время не испы�

тывали беспокойства по поводу этой проблемы несмотря на то, что эф�
фект Казимира продемонстрировал реальность энергии вакуумных ко�
лебаний**) . Поскольку космологическая верхняя граница на величину

несравнимо меньше, чем любое значение, которое мож�
но было ожидать из теории элементарных частиц, работающие в этой
области теоретики просто полагали, что по неизвестным причинам эта
величина равна нулю. Космологи же были не столь догматичны и про�
должали анализировать данные наблюдений в рамках моделей с воз�
можно отличной от нуля космологической постоянной.

Насколько мне известно, первое опубликованное в научной лите�
ратуре обсуждение вклада квантовых флуктуации в эффективную кос�
мологическую постоянную было инициировано астрономическими на�
блюдениями. Во второй половине 60�х годов казалось, что наблюдается
преобладающий избыток квазаров со значениями красного смещения,
группирующимися около z=1,95. Так как величина 1+z есть отноше�
ние значений космологического масштабного фактора R(t) в настоящее
время и в момент, когда наблюдаемый сейчас свет был испущен, такой
избыток можно было бы объяснить, если вселенная задержалась на
некоторое время при значении R(t), равном 1/2,95 современного значе�
ния масштабного фактора. Целым рядом авторов (Petrosian, Salpeter
and Szekers, 1967; Shklovsky,1967; Rowan�Robinson, 1968) было выска�
зано предположение, что подобную задержку масштабного фактора
около некоторого значения можно приписать модели, предложенной
Леметром (1927, 1931). В этой модели имеются положительная космо�
логическая постоянная и положительная кривизна
так же, как и в статической модели Эйнштейна, а масса вселенной вы�
брана близкой к эйнштейновскому значению (2.4). Масштабный фак�
тор R(t) увеличивается от значения R = 0, но когда плотность массы
падает до величины, близкой к эйнштейновской (2.2), вселенная неко�
торое время ведет себя как статический мир Эйнштейна, пока не ра�
зовьется присущая статической модели нестабильность, после чего все�
ленная вновь начинает расширяться. Чтобы на основе этой идеи опи�
сать преобладание значений красного смещения около z=1,95, плот�
ность энергии вакуума должна в (2,95)

3
 раза превышать современ�

ное значение невакуумной плотности массы
Эти рассуждения привели Зельдовича (1967) к попытке объяснить

ненулевую энергию вакуума за счет квантовых флуктуации. Как мы
видели, сами нулевые колебания дают слишком большую величину
поэтому Зельдович предположил, что эта энергия сокращается членом

а остается лишь вклад эффектов высших порядков, в частности,
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*) Здесь автор имеет в виду непертурбативный, т. е. не описываемый теорией воз�
мущений, дополнительный вклад в энергию вакуума в квантовой хромодинамике. Что
касается пертурбативной энергии вакуума, то для нее в квантовой хромодинамике
также справедлива оценка, отличающаяся лишь численным коэффициентом от (3.5) —

этот вклад на много порядков превышает непертурба�
тивный. (Примеч. пер.)

**) Казимир (1948) показал, что квантовые флуктуации в пространстве между
двумя плоскими проводящими пластинками, расположенными на расстоянии d друг от
друга, приводят к появлению силы притяжения между ними, равной на единицу пло�

Этот эффект был измерен (Sparney,
1957) и найдена сила на единицу площади, равная (1—4)·10

– 1 8
 дин·см

2
/d

4
, когда d

менялось в пределах от 2 до 10 мкм.



Очевидно, некоторым теоретикам казалось, что V должно равняться
что давало бы V

0
 = 0 и означало бы, что величина

строго отрицательна*). В электрослабой теории в этом случае мы бы
что даже при значении g столь малом, как

в 10
53

 раз больше, чем ограничение на
Разумеется, мы не знаем никаких причин, почему V

0
 или должны рав�

няться нулю, и вполне возможно, что V
0
 или сокращает член

(и поправки высших порядков), но этот пример ярко показывает, сколь
неестественно получить достаточно малую эффективную космологиче�
скую постоянную. Кроме того, в ранней вселенной зависящий от темпе�
ратуры эффективный потенциал имеет положительный коэффициент

так что при этом минимум потенциала находится при
Поэтому, чтобы иметь нулевую космологическую

константу сегодня, мы вынуждены смириться с ее огромным значением
во время, предшествовавшее фазовому переходу вакуума электросла�
бой теории. (Это не находится в противоречии с экспериментом. Дейст�
вительно, фазовый переход происходит при температуре Т порядка

поэтому плотность энергии имеющегося при этом чернотельного
излучения составляет порядка что на множитель 1/g превышает
энергию вакуума (Bludman and Ruderman, 1977).) В еще более ранние
моменты времени происходили другие фазовые переходы, а это значит,
что существовали эпохи с еще большими значениями эффективной кос�
мологической постоянной. Существование таких эпох теперь считается
положительным свойством модели — большая космологическая посто�

*) Вельтман (1975) приписывает эту точку зрения Линде (1974), самому себе
(«будет опубликовано») и Драйтляйну (1974). Мне однако, не кажется, что в работе
Линде занята такая позиция. В работе Драйтляйна высказывается предположение, что
соотношение (3.9) могло бы дать приемлемо малое значение при значении
фиксированном фермиевской константой слабого взаимодействия, если очень ма�
ло— порядка 10

– 2 7
 МэВ. В работе Вельтмана приводятся основанные на эксперимен�

тальных данных аргументы против такой возможности.
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за счет гравитационной силы между частицами в вакуумных флуктуа�
циях. (На языке фейнмановских диаграмм это соответствует отбрасы�
ванию однопетлевых вакуумных диаграмм и учету вклада двухпетле�
вых.) Для с энергией находящихся в единичном объеме,
плотность энергии гравитационного самодействия составляет по поряд�
ку величины

Без какого�либо ясного основания Зельдович принял параметр обреза�
составляющим около 1 ГэВ; это дает плотность

что много меньше, чем получается из энергии самих нулевых колеба�
ний, но все еще примерно на девять порядков больше, чем ограничение
из наблюдений (3.4) на величину Ни сам Зельдович,
ни кто�либо другой не чувствовали энтузиазма развивать далее эти
идеи.

Начало настоящего беспокойства по поводу энергии вакуума вос�
ходит, по�видимому, к успеху идеи спонтанного нарушения симметрии
в электрослабой теории. В этой теории потенциал скалярного поля
имеет вид

Значение потенциала в минимуме составляет



янная приводила к раздуванию ранней вселенной, что решает несколь�
ко давних проблем космологии (Guth, 1981; Albrecht and Steinhardt,
1982; Linde, 1982). Мы хотим понять, почему эффективная космологи�
ческая постоянная мала сейчас, а не почему она всегда была мала.

Прежде чем закончить этот раздел, я хотел бы затронуть один
весьма своеобразный аспект проблемы космологической постоянной.
Появление этой постоянной делает невозможным найти решение урав�
нений Эйнштейна, в котором метрика совпадала бы с постоянным

пространства Минковского. Тем самым, исходная симмет�
рия общей ковариантности, которая всегда разрушается в любой за�
данной метрике не может быть без «тонкой подстройки» нарушена
так, чтобы сохранилась подгруппа пространственно�временных сдвигов.

Эта ситуация необычна. Обычно если теория инвариантна относи�
тельно преобразований некоторой группы G, то не требуется «тонкой
подстройки» параметров теории, чтобы найти вакуумные решения, со�
храняющие любую заданную подгруппу Например, в электросла�
бой теории имеется конечная область параметров, в которой сколько
угодно дублетных скалярных полей приобретают вакуумные средние,
сохраняющие U(1) подгруппу исходной симметрии
чему же данное свойство не выполняется для подгруппы трансляций
группы общих координатных преобразований? Предположим, что мы
ищем решение полевых уравнений, которое сохраняет трансляционную
инвариантность. Когда все поля постоянны, уравнения для материи и
гравитации имеют вид

где с не зависит от При таком виде лагранжиана уравнение (3.11)
не имеет решений, если только по какой�либо причине коэффициент с
не обращается в нуль при условии, что выполнены уравнения (3.10).
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В случае N полей эта система содержит N+6 уравнений для N+6
неизвестных, поэтому на первый взгляд можно ожидать существование
решения и без «тонкой подстройки». Проблема, однако, состоит в том,
что, когда удовлетворяются уравнения (3.10), зависимость лагранжи�

становится слишком простой, чтобы допускать существо�
вания решения уравнения (3.11). Если все поля положены пространст�

константами, то в качестве остатка общей ковари�
антности выживает GL(4)�симметрия. При преобразованиях группы
GL(4)

лагранжиан преобразуется как скалярная плотность:

Если выполнены уравнения (3.10), то преобразуется согласно (3.14)
под действием одного только преобразования (3.12). Отсюда зависи�
мость от метрики после того, как выполнены уравнения (3.10), опреде�
ляется однозначно:



Теперь, когда проблема поставлена, мы обратимся к ее возможно�
му решению. В следующих пяти разделах будут описаны пять направ�
лений, в которых шли попытки решить проблему космологической по�
стоянной.

4. Суперсимметрия, супергравитация, суперструны. Вскоре после

начала развития полевых теорий с глобальной суперсимметрией Зуми�
но (1975) заметил, что суперсимметрия в таких теориях, если она не
нарушена, требует обращения в нуль энергии вакуума. Доказательст�
во этого очень простое. Генераторы суперсимметрии удовлетворяют
соотношению антикоммутации

Квантовые эффекты не меняют этого вывода, так как в силу бозе�фер�
ми�симметрии фермионные и бозонные петли взаимно сокращаются.

Неудовлетворительность данного результата заключается в том,
что в реальном мире суперсимметрия нарушена, и в этом случае из со�
отношения (4.1) или (4.3) видно, что энергия вакуума положительно
определена. Если бы эта энергия являлась единственным вкладом в
эффективную космологическую постоянную, то роль суперсимметрии
свелась бы к превращению проблемы космологической постоянной из
кризиса в катастрофу, поскольку энергия вакуума предсказывалась бы
строго положительной и большой.

К счастью, это еще не вся история. Невозможно определить вели�
чину эффективной космологической постоянной, пока в теорию явно не
введена гравитация. Любая глобально суперсимметричная теория,
включающая гравитацию, неизбежно является также и локально су�
персимметричной теорией супергравитации. В такой теории эффектив�
ная космологическая постоянная также определяется вакуумной вели�
чиной потенциала, однако сам потенциал при этом определяется сле�
дующим выражением (Cremmer et al., 1978, 1979; Witten and Bagger,
1982; Barbieri et al., 1982):

так называемый суперпотенциал. (Калибровочные степени
свободы здесь оставлены в стороне, так как они не влияют на доказа�
тельство.) Условие того, чтобы суперсимметрия не была нарушена, со�
стоит в требовании стационарности что означает, что V прини�
мает наименьшее возможное значение,

двухкомпонентные спинорные индексы,
оператор четырехвектора энергии�импульса.

Если суперсимметрия не нарушена, то вакуумное состояние
летворяет соотношениям

и из равенств (4.1) и (4.2) мы заключаем, что вакуум имеет нулевые
энергию и импульс:

Этот результат также можно получить, рассматривая потенциал
киральных скалярных полей теории с глобальной суперсим�

метрией:



вещественная функция и известная как кэлеровский по�
тенциал D

i
W — определенного вида ковариантная производная:

матрица, обратная метрике в пространстве полей:

Условие того, что суперсимметрия остается ненарушенной, теперь име�
Данное условие и в этом случае выделяет стационар�

ную точку потенциала, но теперь в этой точке значение V, вообще гово�
ря, отрицательно. Более того, если бы с помощью «тонкой подстройки»
мы добились, чтобы существовала такая суперсимметричная стацио�
нарная точка, в которой W=0 и, следовательно, V=0, то такое реше�
ние, вообще говоря, не отвечало бы состоянию с наименьшей энергией,
хотя и было бы стабильным (Coleman and de Luccia, 1980; Weinberg,
1982). Следует, однако, заметить, что если существует набор значений
полей, при которых равенства W=0 и для всех i справедливы
в низшем порядке теории возмущений, то теория имеет суперсиммет�
ричную равновесную конфигурацию, в которой равенство V=0 выпол�
няется во всех порядках теории возмущений, хотя это свойство не обя�
зательно справедливо вне рамок теории возмущений (Grisaru, Siegel
and Rocek, 1979). Считается, что такое поведение имеет место и в су�
перструнной теории возмущений (Friedan, Martinec and Shenker, 1986;
Martmec, 1986; Dine and Seiberg, 1986, Morozov and Perelomov, 1987;
Attic, Moore and Sen, 1987).

Без «тонкой подстройки» можно, вообще говоря, найти не супер�
симметричный набор скалярных полей, для которого
но, как правило, это не будет стационарной точкой для V. Таким обра�
зом, в супергравитации проблема космологической постоянной уже не
катастрофична, а является просто столь же кризисной, как и в не су�
персимметричных теориях.

С другой стороны, теории с супергравитацией если и не решают
проблемы космологической постоянной, то дают возможность несколь�
ко изменить контекст этой проблемы. Было замечено (Cremmer et al.,
1983), что существует класс кэлеровских потенциалов и суперпотенциа�
лов, которые в широком диапазоне параметров дают равновесную кон�
фигурацию скалярных полей, для которой V=0, даже если при этом
суперсимметрия и нарушена. Приведем несколько обобщенный вариант
такого класса теорий. Кэлеровский потенциал имеет вид
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а суперпотенциал записывается в виде

киральные скалярные поля. На функции

не налагается никаких ограничений, за ис�

ключением того, что h и вещественны и что все функции зависят
лишь от явно указанных полей, в частности, суперпотенциал не должен
зависеть от одного кирального скаляра Т.

При этих условиях потенциал (4.5) принимает вид



и это выражение необязательно равно нулю. (Заметим, однако, что для
того, чтобы суперсимметрия нарушалась, существенно, чтобы суперпо�
тенциал действительно зависел от всех киральных скаляров S

n
, так как

в противном случае условия D
n
W=0 одновременно требуют и равен�

ства W = 0, откуда следует, что и D
a
W=0.)

Суперпотенциал W зависит от С
а
 и S

n
 и не зависит от Т. Поэтому

условия (4.13), вообще говоря, фиксируют значения
ме потенциала V, а Т остается неопределенным. Поле Т входит в по�
тенциал только в общем масштабном множителе при члене, зависящем
от С

а
, поэтому такие модели называются безмасштабными («no�scale»).

Интенсивное исследование феноменологии таких моделей проводилось
в ЦЕРН в течение нескольких лет после 1983 г. (El l i s et al., 1984a,
1984b; Barbieri et al., 1985).

Разумеется, эти модели не решают проблему космологической по�
стоянной, так как ни соотношение (4.8), ни соотношение (4.9) не дик�
туются каким�либо известным физическим принципом. В частности,
для того чтобы сократилось второе слагаемое в (4.5), существенно,
чтобы коэффициент при логарифме в первом слагаемом в (4.8) состав�
лял явно произвольную величину

Этим обусловлен тот большой интерес, который возник, когда в од�
ной из работ по физическим приложениям теории суперструны было об�
наружено, что компактификация шести из десяти исходных измерений
дает четырехмерную супергравитацию с кэлеровским потенциалом и
суперпотенциалом вида (4.8) и (4.9) соответственно. В частности, Вит�
тен (1985) нашел кэлеровский потенциал вида (4.8) с функцией h,

квадратичной по полям и суперпотенциалом,
зависящим только от полей С. Используя идею о конденсации калибро�
вочных фермионов, Дайн и др. (1985) смогли придать суперпотенциалу
зависимость от полей S (впрочем, они не рассматривали зависимость
кэлеровского потенциала и суперпотенциала от полей

матрица, обратная

с необходимостью положительно определенные, вви�
ду их роли в кинетической части лагранжиана скалярных полей:

Следовательно, выражение (4.10) неотрицательно, и поэтому без даль�
нейшей «подстройки» можно ожидать, что оно имеет стационарную точ�
ку, в которой V=0, выделяемую условиями

Однако такая конфигурация необязательно суперсимметрична, так как
в ней



боте поле S являлось комплексной функцией (теперь ее часто называ�
ют Y) полей дилатона и аксиона в четырех измерениях, в то время как
поле Т представляло масштаб компактного 6�мерного многообразия.
В этих моделях множитель 3 в соотношении (4.8) возникает из�за того,
что имеет место компактификация на комплексное многообразие ком�
плексной размерности (10—4)/2 = 3 (Chang et al., 1988).

Как бы ни были интригующи эти результаты, их никто (включая
авторов) не рассматривал всерьез как решение проблемы космологи�
ческой постоянной. Проблема в том, что никто не ожидает, что простые
структуры вида (4.8), (4.9) сохранятся в высших порядках теории воз�
мущений, потому что эти структуры не гарантируются какой�либо сим�
метрией, выживающей при доступных энергиях.

Недавно Мур (1987а, 1987b) попытался атаковать эту проблему со
специфически струнных позиций. В ранних работах (Rohm, 1984; Pol�
chinski, 1986) было показано, что при вычислении вакуумной плотности
энергии сумма по нулевым энергиям мод колебаний может быть преоб�
разована в интеграл определенного вида по комплексному «модулярно�
му параметру» (В струнных теориях двумерная конформная симмет�
рия приводит к занулению энергии вакуума на древесном уровне.) Мур
заметил, что при определенных видах компактификации имеется диc�
кретная симметрия пространства модулей, известная как симметрия
Аткина — Ленера, в силу которой интеграл по равняется нулю, не�
смотря на отсутствие пространственно�временной суперсимметрии.
В известных до сих пор примерах, где это происходит, требуется ком�
пактификация до двух, а не до четырех измерений, однако не кажется
исключенным, что можно найти и четырехмерные примеры. Более серь�
езное препятствие состоит в том, что, похоже, симметрия Аткина—Ле�
нера принципиально связана с рассмотрением на однопетлевом уровне.

В самом деле, очень трудно понять, каким образом свойства супер�
гравитации или суперструны могли бы сделать космологическую по�
стоянную достаточно малой. Недостаточно, чтобы энергия вакуума со�
кращалась в низшем порядке или в любом конечном порядке теории
возмущений — даже непертурбативные эффекты, такие как инстантоны
в квантовой хромодннамике, дают слишком большой вклад в эффек�
тивную космологическую постоянную, если только он не сокращается
каким�либо другим механизмом. Согласно нашим современным теори�
ям такие свойства элементарных частиц, как приближенное сохранение
барионного и лептонного чисел, диктуются калибровочными симмет�
рилми стандартной модели, выживающими при достижимых энергиях.
Нам неизвестна подобная симметрия (оставляя в стороне нереалисти�
ческий пример ненарушенной суперсимметрии), которая удерживала
бы эффективную космологическую постоянную на приемлемо малом
уровне. Можно себе представить, что в супергравитации свойство об�
ращения в нуль эффективной космологической постоянной все же со�
храняется при низких энергиях, несмотря на отсутствие симметрии, ко�
торая это свойство обеспечивает, но такое положение находилось бы
в противоречии со всем нашим опытом в теоретической физике.

5. Антропное рассмотрение. Теперь я обращусь к совершенно ино�
му подходу к проблеме космологической постоянной, основанному на
том, что Картер (1974) назвал антропным принципом*). Кратко, ант�
ропный принцип утверждает, что мир таков, каков он есть, по меньшей
мере частично потому, что в противном случае некому было бы спра�

*) Недавнее обсуждение антропного принципа содержится в книгах (Davies,
1982) и (Barrow and Tipler, 1986), а также в статьях (Carter, 1983; Page, 1987) и (Rees,
1937)
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шивать о том, почему мир именно такой. Существует целый ряд раз�
личных версий этого принципа, начиная от столь слабых, что они явля�
ются тривиальными, до столь сильных, что они превращаются в аб�
сурд. На мой взгляд, заслуживают того, чтобы быть выделенными
здесь, три из этих версий:

1) В одной весьма слабой версии антропный принцип сводится
просто к тому, что наше существование принимается как еще один экс�
периментальный факт. Вспомните, например, шутку М. Гольдхабера о
том, что «мы знаем своими костями», что время жизни протона превы�
шает примерно 10

16
 лет, так как в противном случае мы не смогли бы

выжить из�за ионизирующих частиц, рождаемых при распаде протонов
в организме. Никто не может оспаривать эту версию, но она не помо�
гает нам объяснить что�либо, в частности, почему протон живет так
долго. Она также не дает нам особенно полезной экспериментальной
информации — экспериментаторы (и Гольдхабер в их числе) дали нам
гораздо лучшие ограничения на время жизни протона.

2) В другой весьма сильной версии антропный принцип утвержда�
ет, что законы природы, исходно неполные, становятся полными при
требовании, что должны осуществиться условия, позволяющие возник�
новение разумной жизни. В качестве обоснования приводится то, что
наука (и квантовая механика в частности) не имеет смысла без наблю�
дателей. Я не знаю, как достичь какого�то решения в таких материях,
и поэтому просто выскажу свое мнение, что хотя наука и невозможна
без ученых, совсем не ясно, что вселенная невозможна без науки.

3) Умеренная версия, иногда называемая «слабым антропным
принципом», сводится к объяснению того, в какой стадии эволюции
вселенной и ее части мы живем, путем вычисления, в каких стадиях
эволюции и частях вселенной мы могли бы жить. Примером может слу�
жить первое, как я думаю, применение антропных аргументов в совре�
менной физике, использованное Дики (1961) в связи с проблемой, по�
ставленной Дираком (1937). Суть этой проблемы в том, что, как заме�
тил Дирак, комбинация фундаментальных констант, имеющая размер�
ность времени, составляет величину порядка современного возраста
Вселенной:

(Имеется много разных форм записи подобного соотношения, отличаю�
щихся заменой на разные комбинации масс элементарных частиц и
введением степеней величины Оригинальный вариант совпадения
«больших чисел» у Дирака эквивалентен использованию (5.1) в каче�

стве формулы для возраста Вселенной с заменой
= 183 МэВ. На самом деле существует столько разных возможностей,
что позволительно усомниться в том, есть ли вообще совпадение чисел,
которое требует объяснения.) Дирак рассудил, что если в подобном со�
отношении есть смысл, то, поскольку возраст вселенной растет (линей�
но) со временем, некоторые константы в левой части (5.1) должны ме�
няться во времени. Его догадка состояла в том, что изменяется как 1/t
величина G. В ответ Дики указал, что вопрос о возрасте Вселенной мо�
жет возникнуть, только когда имеются подходящие условия для суще�
ствования жизни. Конкретно, вселенная должна быть достаточно ста�
рой, чтобы некоторые звезды закончили свою эволюцию на главной по�
следовательности с тем, чтобы произвести тяжелые элементы, необхо�

димые для жизни, и она должна быть достаточно молодой, чтобы
некоторые звезды все еще давали энергию за счет ядерных реакций.
Оказывается, что как верхняя, так и нижняя границы на возраст все�



ленной, при котором может существовать жизнь, грубо (очень грубо!)
совпадают как раз с величиной (5.1). Следовательно, нет необходимо�
сти предполагать, что какие�либо из фундаментальных констант меня�
ются со временем, для того, чтобы объяснить приближенное согласие
величины (5.1) с современным возрастом Вселенной.

Именно этот «слабый антропный принцип» используется в настоя�
щем разделе. Уместность его применения обусловлена тем фактом, что
в некоторых современных космологических моделях у вселенной есть
такие части в пространстве или такие стадии развития во времени, в
которых космологическая постоянная может принимать различные зна�
чения в широком диапазоне. Вот несколько примеров:

1. Энергия вакуума может зависеть от вакуумного среднего ска�
лярного поля, которое медленно меняется при расширении вселенной,
как это имеет место в модели Бэнкса (1985).

2. В модели Линде (1986, 1987, 1988b) флуктуации скалярных по�
лей порождают экспоненциально расширяющиеся области вселенной,
внутри которых последующие флуктуации порождают следующие рас�
ширяющиеся области — «подвселенные» и т. д. Так как подвселенные
возникают из флуктуации полей, они имеют разные значения всевоз�
можных «универсальных констант».

3. Вселенная может пройти через большое число фазовых перехо�
дов первого рода, при которых образуются пузырьки, заполненные фа�
зой с меньшей энергией, внутри которых затем образуются пузырьки с
фазой, имеющей еще меньшую энергию, и так далее. Такое поведение
может осуществляться, если потенциал некоторого скалярного поля име�
ет много невысоких локальных максимумов, как в модели Аббота (1985),
либо если стенки пузырей являются элементарными мембранами, взаи�
модействующими с калибровочным потенциалом являющимся
3�формой, как это имеет место в модели Брауна и Тейтельбойма
(1987а, b).

4. Вселенная могла начать эволюцию с квантового состояния, в ко�
тором космологическая постоянная не имела определенного значения.
Любое «измерение» свойств вселенной дает распределение возможных
значений космологической постоянной с априорными вероятностями,
определяемыми начальным состоянием (Hawking, 1987a). Пример та�
кой ситуации встретится нам в разделе 8

В моделях перечисленных типов вполне разумно применить ант�
ропное рассмотрение, чтобы выяснить, какую стадию эволюции или ка�
кую часть Вселенной мы могли бы заселять и, следовательно, какую
величину космологической постоянной мы могли бы при этом наблю�
дать.

Большая космологическая постоянная препятствовала бы возник�
новению жизни за счет различных механизмов, зависящих от знака
При большом положительном значении вселенная очень рано вхо�
дит в режим экспоненциального расширения, который затем длится
вечно. Экспоненциальное расширение препятствует образованию грави�
тационно связанных сгустков материи, но если такой сгусток образу�
ется, его дальнейшая эволюция не зависит от величины космологиче�
ской постоянной. Мы, конечно, не знаем, сколь странные формы может
принимать жизнь, но трудно вообразить, что она могла бы вообще раз�
виться без гравитационной конденсации вещества из изначально глад�
кой однородной вселенной. Поэтому антропный принцип весьма твердо
предсказывает, что должна быть достаточно мала, чтобы допускать
образование достаточно больших гравитационно связанных сгустков
(Weinberg, 1987).

Этот вопрос был исследован количественно, однако основной ре�
зультат можно понять без детальных вычислений. Мы знаем, что в на�
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шей Вселенной гравитационная конденсация началась уже при красном
В это время плотность энергии превышала современ�

ную плотность массы на множитель Космологическая
постоянная не оказывает заметного влияния, пока невакуумная плот�
ность энергии превышает Поэтому можно заключить, что плотность
энергии вакуума не превышающая, скажем, 100 достаточно ма�
ла, чтобы не препятствовать гравитационной конденсации вещества.
(Количественное рассмотрение (Weinberg, 1987) показывает, что при

плотность энергии вакуума, не превышающая
препятствует гравитационной конденсации при красном смещении z

c
,

что дает 410 при z
c
=4.)

Из этого результата можно с достаточным основанием заключить,
что если именно антропный принцип объясняет малость космологиче�
ской постянной, то мы могли бы ожидать существования плотности
энергии вакуума так как нет никаких антропных
причин, по которым эта величина должна быть меньше.

Допускают ли такую большую плотность энергии вакуума наблю�
дательные данные? Существует целый ряд различных типов астрономи�
ческих данных, которые дают различающиеся ответы на этот вопрос.

5.1. П л о т н о с т ь м а с с ы . Если, как часто предполагается, все�
ленная сейчас имеет пренебрежимо малую пространственную кривизну,
то

Например, при (что соответствует
мула дает возраст 1,1 H

0

–1
 вместо Такая оценка уже не всту�

пает в противоречие с возрастом шаровых скоплений, даже если посто�
янная Хаббла составляет около 100 (км/с)/Мпк.
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отношения современных значений плотности энергии ва�
куума и плотности массы к критической плотности:

Исследование динамики галактических скоплений, по�видимому, указы�
лежит в диапазоне 0,1—0,2 (Кnарр, 1987), что при сделан�

ном предположении (5.2) означает, что отношение составляет от
4 до 9. Если не принимать в расчет это указание из динамики галакти�
ческих скоплений, то величина может быть меньше, вплоть до 0,02
(Кnарр, 1987), что соответствует (См. также: Bahcall el al,
1987.)

5.2. О ц е н к и в о з р а с т а в с е л е н н о й . Возраст вселенной, в
которой основную роль играет пылевидное вещество, при
составляет t

0
 = 2/3H

0
. Если H

0
=100 (км/с)/Мпс, то эта формула дает

7·10
9
 лет, что заметно меньше, чем обычно оцениваемый возраст шаро�

вых скоплений (Renzini, 1986). С другой стороны, во вселенной, запол�
ненной пылевидной материей, при современный возраст
объекта, образовавшегося при красном смещении z

c
, составляет



Подобное рассмотрение возраста вселенной и плотности энергии
привело целый ряд астрономов к предположению о существовании до�
вольно большой положительной космологической постоянной, соответ�

(de Vaucouleurs, 1982, 1983; Peebles, 1984, 1986, 1987;
Turner, Steigman and Krauss, 1984). Однако недавно появился сильный
аргумент против такой точки зрения.

5.3. П о д с ч е т ч и с л а о б ъ е к т о в . Лох и Спиллар (1986) иссле�
довали зависимость числа галактик от их красного смещения, которая
затем была проанализирована Лохом (1986). Для класса объектов,
равномерно распределенных и достаточно ярких, чтобы быть наблю�
даемыми до значений красного смещения zmax, число объектов, наблю�
даемых при красном смещении, меньшем чем во вселенной с
пылевидным веществом и составляет

Разумеется, в реальном мире всегда существуют объекты, слишком
слабые, чтобы быть видимыми. В анализе Лоха было учтено неизвест�
ное распределение по светимости, относительно которого предполага�
лось лишь, что его форма не меняется со временем. При этом предпо�
ложении он нашел, что энергия вакуума должна быть весьма малой, а
именно

Эта величина лежит более чем на три порядка ниже антропной верхней
границы, обсуждавшейся выше. Если эффективная космологическая
постоянная действительно так мала, то мы будем вынуждены заклю�
чить, что антропный принцип не объясняет, почему она столь мала.
(Имеются, однако, причины отнестись с осторожностью к этому выво�
ду. В работе Бакала и Тремайна (1988) проведен новый анализ данных
Лоха и Спиллара с использованием правдоподобной модели эволюции
галактик, в которой форма распределения объектов по светимости из�
меняется со временем. При этом рассмотрен лишь случай
определенной величиной считалось В результате найдено, что учет
эволюции галактик в использованной модели может увеличить или
уменьшить извлекаемое подобным образом значение на величину,
достигающую единицы. Возможно, такой учет столь же сильно скажет�
ся и на оценках величины отношения если считать, что сумма

равна единице. Кроме того, данные Лоха и Спиллара по крас�
ным смещениям получены фотометрическим методом и потому менее
точны, чем получаемые в результате измерения смещений отдельных
спектральных линий.)

Рассмотрим теперь случай, когда космологическая постоянная име�
ет обратный знак, В этом случае космологическая постоянная
не препятствует гравитационной конденсации. Наоборот (при

вся вселенная коллапсирует в сингулярность за конечное вре�
мя Т. Антропное ограничение состоит при этом в том, что эволюция все�
ленной длится достаточно долго, чтобы успела возникнуть жизнь (Bar�
row and Tipler, 1986), скажем, хаббловское вре�
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мя в нашей Вселенной. Для вселенной, заполненной пылевидным ве�
ществом, при

В этом случае антропный принцип может объяснить, почему космоло�
гическая постоянная столь мала, как найдено Лохом, но не намного
меньше этого ограничения. С другой стороны, отрицательная космоло�
гическая постоянная не может помочь нам в проблеме космологической
плотности массы и проблеме возраста вселенной.

Прежде чем закончить этот раздел, позвольте мне упомянуть об
одной возможности, которая может возникнуть через несколько лет.
Предположим, что будет подтверждено, как это предполагается рас�
смотрением возраста вселенной и плотности массы, что действительно
существует космологическая постоянная, соответствующая величине

Будет ли у нас тогда альтернатива антропному объясне�
нию такого значения Плотность массы вещества изменяется со
временем, поэтому без антропного рассмотрения будет очень нелегко
объяснить, почему постоянное значение должно равняться именно
тому значению которое плотность массы имеет в настоящее время.
Но, может быть, на самом деле не постоянно. Например, Пиблс и
Ратра (Peebles and Ratra, 1987; Ratra and Peebles, 1987) рассмотрели
модель, в которой энергия вакуума зависит от скалярного поля, изме�
няющегося при расширении вселенной. Чтобы играть роль энергии ва�
куума, необходимо лишь, чтобы плотность энергии существовала
наряду с давлением значение же может изменяться, если
вакуум обменивается энергией с веществом и излучением. При этом
закон сохранения энергии связывает изменение с изменением плот�
ности вещества (имеющего нулевое давление, и излучения
(имеющего

В работе Фриза и др. (1987) рассмотрена возможность, что происходит
обмен энергией между вакуумом и веществом либо между вакуумом и
излучением таким образом, что одно из отношений
ется постоянным. (См. также: Reuter and Wetterich, 1987.) Для того
чтобы вакуум передавал энергию обычному веществу таким образом,
чтобы величина оставалась постоянной и при этом сохранялся
барионный заряд, необходимо, чтобы барион�антибарионные пары рож�
дались с достаточно большой скоростью. Это, однако, привело бы к воз�
никновению фона гамма�квантов, который может оказаться неприемле�
мо велик. С другой стороны, если вакуум передает энергию излучению
так, что отношение остается постоянным, и если сравнимо с
современной плотностью массы то отношение должно быть
весьма велико, что полностью изменяет результаты рассмотрения кос�
мологического нуклеосинтеза.

Еще одна возможность, не рассмотренная Фризом и др., состоит в
том, что вакуум передает энергию излучению, избавляя нас, таким об�
разом, от проблемы с аннигиляцией барионов и антибарионов, но так,
что фиксированным остается отношение Однако и этот

поэтому антропное ограничение просто означает, что



вариант не годится. При и постоянном уравнение (5.8)
дает

Чтобы не вступать в конфликт с расчетами космологического нуклео�
синтеза, необходимо, чтобы выполнялось соотношение

полный тензор энергии�импульса, включающий также и
возможный вклад космологического члена Предположим

и обращается в нуль при некотором значе�
будет эволюционировать до тех пор, пока не

придет к равновесному значению и уравнения
Эйнштейна имеют решением плоское пространство.

Разумеется, мы не наблюдаем такого скалярного поля, но для объ�
яснения этого можно выбрать взаимодействие поля сколь угодно сла�
бым. Слабая связь попросту означает, что равновесное значение
очень велико. В этом отношении скаляр похож на аксион, в особенно�
сти в его последнем, «невидимом», варианте (Kim, 1980; Dine, Fischler
and Srednicki, 1981).

хотя имеет очень слабое взаимодействие, могло бы приво�
дить к интересным эффектам, так как оно должно иметь очень малую
массу. Если масса отлична от нуля, то при энергиях, меньших

можно работать с эффективным лагранжианом, в котором поле
«отынтегрировано» и поэтому не входит в него явно. Но безмассовые
поля, такие как гравитационное и электромагнитное, входят в этот ла�
гранжиан явно, и их вакуумные флуктуации будут давать вклад в эф�
фективную космологическую постоянную. Чтобы иметь
необходимо, чтобы подстройка скалярного поля сокращала вклад флук�
туации гравитационного и электромагнитного полей с частотами выше
10

–12
 ГэВ, для чего необходимо иметь ГэВ. Поле с такой

массой приводит к силам, имеющим макроскопический радиус действия

Таким образом, даже если мы захотим предположить, что энергия ва�
куума меняется со временем, похоже, что плотность энергии вакуума,
сравнимую с современной плотностью массы, будет очень непросто объ�
яснить из соображений, не связанных с антропным принципом.

6. Механизмы подстройки. Теперь я обращусь к мысли, посещав�
шей практически каждого, кого волновал вопрос о космологической по�
стоянной. (См., например, Dolgov, 1982; Wilczek and Zee, 1983; Wilczek,
1983, 1984; Peccei, Sola and Wetterich, 1987; Bar and Hochberg, 1988.)
Предположим, что существует скалярное поле, источник которого про�
порционален следу тензора энергии�импульса
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(Чтобы перейти к такому базису в пространстве полей, следует опре�
делить «трансверсальную» поверхность S уравнением

любая функция полей, для которой величина

не обращается в нуль. В качестве можно выбрать любой набор коор�
динат на этой (N—1)�мерной поверхности и далее определить
как решение обыкновенного дифференциального уравнения

удовлетворяющее тому условию, что при
дятся на поверхности S в точке с координатами Условие трансвер�
сальности поверхности S гарантирует, что по крайней мере в конечной

области в пространстве полей любая точка лежит ровно на одной
выходящей из поверхности траектории, описываемой указанным диф�
ференциальным уравнением.) Симметрия (6.7) означает, что лагран�

К сожалению, невозможно, по�видимому, построить теорию одного
или нескольких скалярных полей, обладающих необходимыми свойст�
вами. Это можно показать в весьма общем виде. То, что мы хотим,—
это найти равновесное решение полевых уравнений, в котором
поля материи (как возможные тензорные поля, так и скалярные) по�
стоянны в пространстве и времени. Для таких постоянных полей урав�
нения Эйлера — Лагранжа имеют простой вид

Как мы видели в разделе 3, проблема состоит в том, чтобы удовлетво�
рить следу гравитационного полевого уравнения. Чтобы сделать реше�
ние не требующим «тонкой подстройки», потребуем, чтобы след левой
части (6.2) был линейной комбинацией уравнений для
выполнялось соотношение

в том случае, когда все поля постоянны. Это условие можно
переформулировать как требование симметрии. Для постоянных по�
лей лагранжиан должен быть инвариантен по отношению к преобразо�
ванию

Если при этом условии мы найдем решение уравнений Эйлера —
Лагранжа для

то автоматически будет удовлетворяться след уравнения для
Проблема заключается в том, что при этих предположениях невоз�

можно (без «тонкой подстройки» лагранжиана) найти решение полевых
уравнений (6.3) для Чтобы убедиться в этом, заменим N полей
N—1 полем не обязательно являются скалярными) и одним

таким образом, чтобы преобразования симметрии (6.5)
приобрели вид



жиан может зависеть от только в комбинации Тогда из
общих аргументов, приведенных в разделе 3, следует, что когда удов�
летворены уравнения для полей лагранжиан должен принять вид

Отсюда видно, что источником является след тензора энергии�им�
пульса

Отсюда находим, что действительно, если бы существовало значение
стационарно по то след уравнений Эйнштейна ав�

томатически удовлетворялся бы в этой точке, однако очевидно, что та�
кого значения поля не существует (если только не использовать «тон�
кой подстройки» лагранжиана с тем, чтобы он обращался в нуль в
своей стационарной точке). Другими словами, так как зависит толь�

и только от комбинации (и от производных

можно переопределить метрический тензор и использовать
В этом случае будет обычным скалярным полем, взаимодей�

ствующим только через производные и, очевидно, не сможет помочь
нам в нашей проблеме*).

В качестве примера одной из многочисленных неудавшихся попы�
ток реализации обсуждаемой схемы рассмотрим предложение, выдви�
нутое Печчеи, Сола и Веттерихом (1987). Авторы заметили, что сим�
метрия (6.5) или (6.7) может нарушаться конформными аномалиями,
подобными той, которая ответственна за возникновение
квантовой хромодинамике, таким образом, что эффективный лагран�
жиан приобретает вид**)

представляет вклад конформной аномалии. Источником поля
теперь является

прежний тензор энергии�импульса (6.10). Теперь можно най�
ти равновесное решение для поля отвечающее значению
что

Трудность, однако, состоит в том, что это уравнение не определяет ре�
шение для метрики, соответствующее плоскому пространству. Уравне�
ние Эйнштейна при постоянной метрике имеет вид

*) Это замечание принадлежит Дж. Польчинскому (частное сообщение).
**) Соотношение, по существу эквивалентное (6.11), было приведено в препринт�

ном варианте работы Печчеи, Сола и Веттериха (1987). Из опубликованного журналь�
ного варианта это соотношение было исключено и было признано, что «тонкая под�
стройка» все же необходима для того, чтобы добиться обращения в нуль космологи�
ческой постоянной. Однако в промежутке между выходом препринта и публикацией
в журнале это соотношение было приведено в работе Эллиса, Цамиса и Волошина
(1987), в которой в основном обсуждаются наблюдаемые следствия существования
легкого скаляра в этой модели.



В этом нет большого прогресса, так как мы всегда знали, что ненулевая
энергия вакуума не запрещает плоского пространства�времени, если
гравитационная постоянная равна нулю.

Доказанную в этом разделе «no�go» теорему не следует рассматри�
вать как перечеркивающую все надежды найти решение на этом пути.
Такие теоремы имеют свойство основываться на предположениях явно
технического характера*), из которых впоследствии находятся исклю�
чения, представляющие огромный физический интерес. (Знаменитым
примером является теорема Коулмена — Мандулы **).) Более чем лю�
бая теорема обескураживает тот факт, что многие теоретики пытались
изобрести механизмы подстройки, чтобы сократить космологическую
постоянную, но пока без какого�либо успеха.

7. Модификация теории гравитации. В работах ряда авторов пред�
лагалось изменить правила классической общей теории относительно�
сти таким образом, чтобы космологическая постоянная входила как кон�

*) Например, мы предполагаем, что в решении с плоским пространством�време�
нем все поля постоянны, но может оказаться, что такое решение сохраняет лишь не�
которую комбинацию трансляционной и калибровочной инвариантности. В этом слу�
чае некоторые калибровочно неинвариантные поля могут изменяться в зависимости от
пространственно�временного положения. (Именно такое поведение имеет место в моде�
ли калибровочного поля, являющегося 3�формой, обсуждаемой в конце раздела 7 и в
разделе 8.) Также возможно, что расщепление пространства полей на слои, которое
позволяет нам заменить поля не работает во всем пространстве полей.

* * ) Теорема Коулмена — Мандулы утверждает, что в любой теории поля, в кото�
рой существует рассеяние, сохраняющиеся операторы могут быть только лоренцевы�
ми векторами, а единственным сохраняющимся тензором второго ранга является тен�
зор энергии�импульса. Сохраняющиеся же токи с другими значениями лоренцева спи�
на невозможны. Доказательство этой теоремы включает рассмотрение коммутаторов
сохраняющихся токов и становится неприменимым для спинорных генераторов супер�
симметрии, свойства которых определяются антикоммутационными соотношениями.
Поэтому в суперсимметричных теориях «в обход» теоремы Коулмена — Мандулы
имеются спин�векторные сохраняющиеся токи. (Примеч. пер)

Однако, как заметили указанные авторы, эффективная гравитационная
постоянная в этой теории определяется выражением

В этом случае имеется решение с плоским пространством�временем, в
при условии, что

что не то же самое, что (6.13). Суть заключается в том, что включение
в (6.11) аномального члена не делает его слагаемым в следе тензо�
ра энергии�импульса, взаимодействующего с Этот вывод неудиви�
телен, так как лагранжиан (6.11) не обладает симметрией (6.7). Не�
возможно, чтобы одновременно выполнялись два требования — либо
мы сохраняем симметрию и при этом не существует равновесного ре�
шения для либо мы нарушаем симметрию и в этом случае равновес�
ное решение не означает решения с постоянной метрикой.

В слегка отличной версии из этого общего класса моделей можно
попытаться ввести взаимодействие скалярного поля таким образом,
чтобы его непосредственным источником служила скалярная кривизна
R, а не след тензора энергии�импульса. (См., например: Dolgov, 1982;
Ford, 1987; Barr, 1987.) Например, можно было бы выбрать лагранжи�
ан в виде



станта интегрирования, не связанная с какими�либо параметрами в дей�
ствии (Weinberg, 1983; Wilczek and Zee, 1983; Buchmuller and Dragon,
1988a, b). Такой подход не решает проблему космологической постоян�
ной, но изменяет саму суть этой проблемы, что порождает надежды на
ее решение.

Я опишу один из вариантов этой идеи, в котором сохраняется об�
щая ковариантность, но формализм изменяется таким образом, что де�
терминант метрического тензора не является динамическим полем.
Любая теория может быть записана в виде, формально являющимся об�
щековариантным, поэтому, используя известную аргументацию, дейст�
вие для гравитации и вещества можно выбрать в виде
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поля материи, входящие в действие для вещества
чает также возможный космологический член
онная производная действия (7.1) по метрике составляет

где, как обычно, есть вариационная производная
ной общей теории относительности все компоненты метрического тензора
являются динамическими полями, поэтому вариация (7.2) должна обра�
щаться в нуль при всех значениях что дает обычные полевые урав�
нения Эйнштейна. Однако тот факт, что мы пользуемся общековариант�
ным формализмом, отнюдь не заставляет нас считать все компоненты
метрики динамическими полями. Например, все мы в детстве научились
записывать уравнения ньютоновской механики в общей криволинейной
пространственной системе координат, вовсе не предполагая при этом,
что трехмерная метрика должна удовлетворять каким�либо уравнениям.

В частности, если детерминант g не является динамической пере�
менной, то действие должно быть стационарно лишь по по отношению
к таким вариациям метрики, которые оставляют детерминант неизмен�
ным, т. е. для которых Следовательно, лишь бесследовая часть
вариации (7.2) должна равняться нулю, что дает следующие полевые
уравнения:

Эти уравнения являются не чем иным, как бесследовой частью урав�
нений Эйнштейна, и потому, очевидно, они содержат меньше информа�
ции, чем эйнштейновские, но, как мы увидим, лишь ненамного меньше.
Так как весь формализм общековариантен, тензор энергии�импульса
удовлетворяет обычному закону сохранения

и, разумеется, по�прежнему выполняется тождество Бианки

Полные уравнения Эйнштейна автоматически согласуются с равенства
ми (7.4) и (7.5), однако в случае использования лишь бесследовой части
эйнштейновских уравнений требование этих равенств приводит к нетри�
виальному условию согласованности. Взяв ковариантную производную



Это уравнение самосогласовано только в том случае, если
следа, но Эйнштейн взял в качестве не полный тензор энергии�им�
пульса вещества и излучения, а лишь один только бесследовый тензор
для излучения. Этот тензор сохраняется, разумеется, лишь вне веще�
ства. В таких областях нет различия между уравнениями (7.8) и (7.3),
поэтому с помощью таких же выкладок, как были приведены здесь,
Эйнштейн воспроизвел уравнение (7.7) с величиной являющейся по�
стоянной интегрирования. Однако внутри вещества уравнение (7.8) от�
личается от (7.3). Различие состоит в том, что правая часть (7.3) содер�
жит бесследовую часть тензора энергии�импульса вещества. Следствием
этого различия является то, что согласно (7.8) внутри заряженного
вещества величина R является неопределенной функцией, относительно
которой можно лишь утверждать, что она постоянна вдоль мировых ли�
ний частиц вещества.

Я также воспользуюсь этим отступлением, чтобы прокомментиро�
вать связь между описанной здесь формулировкой и подходом Зи (1983)
и Бухмюллера и Дрэгона (1988а, b). Эти авторы в качестве исходного
пункта используют предположение, что действие инвариантно не по от�
ношению к полной группе преобразований координат, а только по от�
ношению к подгруппе таких преобразований вида

В действительности это не противоречит изложенной

*) На такую связь указал мне один из слушателей этих лекций в Гарварде.
Я благодарен за эту интересную историческую ссылку.

Тем самым, мы воспроизвели уравнения Эйнштейна, содержащие, од�
нако, космологическую постоянную, которая не имеет отношения к ка�
ким�либо членам в действии или к вакуумных флуктуациям, а появля�
ется просто как постоянная интегрирования. Иными словами, уравнение
(7.3) не содержит космологической постоянной, и вклад вакуумных
флуктуаций автоматически сокращается в правой части (7.3). Поэтому
данное уравнение имеет решения, отвечающие плоскому пространству�
времени в отсутствие вещества и излучения. Проблема, которая остается
в этой формулировке, заключается в том, почему мы должны выбрать
из всех возможных именно это плоское решение.

Прежде чем продолжить обсуждение этой теории, я должен сделать
отступление и упомянуть, что она тесно связана *) с предложением, вы�
сказанным Эйнштейном много лет назад (Einstein, 1919). После форму�
лировки общей теории относительности и ее приложения к космологии
Эйнштейн обратился к старой проблеме полевой теории вещества.
В статье, озаглавленной «Играют ли гравитационные поля существенную
роль в структуре элементарных частиц материи?», он предложил заме�
нить исходное уравнение гравитации следующим:

Из (7.3) и (7.6) находим

что, другими словами, означает, что величина должна быть
постоянной, которую мы обозначим

обеих частей уравнения (7.3) по



здесь формулировке —общая ковариантность величины (7.1) была до�
стигнута ценой введения метрики, которая частично не является дина�
мической (точно таким же образом мы могли бы сделать ньютоновскую
механику формально лоренц�инвариантной введением нединамической
величины — скорости системы отсчета). Однако отказ от общей ковари�
антности может привести к теории, содержащей произвольные элементы.
При преобразованиях, для которых Det(дx'/дx) = 1, определитель мет�
рики g ведет себя, просто как и любое другое скалярное поле, поэтому
можно ввести в разные члены в действии произвольные функции g.
В этом нет ничего плохого, но такая возможность не является необхо�
димой, а также не отличается от введения в теорию нового скалярного
поля.

Вернемся теперь к теории, описываемой полевыми уравнениями
(7.3). На мой взгляд, ключевым пунктом при выяснении, может ли та�
кая модель служить в качестве правдоподобной классической теории
гравитации, является вопрос о том, можно ли ее получить как классиче�
ский предел какой�либо физически удовлетворительной квантовой тео�
рии гравитации. Чтобы продвинуться в решении этого вопроса и заодно
проиллюстрировать обсуждение предыдущих абзацев, рассмотрим про�
стую модель (Teitelboim, 1982), которая имеет много общих черт с об�
суждаемой здесь схемой теории гравитации.

Рассмотрим свободную релятивистскую частицу, пространственно�
временная траектория которой параметризована переменной s.
Чтобы действие было инвариантно по отношению к произвольной репа�

раметризации мы должны ввести «айнбайн» —одномерный ре�
пер — g(s) с законом преобразования

Однако тот факт, что мы решили записать действие в виде, инвари�
антном относительно репараметризации, не обязательно означает, что
мы должны рассматривать g(s) как динамическую величину. Если счи�
тать динамической переменной а не g(s), то мы получим уравне�
ние (7.11), но не получим непосредственно (7.12). Разумеется, из (7.11)
следует, что величина постоянна (точно так же, как из (7.3) следует

постоянство и если хотим, мы можем назвать эту постоянную
—т

2
, но в этом случае она является всего лишь постоянной интегриро�

вания, не связанной с какими�либо членами в исходном действии.
Перейдем теперь к квантованию. Гамильтониан в рассматриваемой

модели есть
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Тогда действие можно записать в виде

Условия того, что I стационарно по отношению к вариациям
g(s), имеют соответственно вид

переменная, канонически сопряженная к



*) Чтобы получить этот результат, я определил несколько иначе, чем оп�
ределяются обычные и N, переместив множитель
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и, таким образом, в квантовой механике мы вычисляем амплитуды с по�
мощью функционального интеграла

Величина g(s) не имеет канонически сопряженного импульса и входит
здесь только лишь как множитель Лагранжа, интегрирование по кото�
рому дает множитель

Возможно, теорию, в которой g(s) не является динамической перемен�
ной, можно получить как классический предел квантовой теории, в кото�
рой мы не берем интеграл по g(s) и, следовательно, не получаем мно�
житель (7.16). Однако тогда ничто не заставляет вектор быть време�
ниподобным. Эта теория настолько тривиальна, что трудно ожидать,
что в ней что�то не так по физике дела, однако можно предвидеть, что
в менее тривиальных теориях каждый раз необходимо поле, играющее
роль лагранжева множителя для каждой степени свободы с отрицатель�
ной нормой, подобной р

0
. Такая ситуация имеет место, например, в

струнных теориях, где необходимо интегрирование по метрикам на ми�
ровом листе для того, чтобы обеспечить выполнение условий Вирасоро
для физических состояний.

Квантовая теория гравитации может быть приведена к аналогич�
ной форме. Согласно формализму Арновитта — Дезера —Мизнера
(1962), амплитуды вычисляются с помощью функционального интег�
рала:

параметризуют 4�метрику так, что элемент длины за�
писывается в виде

импульсы, канонически сопряженные к функции
и их пространственных производных следующего

вида:

где
 (3)

R — скаляр кривизны, а ковариантная производная, вычис�
ляемые по трехмерной метрике

Мы видим, что играют роль лагранжевых множителей для
соответственно. Также из (7.18) мы видим, что является как раз

той величиной, статус которой здесь поставлен под вопрос, а именно
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детерминантом четырехмерной метрики *)

Таким образом, точно так же, как интегрирование по g ( s ) налагало
интегрирование по определителю метрики налагает

связь

Эти два условия очень похожи. Подобно тому, как имеет сигнатуру
+++–, величина (7.22), рассматриваемая как матрица
сигнатуру +++++–. Следовательно, интегрирование по
няет одну степень свободы с отрицательной нормой для каждого

так же, как интеграл по g(s) позволяет исключить пе�

ременную р
0
. Однако в гравитации в есть «потенциальное» слагае�

мое, пропорциональное трехмерной кривизне, и мне не вполне ясно,

следует ли действительно налагать ограничение, чтобы было посто�
янно. На сегодняшний день вопрос о том, необходимо ли интегрировать

должен быть оставлен открытым.
Прежде чем закончить этот раздел, я должен заметить, что Вит�

тен (1983) выдвинул слегка иное предложение, которое также резуль�
тативно превращает космологическую постоянную из функции пара�
метров в константу движения. Он предложил добавить к действию
слагаемое

внешняя производная калибровочного поля
гося 3�формой:

полностью антисимметричный тензор,
его можно записать как

тензорная плотность Леви — Чивита, у которой
с — скалярное поле. Полевое уравнение для А имеет вид

Но при этом действие (7.25) принимает вид

Другими словами, что бы ни давало вклад в космологическую постоян�
ную, в ней есть слагаемое, которое зависит от постоянной интегриро�
вания с:

Эта схема также не решает проблему космологической постоянной, но
она изменяет источник ее возникновения.

8. Квантовая космология. Последний из обсуждаемых в этих лек�
циях подходов к проблеме космологической постоянной основан на



применении квантовой механики ко всей вселенной как целому.
В 1984 году Хоукинг (1984b) описал, каким образом в квантовой кос�
мологии может возникнуть распределение вероятности различных зна�
чений кoсмологической постоянной, имеющее чудовищный пик при

Совсем недавно этот подход был возрожден в захватывающей
статье Коулмена (1988b), в которой используется новый механизм ге�
нерации распределения значений космологической постоянной (кото�
рый, в свою очередь, частично основан на других работах Хоукинга и
Коулмена) и обнаруживается, что пик в этом распределении должен
быть еще более острым. Близкие идеи обсуждались также в работе
Бэнкса (1988). Прежде чем описать работы Коулмена и Хоукинга, я
должен рассказать о квантовой космологии вообще.

Большинство подходов к квантовой космологии основано на «волно�
вой функции вселенной», являющейся функционалом
ной метрики и полей материи на пространственноподобной поверхности.
(Трехмерную метрику удобно определить выбором пространственно�
временных координат таким образом, что рассматриваемая простран�
ственноподобная поверхность соответствует постоянному t и четырех�
мерная метрика записана в виде (7.18).) Эта волновая функция удо�
влетворяет аналогу уравнения Шрёдингера, известному как уравнение
Уилера�де Витта (deWitt, 1967; Wheeler, 1968):
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где все используемые обозначения соответствуют введенным в разде�
ле 7 (отличие состоит лишь в том, что здесь включена плотность энер�
гии материи Т

00
, в которой импульс, канонически сопряженный полю

материи Ф, следует заменить на Для дальнейшего очень важ�
ным является то, что решение этого уравнения мы записываем через
функциональный интеграл в евклидовом пространстве:

где интегрирование ведется по всем четырехмерным метрикам
клидовой сигнатурой и полями материи Ф, определенным на четырех�
мерном многообразии М

4
, имеющем границей трехмерное многообра�

и полями материи (Уравнение Уилера—
де Витта является уравнением связи, получаемым в результате обсуж�
давшегося в разделе 7 интегрирования по множителю Лагранжа
Величина S в (8.2) — евклидово действие *) :

Так как (8.1)—это дифференциальное уравнение в пространстве бес�
конечной размерности (пространство значений при всех
х), оно имеет бесконечное множество решений. Конкретное решение
может быть определено заданием у четырехмерного многообразия, по
которому ведется интегрирование в (8.2), других границ, помимо мно�

на котором заданы трехмерная метрика и поля ма�
терии—аргументы волновой функции. Хартль и Хоукинг (1983) вы�
сказали предположение, что космологические начальные условия тако�
вы, что у многообразия M

4
 не должно быть других границ, кроме

*) Евклидово действие S противоположно по знаку тому, что мы получили бы, за�
менив в действии I в (7.1) метрику на имеющую сигнатуру + + + + . Знак S выб�
ран таким образом, чтобы материя давала в S положительный вклад.



Мы увидим далее, что для подхода Коулмена (1988b) выбор
начальных условий не является критичным.

С этим формализмом связан ряд проблем технического характера.
Одна из них состоит в неоднозначности выбора порядка действия опе�
раторов— можно разными способами определять*) порядок, в кото�
ром стоят поля и операторы в (8.1), и каждый раз получать
решение в виде интеграла (8.2), в котором, однако, при этом по�раз�
ному должна быть определена мера [dg] [dФ] (Hawking and Page,
1986). Другая проблема, потенциально вызывающая большее беспо�
койство, состоит в том, что для гравитации евклидово действие (8.3)
не ограничено снизу. Гиббоне, Хоукинг и Перри (1978) предложили
развернуть контур интегрирования по общему масштабному множите�
лю четырехмерной метрики параллельно мнимой оси. Нам, однако, не
придется вникать здесь в эти технические подробности, так как ока�
жется, что достаточно будет рассматривать эффективное действие лишь
около его равновесной точки.

Проблема, имеющая более непосредственное отношение к нашему
обсуждению, связана с вероятностной интерпретацией волновой функ�

и евклидовых функциональных интегралов, подобных (8.2).
Хоукинг предложил (1983а, 1984а) считать величину ехр(—S[g, Ф])
пропорциональной вероятности данной истории метрики и полей мате�
рии. Что это означает, не вполне ясно, так как если даже предполо�
жить, что мы обладали бы божественной способностью измерять гра�
витационные поля и поля материи во всем пространстве�времени, то
все равно это пространство�время имело бы лоренцеву, а не евклидову
сигнатуру. Однако так как мы можем (иногда!) переходить из одной
сигнатуры в другую с помощью комплексного преобразования коорди�
нат, может быть, что евклидову историю можно интерпре�
тировать в терминах корреляторов скалярных величин, как если бы
пространство�время было лоренцевым. Во многих работах Хоукинга
(см., например, Hawking, 1979) эти вопросы обходились за счет того,
что данный формализм использовался лишь для вычисления вероятно�
сти того, что в истории Вселенной сущест�
вовала трехмерная поверхность с данной метрикой и данными
полями материи Например, приняв начальные условия Хартля —
Хоукинга, мы могли бы проинтегрировать по всем четырехмерным мно�
гообразиям, которые содержат такую трехмерную поверхность. Если
эта поверхность является сечением четырехмерного многообразия, то
ее можно рассматривать как границу двух половин этого многообразия,
поэтому данный интеграл есть (с некоторыми доопределениями) как
раз квадрат волновой функции (8.2). Тем не менее все же возникают
вопросы относительно вероятностной интерпретации в частности, в
отношении нормировки. Если это плотность вероятности
того, что существует какая�то трехмерная поверхность, на которой
метрика равняется а поля принимают значения тогда мы
не можем просто положить равным единице интеграл от

поскольку с помощью функционального интеграла
суммируются вероятности взаимно не исключающих событий. Если все�
ленная имеет некоторые на одной трехмерной поверхности,
то она может иметь другие на одной трехмерной поверх�

ности. В конце концов, не ожидаете же вы, что вероятность того, что
вы подкинете один раз монетку и выпадет «орел», и вероятность того,

*) Включение множителей в (8.1) соответствует одному из возможных
способов упорядочения операторов, выбранный способ позволяет вывести уравнение
сохранения (8. 8).

ПРОБЛЕМА КОСМОЛОГИЧЕСКОЙ ПОСТОЯННОЙ 665



что вы подкинете другой раз монетку и выпадет «решка», суммируются

в единицу.
Я хотел бы предложить интерпретацию того, что означает рассмот�

как плотности вероятности, которая, как мне кажет�
ся, неявно подразумевается в том, что пишет Хоукинг (и, возможно,
уже сформулирована явно где�нибудь в литературе). Как признается
всеми, данная проблема относится к роли времени в квантовой грави�
тации. Поднятые здесь вопросы не возникают в асимптотически плос�
ких пространствах, так как в таких задачах имеется естественное опре�
деление времени, и мы обычно интересуемся вероятностью того, что
поля имеют то или иное значение в определенное время. Здесь же,
однако, время является координатой, не имеющей какой�либо объек�
тивной выделенноcти, более того, это координатное время мнимо! Авгу�
стин предупреждал (Augustine, 398): «Я не должен позволять моему
разуму настаивать, что время является чем�то объективным»*). Сле�
дуя этому предупреждению, предположим, что мы выбрали в качестве
«хранителя времени» некоторое поле а(х, t) (например, след тензора
энергии�импульса) и используем его значение для определения локаль�
ного времени Каждое значение определяет трехмерную поверх�
ность, на которой координатное время t является функцией
определенной неявно соотношением

(Как правило, определяемая этим условием величина N является функ�
так как в (8.5) и (8.6) мы интегрируем только по тем историям

материи и метрики, для которых уравнение (8.4) выполняется на неко�
торой трехмерной поверхности. Существуют, однако, граничные усло�
вия, при которых данное условие выполняется автоматически, и тогда
N не зависит от В тех случаях, когда поверхность постоянного
рассекает четырехмерное пространство на две части, можно за�
писать как величину, пропорциональную квадрату волновой функции

постоянно на трехмерной поверхности.

*) Эта цитата не просто демонстрация бесполезной эрудиции. Книга XI «Испове�
дей» Августина содержит известное обсуждение природы времени и, похоже, стало тра�
дицией приводить цитаты из этой главы в работах по квантовой космологии. Так, Хоу�
кинг (1979) цитирует «Что делал Бог до того, как он создал Небо и Землю? Я не
отвечаю, как некто, с весельем: «Он готовил а для тех, кто задает такие вопросы».
Ибо не было такого времени, до которого Бог ничего не делал, ибо само время было
создано им». Коулмен же цитирует — «Прошлое есть память настоящего». К этому я
могy добавить еще одну очень уместную цитату: «Я признаюсь тебе, Господь, что я
все еще не знаю, что есть время. Да, я признаюсь также и в том, что я знаю, что го�
ворю это во времени, что я попусту рассуждал о времени долгое время...».
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Далее мы должны задать вопрос о том, какова вероятность компонен�
там метрики в касательном пространстве и всем полям материи, за
исключением а(x, t), иметь определенные значения на этой поверхности.
Обозначив эти величины запишем вероятность того, что

имеют значения в локальное время

где N — нормировочный множитель, определяемый условием, что веро�
ятность найти какое�нибудь значение в локальное время
на равняться единице:

в виде
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Коулмен (1988b) уходит от многих проблем, возникающих при по�
пытке придать вероятностную интерпретацию евклидову функциональ�
ному интегралу, используя такие интегралы только для вычисления
средних значений. Именно, среднее значение произвольного скалярного

(которое может зависеть от полей метрики и материи и
от их производных) записывается в виде

Общая ковариантность теории гарантирует, что не зависит от х.
В действительности необходимо подчеркнуть, что средние такого рода
включают усреднение по времени в истории вселенной. С другой сторо�
ны, обсуждавшаяся выше вероятность является средним нело�
кального оператора — дельта�функции в (8.5) — и относится к опреде�
ленному моменту локального времени

(Я должен упомянуть о том, что существует весьма отличный от
изложенного и, по�видимому, не связанный с ним подход к проблеме
придания вероятностной интерпретации волновой функции
ние Уилера —де Витта (8.1) несколько похоже на уравнение Клейна —
Гордона для частицы в скалярном потенциале и непосредственно при�
водит к весьма похожему закону сохранения

(сейчас рассматриваем случай чистой гравитации). С самого начала
существовала надежда, что этот закон сохранения можно применить
для построения подходящей плотности вероятности (de Witt, 1967).
Обычно соотношение (8.8) рассматривается в контексте мини�супер�
пространства, в котором зависит лишь от конечного числа пара�
метров. Так как естественно считать общий масштаб мет�

подходящей глобальной временной координатой и принять в
качестве плотности вероятности соответствующую компоненту сохра�
няющегося «тока» в (8.8). Я хочу отметить здесь, что такая конструк�
ция не ограничивается какой�либо конкретной модельной формулиров�
кой теории в мини�суперпространстве, но может быть построена и в
общем случае. Выберем зависящей от «глобального времени»

и от произвольного (в действительности бесконечного) числа парамет�
причем все независимы от общего масштаба

Мы также введем якобиан и запишем меру в функциональном
пространстве в виде

Умножая (8.8) на и интегрируя по х и мы легко на�
ходим условие постоянства вероятности

Проблема здесь, конечно, та же, что и при придании вероятностной ин�
терпретации уравнению Клейна — Гордона,— подынтегральное выраже�



где Г [А, g, Ф] — полное действие (сумма всех одночастично неприво�
димых графиков, в которых внешние линии заменены на поля А , g, Ф),
а индекс «с» означает, что эта величина должна быть вычислена в точ�
ке, в которой Г стационарна по отношению ко всем вариациям

и Ф(х), оставляющим фиксированным c(x
1
)=c. Среди всех воз�

можных стационарных точек Г существует одна, которую можно найти,
зная лишь эффективное действие для больших четырехмерных много�
образий. В этом случае удобно положить все поля, кроме
равными их стационарным значениям (зависящим от А и g), при этом
эффективное действие можно разложить в ряд по обратным степеням
размера многообразия**):

*) Обычное доказательство для случая, когда подынтегральное выражение не со�
держит дельта�функции, проводится с помощью добавления к действию слагаемого

обозначает различные поля, а J — набор соответствующих токов. Тогда

функциональный интеграл равен ехр Эффективное дей�

ствие определяется с помощью преобразования Лежандра:

порождающий заданное среднее значение Условием обращения
тока в нуль является требование стационарности по отношению к

С дельта функцией в (8.13) удобно обращаться, записав ее в ви�

де интеграла При этом можно описанным выше методом вычис�

лить функциональный интеграл до интегрирования по уже без каких�либо ограниче�
нии на с(х), а о конце взять интеграл по

**) Такое эффективное действие можно использовать в качестве исходного в вы�
числениях, в которых включается квантовый вклад только от виртуальных безмассо�
вых частиц со значениями q, не превышающими некоторого параметра обрезания

Хорошо известно, что такие функциональные интегралы могут быть вы�
ражены в виде экспоненты эффективного действия в стационарной точ�
ке*) . В данном случае имеем

ние в (8.12), вообще говоря, не положительно. Были рассмотрены
(Banks, Fischler and Susskind, 1985; Vilenkin, 1986, 1988) модели мини�
суперпространства, в которых является комплексной с возрастающей
фазой, в которых подынтегральное выражение в (8.12) положительно
определено, однако это свойство не выполняется в общем случае, в ча�
стности, оно не имеет места при граничных условиях Хартля — Хоу�
кинга.)

Теперь я хотел бы дать упрощенное описание предлагавшегося
(Hawking, 1984b) решения проблемы космологической постоянной, ис�
пользуя для этой цели отдельные части анализа Коулмена (1988b).
Для того чтобы превратить космологическую постоянную в динамиче�
скую переменную, Хоукинг вводит калибровочное поле
3�формой, аналогичное описанному в разделе 7. В соответствии с об�
щими идеями евклидовой квантовой космологии распределение веро�
ятности для скаляра с(х), определенного соотношением (7.27), в про�
извольной точке описывается формулой



такое значение с (если таковое существует), для которого

Важно, что величина это истинная эффективная космологи�
ческая постоянная, которую мы обозначали и которая измеряется в
поведении гравитации на больших расстояниях*). Постоянная в (8.15)
включает все эффекты других, отличных от полей вместе со
всеми квантовыми флуктуациями. Следовательно, результат (8.21),
если имеет место, действительно решает проблему космологической по�
стоянной.

Можно проверить, что этот результат не нарушается опущенными
в (8.16) членами. Для большого радиуса r выписанные в (8.16) члены
имеют порядок соответственно, тогда как члены, содержа�

производных, дают вклад в Г
еff

 порядка (mr)
4 – D

, где т —
некоторая комбинация массы Планка и масс элементарных частиц.

Этот вклад, разумеется конечен, а его зависимость от должна компенсироваться
приданием соответствующей зависимости от коэффициентам в Г

еff
. (Эта точка зре�

ния описана в работе Weinberg, 1979). Чтобы избежать генерации за счет таких кван�
товых эффектов неприемлемо большой космологической постоянной, параметр обреза�

следует выбирать очень малым.
*) Это свойство выполняется и в потребовавшем большого воображения решении

проблемы космологической постоянной, предложенном Линде (1988а).

С другой стороны, при решения можно сделать компактными,
наложив условия периодичности, но все такие решения имеют Геff>0.
Вывод Хоукинга состоит в том, что плотность вероятности имеет бес�
конечно высокий пик при и, следовательно, после введения
нормировки вероятности Р,

что дает плотность вероятности, пропорциональную

Для случая граничных условий Хартля — Хоукинга решением эйнштей�
новских уравнений при является 4�сфера с инвариантной дли�
ной окружности

Условием стационарности величины (8.16) по разумеется, является
требование, чтобы было решением полевых уравнений Эйнштейна
с космологической постоянной Для любого такого решения R =

поэтому в стационарной точке имеем

отброшенные члены содержат более двух производных g и/или А. Как
мы видели в разделе 7, условием того, что это выражение стационарно

(при вариациях, оставляющих фиксированным
равенство нулю ковариантной производной напряженности
следует, что величина с в соотношении (7.27) постоянна, и, следова�
тельно,
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так что фактор ехр(—S) подавляет вклад всех «кротовых нор», за ис�
ключением имеющих планковский размер или меньших, для которых
квантовые эффекты, несомненно, важны. (Чтобы существовали класси�
ческие «кротовые норы», необходимо, чтобы тензор Риччи имел отри�
цательные собственные значения. Такая модель, основанная на аксионе,
описываемом полем 2�формы, была предложена Гиддингсом и Стре�
минджером, 1987).)

Если «кротовые норы» планковского размера могут соединять
асимптотически плоские 4�пространства, то они могут соединять и лю�
бые 4�пространства, размер которых велик по сравнению с планков�
ским масштабом. Это приводит нас к рассмотрению вкладов в евкли�
дов функциональный интеграл от больших 4�пространств (подобных
4�сфере в теории Хоукинга (1984b)), соединенных сами с собой и друг
с другом «кротовыми норами» планковского размера. Каждую такую
«нору» можно рассматривать как рождение и последующее уничтоже�
ние дочерней вселенной (подобной 3�сфере инвариантного радиуса
в модели «кротовой норы» Хоукинга (1987b, 1988)), а также такие дочер�

*) Важная роль квантовых флуктуации в топологии пространства — времени на
малых масштабах подчеркивалась много лет назад Уилером (см., например, Wheeler,
1964) и в более недавнее время в работах Хоукинга (1978) и Стреминджера (1984).
Такая «пространственно�временная пена» рассматривалась в качестве механизма сокра�
щения космологической постоянной Хоукингом (1983b).

и поэтому область на самом деле имеет такую же геометрию,
Описываемое метрикой (8.22) пространство состоит из

двух асимптотически плоских четырехмерных пространств, соединен�
ных трехмерной поверхностью называемой «дочерней
вселенной». Данная 4�метрика не является решением классических
уравнений Эйнштейна (хотя и имеет R = 0), но это не суть важно, так
как действие для нее составляет

Эта метрика, на первый взгляд, имеет сингулярность при
элемент длины инвариантен относительно преобразования

поэтому такие члены с высшими производными не влияют на сингу�
лярность (8.20).

Коулмену (1988b) не потребовалось вводить калибровочное поле
вместо этого, чтобы сделать космологическую постоянную дина�

мической переменной, он рассматривает эффекты, возникающие из�за
топологических объектов, известных как «кротовые норы»*). Явный
пример «кротовой норы» дает метрика (Hawking, 1987b, 1988)

а изменение стационарного значения действия при этом составляет

учет этого вклада сдвигает радиус сферы на величину
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ние вселенные могут составлять часть границы четырехмерного много�
образия.

Каковы же эффекты, вызываемые «кротовыми норами» и дочерни�
ми вселенными? На масштабах, намного превышающих размеры до�
черних вселенных, их рождение и уничтожение может проявиться лишь
в виде появления в функциональном интеграле локальных операторов.
Различные типы дочерних вселенных могут быть классифицированы в
соответствии с видом этих локальных операторов. Таким образом, эф�
фект рождения и уничтожения произвольного числа дочерних вселен�
ных всех типов может быть выражен добавлением соответствующего
слагаемого в действие:
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операторы уничтожения и рождения дочерней вселенной

соответствующий локальный оператор. (Этот вывод
был впервые сформулирован Хоукингом (1987b). Операторы рождения
и уничтожения дочерних вселенных использовались ранее в работе
Стреминджера (1984). Доказательство формулы (8.25) см. в работах
Коулмена (1988а) и Гиддингса и Стреминджера (1988).) Функциональ�
ный интеграл по всем четырехмерным многообразиям с заданными гра�
ничными условиями следует вычислять по формуле

где «No» означает, что «кротовые норы» и дочерние вселенные исклю�
нормированное состояние дочерних вселенных, зависящее

от граничных условий. Например, для граничных условий Хартля —
пустое состояние:

Обсуждаемые дочерние вселенные приводят к важным эффектам
даже в том случае, когда ни одна из них не является частью границы
четырехмерного многообразия, как это, например, имеет место при гра�
ничных условиях Хартля —Хоукинга. Хоукинг (1987b, 1988) выдвинул
предположение, что поскольку дочерние вселенные ненаблюдаемы, они
приводят к потере квантовой когерентности. (См. также: Hawking,
1982; Teitelboim, 1982; Strominger, 1984; Лаврелашвили, Рубаков, Ти�
няков, 1987; Giddings and Strominger, 1987. Противоположная точка
зрения высказывалась в работе Гросса (1984).) Недавно Коулмен
(1988а) привел доводы (на мой взгляд, убедительные) в пользу иной
интерпретации. (См. также: Giddings and Strominger, 1988.) Состояние

в (8.26) можно разложить по собственным состояниям операторов

Функция зависит от граничных условий. Например, для условий
Хартля — Хоукинга удовлетворяет условию (8.27), и поэтому



Это означает, что константа связи, стоящая множителем перед каж�

дым возможным локальным выражением изменяется на вели�

Как только мы начинаем делать какие�либо измерения, состоя�
ние вселенной распадается на некогерентную суперпозицию состояний

каждое из которых появляется с априорной вероятностью
но для каждого члена этой суперпозиции мы имеем обычную квантовую
теорию, свободную от «кротовых нор» с зависящим от действием
(8.32).

Если все, чего мы хотели добиться,— это объяснить, почему космо�
логическая постоянная не превышает на много порядков допустимый
предел, то нашу работу можно считать по существу законченной. Эф�
фективная космологическая постоянная является функцией
тому, что среди операторов есть простейший оператор
фициент при котором дает вклад, равный так и потому, что
энергия вакуума зависит от констант связи всех взаимодействий,
каждое из которых получает добавку, пропорциональную одному из
В общем случае состояние дочерних вселенных будет содержать

компоненты в которых очень мала, а также такие компонен�
ты, в которых эта величина огромна. Приведенные в разделе 6 рас�
суждения, основанные на антропном принципе, убеждают нас, что уче�
ные, интересующиеся величиной космологической постоянной, могут
жить только в тех компонентах в которых весьма мала, так как
в противном случае галактики и звезды никогда не смогли бы образо�

либо не хватило бы времени для развития жизни

Однако представляет огромный интерес вопрос, является ли эф�
фективная космологическая постоянная в точности равной нулю или
она просто достаточно мала, чтобы удовлетворить антропным ограни�
чениям, и в последнем случае может проявиться в наблюдениях. Веро�
ятность иметь то или иное конкретное значение величин и, тем са�
мым, вероятность найти некоторое значение определяются не
просто функцией возникающей из граничных условий, но так�
же зависят от величины функционального интеграла.

При вычислении этой зависимости Коулмен (1988b) обнаружил,
что хотя мы интегрируем только по связным многообразиям, на масш�
табах, много превышающих масштаб «кротовых нор», многообразия,
которые кажутся не связанными друг с другом, в действительности
соединены «кротовыми норами». Следовательно, при любом способе
определения плотность вероятности или средние значения будут содер�
жать в качестве множителя сумму по несвязным многообразиям, со�
стоящим из произвольного числа замкнутых связных компонент*). Так
же как и для фейнмановских диаграмм, эта сумма равна экспоненте
вклада одного связного многообразия

*) В действительности эта сумма содержит вклад многобразий, которые на самом
деле не соединены ни «кротовыми норами», ни чем�либо еще, однако данный вклад
сводится к безобидному мультипликативному фактору, который в любом случае сокра�
тится при введении нормировки вероятности

(В случае, если на границе 4�пространства имеются п дочерних все�
ленных, это выражение умножается на многочлен Эрмита степени п.)
В состоянии эффект рождения и уничтожения дочерних вселенных
сводится к замене действия S на
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Как и в случае модели Хоукинга, из описанного вычисления F ясно, что
рассматриваемая константа является именно той постоянной, кото�
рая входит в эффективное действие для чистой гравитации после того,
как произведено интегрирование с учетом всех петель по массивным
частицам, и, следовательно, это и есть космологическая постоянная,
которая обсуждается в связи с астрономическими наблюдениями.

Решена ли проблема космологической постоянной? Возможно, что
да, однако некоторые вопросы все еще вызывают беспокойство в связи
с подходом Коулмена и предшествовавшей работой Хоукинга. Вот крат�
кий перечень наших сомнений.

1) Имеет ли евклидова квантовая космология какое�либо отноше�
ние к действительному миру? Как для Хоукинга, так и для Коулмена
существенно, что функциональный интеграл определяется стационар�
ной точкой евклидова варианта действия — все выводы полностью раз�
рушились бы, если бы вместо мы получили
Некоторые технические и концептуальные трудности евклидовой кван�
товой космологии обсуждались в начале этого раздела.

2) Каковы граничные условия? Вполне возможно, что существен�
ная сингулярность в сокращается за счет соответ�
ствующе быстрого обращения в нуль априорной вероятности
Этого, однако, не происходит в случае граничных условий Хартля —
Хоукинга, в которых есть просто гауссовское распределение.
Так же, как показал в своей теории Коулмен (1988b), такое обращение
в нуль устраняется практически любым возмущением граничных усло�
вии. Тем самым, вместо того чтобы неестественным было иметь нуле�
вую космологическую постоянную, теперь в высшей степени неестест�
венно иметь ее ненулевой. И все же проблема граничных условий вызы�
вает беспокойство, так как она напоминает нам о том, что квантовая
космология не является завершенной полной теорией.

3) Реальны ли «кротовые норы»? Вычисление Коулмена основы�
вается на существовании четкого разделения между очень большими
четырехмерными многообразиями, для которых длинноволновое эффек�
тивное действие стационарно (и к тому же велико по абсолютной вели�
чине и отрицательно), и очень маленькими «кротовыми норами», вклад
которых в действие составляет порядка единицы (и, вообще говоря, по�
ложителен). Также «кротовые норы» предполагаются далеко разнесен�
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где СС означает, что интеграл берется лишь по связным замкнутым
многообразиям, действие (8.32), в котором все поля, кроме

«отынтегрированы».
Функциональный интеграл в (8.33) можно вычислить тем же мето�

дом, который был описан выше в связи с моделью Хоукинга (1984b)
(и именно этот метод использован Коулменом (1988b)). Результат со�
стоит в том, что плотность вероятности для значений содержит мно�
житель

То обстоятельство, что этот множитель теперь является экспонентой
экспоненты, не слишком существен для решения проблемы космологи�
ческой постоянной (однако данный факт важен для фиксация других
констант, как обсуждается в конце этого раздела). Так или иначе, рас�
пределение вероятности имеет бесконечно высокий пик при
после приведения к нормировке, в которой полная вероятность равна
единице, означает, что содержит множитель



ными друг от друга, так что можно пренебречь их взаимодействием
(«приближение разреженного газа»). Не исключено, что можно постро�
ить теорию, в которой масштаб «кротовых нор» (величина типа b в
формуле (8.22)) в какой�то мере превышает планковский масштаб
длины и достаточно велик, чтобы позволить вычислять метрику «крото�
вых нор» классически. Однако возможность построения такой теории
остается под вопросом. Хоукингу (1984b) нет необходимости беспоко�
иться о «кротовых норах», но откуда мы знаем, что калибровочное по�
ле, являющееся 3�формой, действительно существует? Общий вопрос к
обоим авторам: если даже предположить, что существует стационарная
точка для действия, в которой то откуда мы знаем, что
эта стационарная точка является доминирующей?

4) Какова роль следующих членов в эффективном действии? Пред�
положим, например, что мы учли член с шестью производными *):

*) Сюда не включены члены, содержащие тензор Риччи
так как учет их сводится просто к переопределению метрического тензора, см., напри�
мер, Weinberg, 1979a. Слагаемое с четырьмя производными не включено
потому, что его можно скомбинировать с членами, содержащими и R, в топологи�
ческий инвариант, и следовательно оно является физически неизмеримым в случае фик�
сированной топологии на больших расстояниях.
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безразмерный коэффициент, который так же, как и
зависит от параметров состояния дочерних вселенных. Хоукинг и
Коулмен нашли стационарную точку этого действия, в которой

но для этого вывода существенно, что в
данном пределе остается ограниченной. (Вспомните, что в нашем
предыдущем обсуждении вклада членов с высшими производными в

предполагалось, что коэффициент при членах с
водными меньше, чем Но если мы можем допустить,

устремляется к бесконечности, то почему нельзя допустить,
также стремится к бесконечности? В частности, почему бы не

использовать размерный множитель вместо в последнем
слагаемом в (8.36) ? Это сделало бы неприменимым анализ сингуляр�
ности в плотности вероятности и вполне могло бы полностью
устранить эту сингулярность.

Последнее из перечисленных сомнений ведет к некоторым интерес�
ным возможностям. Пусть мы все же предполагаем, что по каким�то
причинам такие константы, как в (8.36), все же ограничены. Тог�
да эффекты «кротовых нор» приводят не только к тому, что
сируется на нулевом значении, но также и к тому, что все остальные
константы фиксируются на их нижнем или верхнем значениях. (Я ду�
маю, что это правильная интерпретация того, что Коулмен (1988b)
называет «большой фиксацией».) Например, при ограниченном и

действие (8.36) стационарно на сфере с инвариантной
длиной окружности где

на которой эффективное действие принимает значение

Таким образом, распределение вероятности ехр(ехр(—Г
е f f

)) не толь�
ко имеет бесконечно высокий пик при но также содержит



становится бесконечной, и поэтому
нормированная вероятность будет иметь дельта�функционный пик при

равном ее верхнему пределу. Все константы в эффек�
тивном действии для гравитации, включая слагаемые с любым числом
производных, могут быть вычислены таким способом*), но все они
должны быть ограничены в пределе чтобы данное рас�
смотрение имело смысл.

Не исключено, что ограничения (если таковые существуют) на па�
раметры, такие, как возникают за счет подробностей физики «кро�
товых нор», и в этом случае приведенные замечания не будут полезны
для численных оценок в течение некоторого времени. Однако существу�
ет другая, более вдохновляющая возможность, что этими ограничения�
ми являются унитарные пределы, которые можно вычислить, работая
лишь в рамках эффективной низкоэнергетической теории. Конечно, ма�
ловероятно, что мы сможем измерить параметры, подобные
же было бы хорошо, если бы мы умели их вычислять, так как до сих
пор единственной по�настоящему неудовлетворительной чертой кванто�
вой теории гравитации была явная произвольность бесконечного набо�
ра параметров.

9. Обсуждение. Все пять подходов к проблеме космологической
постоянной, рассмотренных в разделах 4—8, продолжают вызывать ин�
терес. В настоящее время пятый из них, основанный на квантовой кос�
мологии, кажется наиболее обещающим. Однако если «кротовые норы»
(или калибровочное поле — 3�форма) в действительности генерируют
распределение значений космологической постоянной, не имеющее бес�
конечного пика при то мы вынуждены будем вернуться к антроп�
ному принципу, чтобы объяснить, почему не превосходит на много
порядков значение, допустимое наблюдениями. С другой стороны, не
исключено, что может быть найдена такая модификация теории грави�
тации, подобная обсуждавшейся в разделе 7, которая создает распре�
деление значений Подходы, основанные на суперсимметрии и меха�
низмах подстройки, описанные в разделах 4 и 6, представляются в
настоящее время наименее обещающими, но это положение может из�
мениться.

Все пять подходов имеют одну общую черту. Они показывают, что
любое решение проблемы космологической постоянной, весьма вероят�
но, окажет гораздо более широкое воздействие на другие области фи�
зики или астрономии. Нет необходимости объяснять потенциальную
важность теории супергравитации и суперструн. Легкий скаляр, подоб�
ный тому, который необходим для механизма подстройки, может про�
явиться на макроскопическом уровне в виде «пятой силы». Изменение

*) В той степени, в какой окажется возможным вычислять такие функции как
и т. п., через параметры исходной фундаментальной теории, такой

как теория струны, положение дельта�функционных пиков в распределении F может
позволить делать выводы о значениях величин и параметров исходной теории. Одна�
ко, не располагая такой исходной фундаментальной теорией, невозможно использовать
вычисления величин и т. д. для того, чтобы делать какие либо выводы о наблю�
даемых параметрах некоторой промежуточной теории, такой как стандартная модель.
Происходит это потому, что в добавок к зарядам, массам и подобным параметрам
стандартная модель также неявно включает параметры входящие в э ф �
фективное действие для гравитации. Проинтегрировав по полям кварков, лептонов, ка�
либровочных и хиггсовских бозонов, мы получим новые значения и т. д., но
эти новые значения зависят не только от зарядов и масс, но и от точно такого же
числа неизвестных
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теории гравитации путем превращения в нединамическую вели�
чину заставило бы нас переосмыслить наши квантовые теории грави�
тации, а «кротовые норы» могут сместить все константы в этих теориях
к их предельным границам. Наконец, и это представляет огромный ин�
терес для астрономии, если лишь антропные ограничения удерживают
эффективную космологическую постоянную в эмпирических пределах,
то эта постоянная должна быть достаточно велика, чтобы проявиться в
астрономических наблюдениях в обозримом будущем.
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