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В статье рассмотрено развитие полей тёмного сектора на основе динамических урав-
нений на фоне инфляционной стадии эволюции Вселенной. При этом считается, что
энергетические характеристики полей тёмного сектора того же порядка, что и возму-
щения гравитационного поля и инфлатона. Исследованы эффекты воздействия полей
тёмного сектора на формирование крупномасштабной структуры на примере экспонен-
циальной инфляции.
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1. Введение
Вопрос о происхождении тёмной энергии, которая приводит к ускоренному

расширению Вселенной, привлекает внимание многих исследователей [1,2]. В на-
стоящей работе построена модель, в которой тёмная энергия и другие поля тёмно-
го сектора существуют на стадии космологической инфляции в ранней Вселенной
и оказывают в те времена «слабое» воздействие на гравитирующее поле инфлато-
на. В то же время поля тёмного сектора представляют собой «жёсткий источник»,
так как они не подвержены влиянию гравитационного поля. Поля тёмного сек-
тора представлены нелинейной сигма моделью с потенциалом взаимодействия,
которая впервые рассматривалась в рамках космологической инфляции в рабо-
тах [3, 4].

Мы предполагаем, что поля тёмного сектора сформировались в доинфляци-
онный период и присутствуют на инфляционном этапе как слабые поля. Поэтому
киральные поля, представляющие собой поля тёмного сектора, на этапе инфля-
ции будем рассматривать как слабые и их воздействие возможно только на уровне
возмущений инфлатона: 𝛿𝜙 ∼ 𝜙𝐶 . Понятно, что в такой модели поля тёмного сек-
тора не оказывают влияния на динамику процесса расширения, но могут внести
коррективы в итоговую картину крупномасштабной структуры. Именно ответ на
вопрос: Какие качественные изменения на структуру Вселенной могут оказать
слабые в период инфляции поля тёмного сектора? — мы исследуем для двух по-
лей тёмного сектора с учётом того, что одно из них может быть фантомным.

Следует отметить, что в работе [5] рассматривался способ вычисления космо-
логических возмущений при наличии «жёсткого источника», который не является
источником гравитационного поля, при этом в динамических уравнениях учиты-
вается влияние гравитационного поля как фонового, т.е. порождённого другими
источниками. (В этом смысле источник называется «внешним»). В качестве при-
мера жёстких источников в космологии приводятся космические струны, домен-
ные стенки и текстуры. Также в работе [5] анализируются условия применимости
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разработанного метода причинно компенсированных космологических возмуще-
ний. Как пояснение физической ситуации в рассматриваемом подходе приводит-
ся следующий случай. Излучение может рассматриваться в качестве жёсткого
внешнего источника на этапе преобладания материи, но не во время эпохи пре-
обладания радиации.

В работе [6] используется метод компенсированных космологических возму-
щений, но вычисления проводятся в продольной калибровке, а не в синхронной,
как это было проделано в работе [5]. В качестве внешнего жёсткого источника
рассматривается 𝑂(𝑁)-инвариантная нелинейная сигма модель.

В настоящей работе мы рассматриваем Вселенную на инфляционной стадии
эволюции. При этом считаем, что она заполнена скалярным полем (инфлатоном),
которое является источником гравитационного поля. На фоне этой самогравити-
рующей системы рассматривается жёсткий внешний источник, который представ-
ляет собой поля тёмного сектора и эффективно описывается нелинейной сигма
моделью.

2. Общие уравнения модели

В целях полноты представим общие уравнения киральной космологической
модели. Интеграл действия киральной космологической модели, основанной на
самогравитирующей нелинейной сигма модели (НСМ) с потенциалом взаимодей-
ствия [7], имеет вид

𝑆 =

∫︁ √
−𝑔d4𝑥

[︁
𝑅

2𝜅
+

1

2
ℎ𝐴𝐵(𝜙

𝐶)𝜙𝐴,𝜇𝜙
𝐵
,𝜈𝑔

𝜇𝜈 −𝑊 (𝜙𝐶)
]︁
. (1)

Здесь 𝑔𝜇𝜈 — метрика пространства-времени, ℎ𝐴𝐵(𝜙𝐶) — метрика пространства
целей, 𝜙 = (𝜙1, . . . , 𝜙𝑁 ), 𝜙𝐴,𝜇 = 𝜕𝜇𝜙

𝐴.
Для киральной космологической модели тензор энергии–импульса (ТЭИ), со-

ответствующий действию (1), принимает вид

Θ𝜇𝜈 = ℎ𝐴𝐵(𝜙
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𝐵
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𝐵
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𝛼𝛽 −𝑊 (𝜙𝐶)
]︁
. (2)

Уравнения Эйнштейна стандартным образом, с учётом следа ТЭИ (2), запи-
шем через тензор Риччи:

𝑅𝜇𝜈 = 𝜅
[︀
ℎ𝐴𝐵(𝜙

𝐶)𝜙𝐴,𝜇𝜙
𝐵
,𝜈 − 𝑔𝜇𝜈𝑊 (𝜙𝐶)

]︀
− Λ𝑔𝜇𝜈 . (3)

Варьируя действие (1) по полям 𝜙𝐶 , получим уравнения киральных полей:

1√
−𝑔𝜕𝜇(

√
−𝑔𝜙,𝜇𝐴 )− 1

2
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𝐶
,𝜈𝑔

𝜇𝜈 +
𝜕𝑊

𝜕𝜙𝐴
= 0. (4)

Таким образом уравнения (3)–(4) представляют собой самосогласованную си-
стему уравнений самогравитирующих киральных полей. В данной постановке за-
дачи мы будем рассматривать уравнения динамики киральных полей (4) на фоне
точного решения уравнений инфляционной эволюции Вселенной. Инфляционная
стадия обеспечивается инфлатоном 𝜙 с потенциалом самодействия 𝑉 (𝜙), т.е. рас-
сматривается самосогласованная система уравнений Эйнштейна с источником в
виде самодействующего скалярного поля — инфлатона:

𝐺𝜇𝜈 = 𝜅𝑇𝜇𝜈 , (5)
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где ТЭИ самодействующего скалярного поля

𝑇𝜇𝜈 = 𝜙,𝜇𝜙,𝜈 − 𝑔𝜇𝜈

[︁
1

2
𝜙,𝛼𝜙,𝛽𝑔

𝛼𝛽 − 𝑉 (𝜙)
]︁
. (6)

Уравнение Эйнштейна также используется в виде

𝑅𝜇𝜈 = 𝜅[𝜙,𝜇𝜙,𝜈 − 𝑔𝜇𝜈𝑉 (𝜙)]. (7)

Киральные поля НСМ представляют собой поля тёмного сектора, которые в
данном случае на этапе инфляции являются слабыми и их воздействие возмож-
но только на уровне возмущений инфлатона: 𝛿𝜙 ∼ 𝜙𝐶 . Как уже отмечалось во
введении, поля тёмного сектора не оказывают влияния на динамику процесса
расширения, но могут внести коррективы в итоговую картину крупномасштаб-
ной структуры. В целях простоты мы исследуем первоначально воздействие двух
полей тёмного сектора с учётом того, что одно из них может быть фантомным.

3. Построение модели с двумя полями тёмного сектора на
фоне космологической инфляции

Рассмотрим двухкомпонентную нелинейную сигма модель (НСМ), киральные
поля которой описывают два поля тёмного сектора: 𝜙1 = 𝜓 и 𝜙2 = 𝜒. Метрику ки-
рального пространства, в отсутствие взаимодействия кинетического типа между
полями, выбираем диагональной

d𝜎2 = ℎ11(𝜓, 𝜒)d𝜓
2 + ℎ22(𝜓, 𝜒)d𝜒

2. (8)

Для того, чтобы описать Вселенную на инфляционной стадии, которая обеспе-
чивается, инфлатоном 𝜙 и потенциалом самодействия 𝑉 (𝜙), будем использовать в
динамических уравнениях киральных полей (3)–(4) метрику пространства целей
(8) и следующие ограничения на кинетические и потенциальные составляющие
рассматриваемой модели с общим действием

𝑆 =
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. (9)

Потенциал взаимодействия, очевидно, можно представить в виде двух слага-
емых 𝑊 (0)(𝜙,𝜓, 𝜒) = 𝑉 (𝜙) +𝑊 (𝜓, 𝜒), причём 𝑊 (𝜓, 𝜒) ≪ 𝑉 (𝜙), так что 𝑊 (0) ≈
𝑉 (𝜙). Аналогичные соотношения введём и для кинетических членов. Кинетиче-
скую составляющую 𝐾 определим с учётом метрики пространства целей (8) как

𝐾 =
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𝛼𝛽.

Тогда, определяя 𝐾0 =
1

2
𝜙,𝛼𝜙,𝛽𝑔

𝛼𝛽 и 𝐾12 =
1

2
ℎ11𝜓,𝛼𝜓,𝛽𝑔

𝛼𝛽 +
1

2
ℎ22𝜒,𝛼𝜒,𝛽𝑔

𝛼𝛽, име-
ем 𝐾 = 𝐾0 + 𝐾12. Предполагая 𝐾12 ≪ 𝐾0 получаем, что 𝐾 ≈ 𝐾0. Введённые
ограничения позволяют не учитывать уравнения Эйнштейна (3) на киральные
поля.

Таким образом, рассматривая модель с общим действием (9) и учитывая вве-
дённые приближения, мы решаем уравнения самогравитирующего поля инфла-
тона (7). Отметим, что при этом решение удовлетворяет полевому уравнению
Клейна–Гордона–Фока. Полученное решение используем как фоновое гравитаци-
онное поле в уравнениях киральных полей (4). Примеры решений полевых урав-
нений для двух киральных полей на фоне различных космологий приведены в
работе [8].
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Рассмотрим уравнения предложенной модели в метрике Фридмана–Робертсона–
Уокера в представлении конформного времени 𝜂

d𝑠2 = 𝑎2(𝜂)

[︂
−d𝜂2 +

d𝑟2

1− 𝜖𝑟2
+ 𝑟2d𝜃2 + d𝑧2

]︂
, 𝜖 = 0,±1. (10)

Представление однородной и изотропной Вселенной в форме (10) часто исполь-
зуется при изучении космологических возмущений.

Итак, чтобы учесть влияние полей тёмного сектора на процессы формирова-
ния структуры, рассмотрим уравнения (3)–(4) с учётом выбранной метрики базо-
вого и кирального пространства и сделанных предположений. Фоновые уравнения
Эйнштейна в этом случае принимают вид

ℋ′ −ℋ2 = −𝜅𝐾0, 3ℋ2 = 𝜅(𝐾0 + 𝑎2𝑉 (𝜙)), (11)

где ℋ =
𝑎′

𝑎
– параметр Хаббла для конформного времени 𝜂, штрих означает

производную по конформному времени. Невозмущённое уравнение на скалярное
поле имеет вид [9]

𝜙′′ + 2ℋ𝜙′ + 𝑎2𝑉,𝜙 = 0. (12)

Теперь в рамках плоской Вселенной (𝜖 = 0) запишем уравнения киральных
полей (4) для полей тёмного сектора с ограничением на кинетический коэффи-
циент первого поля тёмного сектора 𝜓 : ℎ11 = 1 с потенциалом взаимодействия
𝑊 =𝑊 (𝜓, 𝜒)

𝜓′′ + 2ℋ𝜓′ − 1

2

𝜕ℎ22

𝜕𝜓
𝜒′2 + 𝑎2𝑊,𝜓 = 0, (13)

ℎ22(𝜒
′′ + 2ℋ𝜒′) + ℎ′22𝜒

′ − 1

2

𝜕ℎ22

𝜕𝜒
𝜒′2 + 𝑎2𝑊,𝜒 = 0, (14)

где 𝑊,𝜙𝐴 =
𝜕𝑊

𝜕𝜙𝐴
. Система уравнений (13), (14) описывает динамику и взаимо-

действие полей тёмного сектора на фоне гравитационного поля, порождённого
инфлатоном, которое описывается решением системы уравнений (11)–(12).

В качестве точных решений уравнений Эйнштейна (11) и инфлатона (12) мож-
но использовать решения, полученные ранее методом точной настройки потенци-
ала [7,10] или другими способами [11]. При этом остаётся решить уравнения (13)
и (14) полей тёмного сектора для конкретных инфляционных решений фоновых
уравнений. Примеры таких решений в терминах космического времени 𝑡 также
были получены в работе [8].

4. Возмущения во Вселенной с преобладающим полем
инфляции

Рассматриваем инфляционную стадию эволюции Вселенной с преобладанием
поля инфляции. Как уже отмечалось, поля тёмного сектора по величине сравни-
мы с возмущениями инфлатона. В силу выполнения неравенств на потенциалы
𝑊 (𝜓, 𝜒) ≪ 𝑉 (𝜙) и кинетические члены 𝐾12 ≪ 𝐾0 уравнения Эйнштейна на воз-
мущения можно представить в виде:

𝛿𝐺𝜈𝜇 = 𝜅(𝛿𝑇 𝜈𝜇 +Θ𝜈𝜇). (15)

Здесь
𝑇𝜇𝜈 = 𝜙,𝜇𝜙,𝜈 − 𝑔𝜇𝜈

(︁
1

2
𝜙,𝛼𝜙

,𝛼 − 𝑉 (𝜙)
)︁
, (16)
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Θ𝜇𝜈 = ℎ11𝜓,𝜇𝜓,𝜈 + ℎ22𝜒,𝜇𝜒,𝜈 − 𝑔𝜇𝜈

(︁
1

2
ℎ11𝜓,𝛼𝜓

,𝛼 +
1

2
ℎ22𝜒,𝛼𝜒

,𝛼 −𝑊12

)︁
. (17)

Предполагаем, что инфляция Вселенной управляется скалярным полем, ко-
торое имеет возмущение первого порядка 𝛿𝜙: 𝜙 = 𝜙0 + 𝛿𝜙. Соответствующее
возмущение ТЭИ (16) 𝛿𝑇 𝜈𝜇 , согласно нашему построению модели, по порядку ве-
личины соответствует «слабому» источнику с ТЭИ полей тёмного сектора Θ𝜈𝜇
(17), описываемого двухкомпонентной нелинейной сигма-моделью.

Пояснить ситуацию со «слабым» источником поможет следующее сравнение.
Излучение может рассматриваться как малое возмущение фона материальных
источников на поздних этапах эволюции Вселенной, но не в эпоху преобладания
радиации. Такой пример описан в работах [5, 6].

Найдём из уравнения (17) компоненты ТЭИ внешнего источника в конформ-
ном времени (звёздочкой обозначены пространственные компоненты):

Θ0
0 = 𝜌 = 𝑎−2𝐾12 +𝑊, Θ*

* = −𝑝 = −𝑎−2𝐾12 +𝑊. (18)

Будем рассматривать космологические возмущения в продольной калибровке
[9], когда возмущённая метрика имеет вид:

d𝑠2 = 𝑎2(𝜂)
{︀
(1 + 2Φ)d𝜂2 − (1− 2Φ)𝛾𝑖𝑗d𝑥

𝑖d𝑥𝑗
}︀
. (19)

Теперь из уравнения (15), обе части которого калибровочно инвариантны [9],
можно получить уравнения на космологические возмущения в продольной калиб-
ровке (19)

∇2Φ− 3ℋΦ′ − (ℋ′ + 2ℋ2)Φ =
𝜅

2
(𝜙′

0𝛿𝜙
′ + 𝑎2𝑉,𝜙𝛿𝜙+Θ0

0), (20)

Φ′ +ℋΦ =
𝜅

2
𝜙′
0𝛿𝜙, (21)

Φ′′ + 3ℋΦ′ + (ℋ′ + 2ℋ2)Φ =
𝜅

2
(𝜙′

0𝛿𝜙
′ − 𝑎2𝑉,𝜙𝛿𝜙−Θ*

*), (22)

где Φ = Φ(𝜂, 𝑟⃗) – возмущение метрики (гравитационного поля), 𝜙0 – фоновое
решение невозмущённых уравнений (11) и (12) для инфлатона, 𝛿𝜙 = 𝛿𝜙(𝜂, 𝑟⃗) —
возмущение инфлатона.

Заметим, что только два из этих уравнений независимые. При выводе (20)–
(22) использовалось соотношение из фоновых уравнений

ℋ2 −ℋ′ =
𝜅

2
𝜙′2
0 . (23)

Вычитая уравнение (20) из (22), используя (21) для выражения 𝛿𝜙 через Φ и
Φ′ и учитывая (12) и (23), мы получаем дифференциальное уравнение второго
порядка в частных производных относительно переменной Φ, которое, с учётом
Θ0

0 +Θ*
* = 𝜌− 𝑝 = 2𝑊, можно представить следующим образом:

Φ′′ −∇2Φ+ 2Φ′
(︂
ℋ− 𝜙′′

0

𝜙′
0

)︂
+ 2Φ

(︂
ℋ′ −ℋ𝜙′′

0

𝜙′
0

)︂
+ 𝜅𝑊 = 0. (24)

Зная 𝜙0,ℋ из фоновых уравнений и 𝑊 из уравнений поля в НСМ, находим воз-
мущение гравитационного поля Φ и соответствующее значение возмущения ин-
флатона 𝛿𝜙, используя (21):

𝛿𝜙 =
2

𝜅𝜙′
0

(Φ′ +ℋΦ). (25)
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Для фоновой части 𝜙0 уравнение поля (12) в конформном времени примет
вид:

𝜙′′
0 + 2ℋ𝜙′

0 + 𝑎2𝑉,𝜙 = 0. (26)

Динамическое уравнение для возмущений инфлатона 𝛿𝜙 может быть записано
в форме

𝛿𝜙′′ + 2ℋ𝛿𝜙′ −∇2𝛿𝜙+ 𝑎2𝑉,𝜙𝜙𝛿𝜙 = 0. (27)

5. Воздействие полей тёмного сектора на длинноволновые
возмущения

Пусть Вселенная находится на инфляционной стадии с масштабным фактором
экспоненциального вида: 𝑎(𝑡) = 𝑎𝑠𝑒

ℎ*𝑡(𝑎𝑠, ℎ* – постоянные). Для конформного
времени 𝑎(𝜂) = − 1

ℎ*𝜂
. Метрика плоской Вселенной, учитывая соотношение d𝜂 =

d𝑡

𝑎
, принимает вид

d𝑠2 = 𝑎2(𝜂)(−d𝜂2 + d𝑟2 + 𝑟2d𝜃2 + d𝑧2). (28)

Соответствующее экспоненциальному расширению масштабного фактора в кос-
мическом времени 𝑡 решение уравнений Эйнштейна (11) и скалярного поля (12)
в конформном времени будет иметь вид

ℋ(𝜂) = −1

𝜂
, 𝜙0 = const, 𝑉 (𝜙) = const. (29)

Отметим здесь ограничение на конформное время 𝜂 : 𝜂 ∈ (−∞,−1/[𝑎𝑠ℎ*]), соот-
ветствующее изменению космического времени 𝑡 : 𝑡 ∈ (0,∞).

Для решения уравнений на поля тёмного сектора необходимо задать вид ком-
поненты метрики кирального пространства ℎ22. Выбор компоненты метрики ки-
рального пространства не вполне определён и носит пробный характер, то есть
мы испытываем различные модели.

Пусть ℎ22 = ±𝜓2 (знак «–» в случае фантомного поля 𝜒), тогда система урав-
нений (13) и (14) в конформном времени примет вид

𝜓′′ + 2ℋ𝜓′ ∓ 𝜓𝜒′2 + 𝑎2𝑊,𝜓 = 0, (30)

𝜓2(𝜒′′ + 2ℋ𝜒′) + 2𝜓𝜓′𝜒′ + 𝑎2𝑊,𝜒 = 0. (31)

Учитывая значение параметра Хаббла ℋ(𝜂) = −1

𝜂
, находим значение потенциала

𝑊 , кинетической энергии 𝐾12 и полей в некоторых частных случаях при 𝑊,𝜒 = 0.

Отметим, что 𝜂 = − 1

𝑎𝑠ℎ*
𝑒−ℎ*𝑡.

Полученные примеры решений оформлены следующим образом. Представле-
ны решения для киральных полей тёмного сектора 𝜓 и 𝜒, а также зависимость
потенциала 𝑊 от 𝜓. Затем для того, чтобы определить физическую реализацию
киральных полей, определяется уравнение состояния полей тёмного сектора

𝑤 =
𝐾12 −𝑊

𝐾12 +𝑊
=
𝑝𝜎
𝜌𝜎
. (32)

Далее представлена графическая иллюстрация полученных решений. Напом-
ним, что параметр уравнения состояния для тёмной энергии 𝑤 < −1/3 [2]. Время
инфляции в наших масштабах космического времени завершается в точке 𝑡 = 2
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(см. графики), так как после этой точки параметр 𝑤 уравнения состояния стано-
вится постоянным, и «слабый» источник практически перестаёт оказывать вли-
яние на гравитационный потенциал. Отметим, что поведение функций при отри-
цательном времени представлено для полноты их эволюционного развития.

6. Решения

Уравнения (20)–(22) для этапа космологической инфляции дают следствие:

Φ′′ −∇2Φ+ 𝜅𝑊 (𝜂) = 0. (33)

Стандартным образом [9] ищем решения уравнения (33) в виде: Φ(𝜂,x) = Φ(𝜂)𝑒𝑖kx.
Слагаемым ∇2Φ можно пренебречь в длинноволновом приближении при малом
волновом числе 𝑘. Решением уравнения в этом случае является функция, зави-
сящая от времени Φ(𝜂). Соответствующее значение возмущения инфлатона 𝛿𝜙(𝜂)
находим из уравнения (27), согласовывая его с (20)–(22). Отметим, что при отсут-
ствии «жёсткого» источника (Θ𝜈𝜇 = 0), то есть в обычном случае инфляционных
возмущений, имеем решение, совпадающее с [12] на инфляционной стадии:

Φ(0) = 𝐶2𝜂, 𝛿𝜙(0) = 𝐶1𝜂
3 + 𝐶3, (34)

которое при рассмотрении в космическом времени 𝑡 имеет вид, представленный на
рис. 1 (все неизвестные параметры приняты за единицу). Отметим, что 𝛿𝜙 = 𝛿𝜙(0)

не зависимо от параметров внешнего источника, эффективно описывающегося
НСМ.

Рис. 1. Зависимость гравитационного потенциала (сплошная линия) и возмущений
инфлатона (пунктир) от космического времени 𝑡

Решение для полей тёмного сектора в случае потенциала хиггсовского типа

𝑊 (𝜓) = ±ℎ2
*𝛾

2

4𝛽2
𝜓4 + ℎ2*𝜓

2 +𝑊*

пропорционально конформному времени 𝜂: 𝜓 = 𝛽𝜂, 𝜒 = 𝛾𝜂+ const. Здесь и далее
нижний знак отвечает случаю, когда поле 𝜒 — фантомное. Зависимость потенци-
ала и кинетической энергии от конформного времени имеет вид:

𝑊 (𝜂) = ℎ2*𝛽
2𝜂2

(︂
1± 𝛾2

4
𝜂2
)︂
+𝑊*, 𝐾(𝜂) =

1

2
ℎ2*𝛽

2𝜂2
(︀
1± 𝛾2𝜂2

)︀
.
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здесь 𝑊*, 𝛽, 𝛾 — константы интегрирования. Далее подставляем 𝑊 (𝜂) в (33).

Φ1 = 𝐶2𝜂 ∓
𝜅(ℎ*𝛽𝛾)

2

120
𝜂6 − 𝜅(ℎ*𝛽)

2

12
𝜂4 − 𝜅𝑊*

2
𝜂2. (35)

График зависимости потенциала, кинетической энергии и параметра 𝜔 из
уравнения состояния полей тёмного сектора НСМ от времени представлен на
рис. 2 и для фантомных полей на рис. 3, причём потенциал 𝑊 (𝜓) является хигг-
совским. На графиках потенциал показан сплошной линией, кинетическая энер-
гия — пунктирной, параметр уравнения состояния — штрих-пунктирной.

Рис. 2. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени

для первого решения

Рис. 3. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени в
случае фантомного поля для первого

решения

Из графиков видно, что «слабый» источник возмущений в виде полей НСМ на
выходе из инфляционной стадии эволюции Вселенной представляет собой тёмную
энергию.

Следующее решение имеет потенциал типа

𝑊 (𝜓) = ℎ2*𝜓
2 ± ℎ2*𝛽𝛾

2𝜓 +𝑊*,

при этом поля тёмного сектора зависят от конформного времени следующим об-
разом

𝜓 = 𝛽𝜂2, 𝜒 =
𝛾

𝜂
+ const.

Зависимость потенциала и кинетической энергии от конформного времени в этом
случае имеет вид:

𝑊 (𝜂) = ℎ2*𝛽
2𝜂2(𝜂2 ± 𝛾2) +𝑊*, 𝐾(𝜂) =

1

2
ℎ2*𝛽

2𝜂2(4𝜂2 ± 𝛾2).

По аналогии с рассмотренным выше случаем, значение Φ(𝜂) :

Φ2 = 𝐶2𝜂 −
𝜅(ℎ*𝛽)

2

30
𝜂6 ∓ 𝜅(ℎ*𝛽𝛾)

2

12
𝜂4 − 𝜅𝑊*

2
𝜂2. (36)

График зависимости потенциала, кинетической энергии и параметра 𝜔 из
уравнения состояния полей тёмного сектора НСМ от времени для второго ре-
шения представлен на рис. 4 и рис. 5 для фантомных полей, причём потенциал
𝑊 (𝜓) похож на хиггсовский.
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Рис. 4. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени

для второго решения

Рис. 5. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени в
случае фантомного поля для второго

решения

Из графиков видно, что «слабый» источник возмущений в виде полей НСМ на
выходе из инфляционной стадии эволюции Вселенной представляет собой тёмную
энергию.

Вид полей тёмного сектора и потенциала в третьем случае:

𝜓 = 𝛽𝜂3/2, 𝜒 = 𝛾 ln 𝜂 + const, 𝑊 (𝜓) =
ℎ2
*(9± 4𝛾2)

8
𝜓2 +𝑊*,

зависимость потенциала и кинетической энергии от конформного времени имеет
вид:

𝑊 (𝜂) =
ℎ2
*𝛽

2(9± 4𝛾2)

8
𝜂3 +𝑊*, 𝐾(𝜂) =

1

8
ℎ2*𝛽

2𝜂3(9± 4𝛾2);

По аналогии с первым рассмотренным случаем, значение Φ(𝜂):

Φ3 = 𝐶2𝜂 −
𝜅(ℎ*𝛽)

2

160
(9± 4𝛾2)𝜂5 − 𝜅𝑊*

2
𝜂2. (37)

График зависимости потенциала, кинетической энергии и параметра 𝜔 из
уравнения состояния полей тёмного сектора НСМ от времени для третьего ре-
шения представлен на рис. 6 и для фантомных полей на рис. 7.

Как и предыдущих случаях, «слабый» источник возмущений в виде полей
НСМ на выходе из инфляции представляет собой тёмную энергию. Возмущения
гравитационного поля Φ (35), (36), (37) показаны на рис. 8 (рис. 9 для фантомного
случая) пунктирной линией, инфлатонное возмущение Φ(0) (34) для сравнения —
сплошной.

Исследовав динамику решений для всех рассмотренных случаев, можно за-
ключить, что в роли «слабого» источника выступают поля тёмного сектора с па-
раметром уравнения состояния −1 6 𝑤 < −1/3 на выходе из инфляции, причём
для различных решений системы уравнений (13) и (14) полей тёмного сектора,
потенциал 𝑊 и кинетическая энергия 𝐾12 ведут себя примерно одинаково: стре-
мятся к постоянному числу при 𝑡 → +∞. Отличаются решения уравнений НСМ
(13)–(14) значением параметра 𝑤, то есть поля тёмного сектора могут быть раз-
личными (квинтэссенция, квазивакуумное состояние вещества, тёмная энергия и
т.п.).

Из рис. 8–9 видно, что «слабый» источник в виде полей тёмного сектора ослаб-
ляет исходные инфлатонные возмущения гравитационного потенциала Φ(0) (34).
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Рис. 6. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени

для третьего решения

Рис. 7. Зависимость потенциала,
кинетической энергии и параметра 𝜔
из уравнения состояния от времени в
случае фантомного поля для третьего

решения

Рис. 8. Зависимость возмущений
гравитационного поля Φ от
космологического времени 𝑡

Рис. 9. Зависимость возмущений
гравитационного поля Φ от

космологического времени 𝑡 для
фантомного случая.

В то же время поля тёмного сектора никак не влияют на возмущения инфлато-
на 𝛿𝜙, что согласовывается с предположением о преобладании поля инфляции на
рассматриваемой стадии эволюции Вселенной. Для различных случаев зависимо-
сти параметров «слабого» источника от времени результирующий гравитацион-
ный потенциал Φ имеет примерно одинаковую форму и незначительно отличается
значением Φ𝑡=0 в нуле. Это говорит о том, что при любых полях тёмного сектора
их вклад в возмущения гравитационного поля практически одинаковый. Таким
образом, «слабый» источник в представлении НСМ оказывает влияние на фор-
мирование крупномасштабной структуры Вселенной независимо от вида полей
тёмного сектора, входящих в него.

7. Заключение

Ранняя космологическая инфляция как процесс сверхбыстрого расширения
Вселенной с физической точки зрения может рассматриваться как проявление
сильного гравитационного поля, порождённого самодействующим скалярным по-
лем. В этом случае связь «гравитационное поле — инфлатон» представляет собой
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самогравитирующую «сильную» физическую систему, которая является перво-
степенной по отношению к другим возможным компонентам материи, присут-
ствующих на стадии очень ранней эволюции Вселенной. В качестве последних,
мы можем предположить существование нескольких «слабых» полей тёмного сек-
тора, как то: поле тёмной энергии, квинтэссенции и фантомные поля. На стадии
космологической инфляции эти поля себя не проявляли ввиду их слабости во
взаимодействии с гравитацией. Только по происшествии некоторого времени, в
частности после распада инфлатона, эти поля могли (по неизвестным физиче-
ским причинам) усилить своё влияние на гравитационное поле и внести вклад
не только в его возмущение, но и повлиять на само гравитационное поле. Такая
ситуация как правило рассматривается в связи с проявлением тёмной энергии
незадолго до настоящего времени.

В нашем подходе предполагается, что уже на стадии ранней космологической
инфляции поля тёмного сектора оказывают влияние на уровне космологических
возмущений гравитационного поля и инфлатона, тем самым влияя на формирова-
ние крупномасштабной структуры. Проведены расчёты в случае когда имеются
два поля тёмного сектора с геометрическим и потенциальным взаимодействи-
ем в рамках нелинейной сигма модели. Полученные примеры подтверждают из-
менение возмущений гравитационного поля для длинноволнового приближения,
описывающего формирование крупномасштабной структуры Вселенной. Нали-
чие «слабого» источника уменьшает гравитационный потенциал независимо от
параметров самого источника: потенциала полей тёмного сектора, вида их зави-
симости от времени. Во всех исследованных случаях результирующее возмущение
гравитационного поля почти вдвое меньше, чем без источника возмущений, опи-
сывающегося НСМ, и имеет похожую форму Φ(𝑡).
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We consider Dark Sector fields evolution on the basis of dynamical equations on the back-
ground of inflationary stage of Universe. We consider energy characteristics of Dark Sector
fields to be of the same order as perturbations of gravitation field and inflaton. Effects of
influence of Dark Sector fields on large-scale structure formation within the example of ex-
ponential inflation are researched.
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