
[総 説]

イ ンフ ラ トン場 につ い て

吉村 高男

山陽小野田市立山口東京理科大学 共通教育センター

       On the Inflaton Fields 

          Takao YOSHIMURA 

Center for Liberal Arts and Sciences, Sanyo-Onoda City University

                                    Abstract 

   The standard big-bang cosmology is based on the cosmological principle, which means that the universe is 

homogeneous and isotropic on large distance. In the standard big-bang cosmology the state of the universe is 

characterized by the radiation-dominated or the matter-dominated stage. These correspond to the decelerated 

expansion of the universe. This decelerated expansion is not sufficient to solve cosmological problems such 

as flatness, horizon and monopole problems which plagues in the standard big-bang scenario. In order to 

overcome these fundamental problems, cosmic inflation is required to consider an epoch of accelerated 

expansion in the early universe. Inflation is really an efficient mechanism to solve the cosmological problems 

associated with standard big-bang cosmology. Quantum fluctuations of the field driving inflation which is 

called "inflaton" are frozen by the accelerating expansion when the scales of fluctuations leave the Hubble 

radius. After the inflation ends, the scales cross inside the Hubble radius again. And then perturbations 

imprinted during inflation can be the origin of large-scale structure in the universe. The concept of reheating 

after inflation which is connected with cosmic big-bang is also discussed in this paper.
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1.は じ め に る 。

1916年 のEinsteinに よる一般相対性理論 の出現で、

初めて宇宙全体 についての議論が可能になった。1922

年 に、宇 宙 項 を含 まない 元 来 のEinstein方 程式 を

Friedmannは 解 き、定常状態 を始め、収縮す る解や

膨張する解が、様々な条件の下で存在す ることを発見

した。1929年 には、Hubbleが 遠方の銀河ほ ど速い速

度で私達か ら遠ざかっていることを観測 し、私達の宇

宙 が膨張 してい ることを発見 した。1946年 にGamov

は、宇宙 は高温状態か ら始 まった とする ビッグバ ン

(BigBang)モ デルを提唱 した。1965年 にPenziasと

Wilsonに よって、 ビッグバ ンの名残 であ る2.7Kの 宇

宙背景放射(CosmicMicrowaveBackground:CMB)

が発見 され、宇宙のビッグバ ンモデルは宇宙進化の標

準モデルとなった。

しか しなが ら、 このモデル に従い、宇宙 の初期 に

時 間を遡 ってい くと、宇 宙 の地平線 問題(Horizon

Problem)、 宇宙 の平坦性 問題(FlatnessProblem)、

磁気モノ ・ポール問題(MonopoleProblem)等 といっ

た、現在の宇宙 と矛盾す る不 自然な諸 問題が発生す

る。 これ らを一挙 に解決で きるのが、宇宙初期 のあ

る一定の期 間に、指数関数的な急激な膨張(deSitter

宇 宙)が あ った とす るインフレー シ ョン(ln且ation)

モデルを導入することである。急激な膨張で因果関係

が成立 する地平線 も急速 に伸 びて地平線 問題 が解消

し、急激な膨張によって空間の曲率 もほぼ0に す るこ

とがで きる。宇宙初期 における真空の相転移 について

は、ゲージ対称性の自発 的な破れを通 して考えている

が、 それでは、必然的 に多数 の磁気単極子(モ ノ ・

ポール)を 生成する。 しか し、私達の宇宙では、それ

は全 く観測 されていない。 この ことも宇宙初期段階の

イ ンフレーシ ョンの導入 によって、急激 にモノ ・ポー

ルの密度が薄め られるということで回避で きる。

インフレーションを起 こすためには、宇宙斥力が働

くようなスカラー場の導入 を考える必要がある。その

ような場 を 「イ ンフラ トン(ln且aton)場 」 と呼んで

いるが、最近、PLANCK衛 星等 によって観測 された

宇宙背景放射(CMB)の 温度ゆ らぎを解析 する こと

によ り、イ ンフラ トン場 を特徴付 けるインフラ トン ・

ポテンシャルの形が、かな り絞 られて きた。本論文で

は、それ らの総合的なレビューを簡単に行 い、未解 明

のインフラ トン場の形成 と、その後のビッグバ ンに繋

がるメカニズムについて述べ る。さらに、素粒子物理

学及び時空次元論1)か らのアプローチについて も触 れ

皿.ビ ッグバ ン宇 宙論

宇宙のような大 きなスケールを記述す るには重力相

互作用が主体 になる。それを記述するのが、次に示す

Einstein方 程式である。ただ し、本稿で は自然単位系

(光速 とプ ランク定数 を1と す る系)及 びボルツマ ン

(Boltzmann)定 数を1と して考える。

1

Rｵv-z9ｵ・R紐9,・ ニ8πoη ・ (1)

ここで、1～岬はRicciテ ン ソル、9ρ は計量 テ ンソル、

RはRicciス カ ラー、Gは 万 有 引 力 定 数、7》,は エ ネ

ル ギ ー運 動 量 テ ンソ ル を示 す。翅 はEinsteinが 導 入

した宇宙 定 数で、 斥力 項 を示 す。 ビ ッグバ ン理論 を考

える際 に は、 宇宙 は大 きな スケー ルで見 れ ば一様 か つ

等方 で あ る とい う宇宙 原理 を導入 す る。 これ は、 宇宙

背 景放 射(CMB)の 観 測 か らも支持 され て い る。 時

空 の計 量 はFriedmann-Robertson-Walker(FRW)計

量 で次式 で与 え られ る。

d・・-9。�dx・dx"-dt・ 一 α(亡)・[
、drZ-kr、+(2)

rZ(dBZ+BdcpZ)]

こ こ で、a(t)は ス ケ ー ル 因子 で宇 宙 の大 き さ を示

す 無次 元量 で あ る。kは 規格 化 され た3次 元 空 間の 曲

率 で、k=+1、0、-1が そ れ ぞ れ、 閉 じた 宇宙 、 平坦

な宇 宙、 開いた宇 宙 を表 して い る。宇宙 の進 化 は宇 宙

に どの ような物 質が あ るか に よって決 まる。完全 流体

を仮 定 した エ ネルギ ー運動 量 テ ンソル は次 の式 で与 え

られ る。

Tｵv=(ρ 十P)uｵuv十P9μv (3)

こ こ で ρ、p、 κμは、 そ れ ぞ れ 完 全 流 体 の エ ネ

ル ギ ー 密 度 、 圧 力 、4元 速 度 で あ る。FRW計 量

をEinstein方 程 式 に 代 入 し て ま と め る と、 次 の

Friedmann方 程 式が得 られ る。

H2一 讐 ρ一k
a2+会(4)

薯 一 一響(ρ+3p)+会(5)

こ こ で、H=aはHubbleパ ラ メ ー タ ー で あ る。
a

(4)、(5)よ り、次のエネルギー運動量保存則 を示す

式が導かれる。

p十3H(p十p)=0 (6)
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共動体積 中のエ ン トロピーは保存する。宇宙進化 は

断熱変化 と捉 えることができ、状態方程式はヵr)(P)

として、熱力学変数が1つ の形で書 ける。宇宙 に存在

するエネルギー成分 として、物質成分、放射成分が考

え られる。宇宙項 も流体成分 と見なし、それぞれの状

態方程式は次のようになる。物質は非相対論的成分 と

して考えている。

Pニ0(物 質成分)

ユ

Pニ ーρ(放 射成 分)
3

P-一 ρ(宇 宙項)

(7-1>

(7-2)

(7-3)

ま た、 空 間 の 曲率k=0で 平 坦 だ とす る と、(4)、

(5)を 用 いて ス ケ ール 因子a(t)の 時 間 発展 は次 の よ

うに解 ける。
1

α(の 。(t2(放 射 優勢 期)

2

α(亡)c(t3(物 質 優勢 期)

α(亡)a・xp吟]

(宇 宙 項:DarkEnergy優 勢 期)

(8-1)

(8-2)

(8-3)

これ らの上式が ビッグバ ンで始まったこの宇宙 につ

いて、宇宙スケールの時間的な広が り方 を記述 してい

るわけである。

さらに、最近の素粒子物理学の進展 によって、約

138億 年前 に始 まった宇宙初期 の様子 を具体 的 に描

くことが可能に なった。宇宙誕生後10-11秒 が経過 し

て、宇宙の温度が1000兆K(100Gevオ ーダー)に な

る と、 クォークや レプ トンの素粒子 と、4つ の基本 的

な力(重 力、電磁気力、強い力、弱い力)が 現れた。

宇 宙 誕生 後10-5秒 が経 過 して、宇 宙 の温 度が1兆K

(100MeVオ ー ダー)に なる と、ク ォーク閉 じ込めに

よる核子(陽 子、中性子)が 誕生 した。宇宙誕生の3

分後 には温度が8億Kに な り、重水素やヘ リウム等

の軽元素の原子核が生成 された。宇宙誕生か ら38万 年

が経過 して、宇宙 の温 度が3000Kに なるとプラズマ

状態の物質が中性化 して原子が形成 され る。宇宙の晴

れ上が りであ る。現 在、2.7K宇 宙背景 放射(CMB)

として観測 できるのは、この時放出された光である。

その後、星や銀河系が形成 され、星の一生の中で形成

された元素を材料に して、惑星上 で私達のような生命

体 までを、宇宙は育んでいるわけである。

しか しなが ら、 ビッグバ ン宇宙モデルだけでは、す

でに述べたように、根本的な問題が存在 している。宇

宙が大爆発を起こしたビッグバ ンの前に、指数関数的

膨張 を意味す るインフレーションを導入すると、それ

らの諸問題は一気 に解決す る。 ところが、インフレー

ションで冷え切 った宇宙からビッグバ ンが起 こるため

には、インフレーションの終末期に、再び宇宙を熱 く

するメカニズムを導入する必要がある。再加熱のメカ

ニズムである。これ らのことについて、順 次、以下の

章で議論 を展開す る。

皿.ビ ッグバ ン宇宙論の諸問題

ビッグバ ン宇宙モデルは、すでに述べて きているよ

うに、2.7KのCMBや 宇宙初 期の元素合 成な ど観測

事実 を良 く説明 し、大 きな成功 を収めている。 しか し

なが ら、 このモデルに従って宇宙の初期へ時間を遡っ

てい くと、理論的に不 自然 な点がい くつか出て くる。

まず、宇宙 の地平線 問題 につ いて述べ る。現在、

CMBの 観測か ら分かっていることは、極 めて一様 で

等方的な温度分布 をしてお り、その温度揺 らぎは10-5

オーダーの精度である。CMBの 光子が出発 した場所

は、現在の地平線の果てにほぼ等 しく、宇宙のあらゆ

る方向か ら来るCMBの 温度が 同じ温度である とい う

ことは、少な くとも現在の地平線の直径 は次の ように

なる。

2LH一 駐6Gp・N・ ・z6m(9)

Hoは 現 在 のHubble定 数 、L�はHubble半 径 、lpc

は3.08×1016〃Zで あ る。1026〃zの ス ケー ルで宇 宙が 一様

で あ るこ とを上式 は示 してい る こ とにな る。

ところで、 ス ケー ル因子a(t>は 温 度Tに 反比 例す

るので 、 時刻tのHubble半 径L,1の 距 離d(t)は 次 の

よ うにな る。

d(亡)=α(亡)五 。-ToL ,,.H
T

(10)

現 在 の ス ケ ー ル 因 子 鼠 あ)を1と して、 現 在 の

CMBの 温 度T。=2.7Kと す る と、 現 在6Gpc(IOZSm)

離 れ て い る2点 は、 電 弱 力 と 強 い 力 が 統 合 す る

1016Gevの エ ネ ル ギ ー オ ー ダー で、 宇 宙 の 温 度 が1029

Kの 頃 に は、 次 に示 す よ う に数mmオ ー ダー しか離

れ てい なか った こ とに なる。

d=z.?x1026mti2.7mm
1029

(11)

つ ま り、 こ の よ う な小 さ な距 離 が、 宇 宙 誕 生 以 来

138億 年 経 ち、6Gpc(駕1026〃z)ま で 、現 在 広 が って い
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るわけである。

一方、 この電弱力 と強い力が統合する相互作用の大

統一理論が成立する時期、宇宙誕生後10-37秒の地平線

の距離4"を 計算す る。光速 をcと す る と次の ように

なる。

dHニ2c亡N10-26mm

(=2t自 然 単 位 系)

(12)

この距離 は、その時に因果関係 を持ち得 る最大の距

離 を示 している。(11)と(12)を 比較す ると、両者

は大 きく隔たっていることが分かる。何の因果関係 も

なかった2点 が、現在 なぜ10-5の 精度で温 度が一致 し

ているか という問題が宇宙の地平線問題である。

次に、宇宙の平坦性問題 について考 える。宇宙項

のないFriedmann方 程式 は(4)か ら、次のようにな

る。

H2_8nGk
3Paz (13)

また、 臨界 密度 ρσ、密 度パ ラメー ター Ω を次 の よ

うに決め る。

Pcr一 藷

Ω 一P
Pcr

(14)

(15)

(14)、(15)を 用 い て、(13)を 書 き直す と、 次 の よ う

に なる。

HZ=HZS2-k
a2

即ち、次式が導かれる。

Ω_1ニkニk
aZH2k2

(16)

(17)

この宇宙はビッグバ ンの後 は減速膨張であるため、

過去ほ ど膨 張速度aは 大 き くなる。即 ち、 この式 か

ら、密度パ ラメーター は過去 ほど1に 近づ くことにな

る。(17)の 前半 を現在 の時刻 で書 くと、a(to)=a。=1

であるため、次のようになる。

k
SZo-1=H

OZ

(17)、(18)式 か ら、 次式が 得 られ る。

Ω・一 ・ 一(Ω 一 ・)α2(HZHz
O)

(18)

(19)

さ らに、宇 宙定 数が な く、圧 力0(物 質優 勢)で 考

え る と、Hubbleパ ラ メー ター と密 度パ ラ メー ター の

問 には次 の 関係 が あ る。

H・-H30
a3[Ω 。 一(Ω 。 一 ・)α]

(20)

この式 を使 う と、結 局(17)は 次 の ように なる。

Ω・一・一(Ω 一 ・)[与 一(Ω・一・)]

ここで、赤方偏移の式

11十
z==

a

(21)

(22)

を使 う と、現在の密度パ ラメー ター と赤方偏移 がz

の時の密度パ ラメー ター との関係が次のように導かれ

る。

1 -・ 一(i-1
Ω0)11+z(23)

また、観測か ら現在の密度パ ラメーターにつ いて、

次のような制限が得 られている。

0.1<SZo<1 (24)

よって、例 えば宇宙の晴れ上が りの時 を考えると、

赤方偏移zが1100で あるか ら、その時の密度パ ラメー

ターΩは、

11-11<10-z (25)

を満たす必要がある。さらに、赤方偏移が大 きくなれ

ば、密度パラメーターΩは限りなく1に 近づ き、宇宙

は平坦 になる。宇宙 は平坦な状態か ら始 まらないと、

現在の密度パラメー ター を説明で きない。 ビッグバ ン

理論では密度パ ラメーターを制限する理 由はなく、0

か ら・・までの値を取 り得る。なぜ、宇宙 は平坦な状態

か ら始 まったのかが説明できない。これが、宇宙の平

坦性問題である。

続いて、 モノ ・ポー ル問題 につい て、簡単 に述べ

る。高 エネルギー状態の物理学 を探究す る分 野 とし

て、素粒子物理学がある。様々な統一一理論が存在する

が、共通する性質 としてゲージ対称性の自発的破れが

ある。宇宙初期の高温状態で成立 しているゲージ対称

性は、宇宙膨張によ り温度が冷 えるに従い 自発的に破

れ る。 この過程 は真空の相転移 と見 なす ことがで き

る。宇宙のある場所が何かの きっかけで対称性の破れ

た状態になると、その状態が回 りの空間に広がってい

く。対称性 の破れ を起 こし始 める場所が複数あると、

その場所 ごとに異 なる真空 になって しまい、宇宙全体

を埋め尽 くすことがで きな くなる。即ち、位相的欠陥

を起 こ して しまう。対称性 を破 る機構 によって、位

相的欠陥は0次 元の点状のモノ ・ポール(Monopole)、
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1次 元 的な ひ も状(CosmicString)、2次 元 的 な面

状(DomainWall)、3次 元的な時空のね じれ(Space

Texture)に なる。

しか し、現在の宇宙では これ らは観測 されていな

い。特 に、大統一理論による自発 的対称性 の破 れでは

モノ ・ポール位相欠陥 として磁気単極子が余 りに多 く

で きて しまう。この問題がモノ ・ポール問題である。

これ らの問題を一気に解決す るアイディアが、 ビッ

グバ ンの前 に指数関数的な膨張があったとするインフ

レーション理論である。

]V.イ ン フ レー シ ョン宇宙

ビ ッグバ ンの前 に イ ンフ レー シ ョンが あ った とす る

概 念 は、 宇 宙 初 期 の あ る一 定 の期 間、deSitter宇 宙

的 な指数 関数 的膨 張が あ った とす るモ デル であ る。

即 ち、deSitter期 に はHubbleパ ラ メー ター は定数

で、 宇宙 の大 きさ を示 す スケ ール 因子 は α㏄exp(Ht)

と な り、宇 宙 空 間は急激 に引 き延 ば され る。

Einstein方 程 式 か ら導 い たFriedmann方 程 式(4)

の 中 に は、 す で にそ の こ とが 潜 ん で い る こ とが分 か

る。(4)で 曲 率k=0、 宇 宙 定数 翅=0と す る と、

a28rtG

a23P

と な る。Pを 真 空の エ ネル ギー と考 える と、

α渓・xp[陣 亡]

とな り、指数関数的膨張を示す。

一方、(5)よ り、加速膨張をするためには、

p十3p<0

(26)

(27)

(28)

で あ る必 要 が あ るが、刀>0で 、翅が 十 分 大 きな値 で

あ れ ば、 宇宙 は加 速膨 張 をす る。(4)で 、P=p=0

とす る と、

aZ五

az3

とな り、

aaexp[3t]

(29)

(30)

のように、宇宙項の存在 は加速膨張に寄与す る。現象

論 的には、最近観測 された宇宙の加速膨張に関係する

ダークエネルギー(DarkEnergy)の 存在 に対応する。

いずれ にせ よ、イ ンフレーシ ョン期以前 に因果関係

を持っていた空間の2点 は、インフレーションによっ

て非常に大 きな距離に引 き離される。その共動距離が

現在のみかけの地平線半径 よりも大 きければ、現在 の

宇宙が地平線 より大 きなスケールで一様 になっていた

として も理解で きる。 さらに、 インフレーシ ョンによ

る宇宙の急激な膨張は曲率 を急激に小 さ くす る。宇宙

のインフレーションが十分 に長 く続けば、曲率は実質

的に0に なり、平坦性問題 も解決される。さらに、イ

ンフレーション期以前 に作 られたモノ ・ポール等の粒

子の密 度は空間の急激 な膨張のため に薄め られるの

で、モノ ・ポール問題 も解決できる。

イ ンフ レー シ ョンが どの くらい持続 すれ ば良 い

か を示 す 指 標 とな る もの が、 膨 張 指 数(e-folding

number)Nで あ る。 この量 はHubbleパ ラメー ター

の積分により、一般に次のように定義される。

N≡1・[α(亡 ア)
α(亡`)]-ftifHd亡 (31)

こ こ で、t、t」 は イ ン フ レー シ ョ ンが 始 ま っ た 時

刻 と終 わ っ た 時 刻 で あ る。 イ ン フ レ ー シ ョ ン中 は

Hubbleパ ラ メー ターが ほ ぼ一定 なの でNは 次の よ う

にな る。

ハlNNH(tf)(tf一 む∂ (32)

現在のHubble半 径 よ り小 さい共動スケールがすべ

てインフレーション以前にも因果関係を持つ ことがで

きることや、イ ンフレーション終了時のHubbleパ ラ

メーターの値は、放射優勢期のHubbleパ ラメー ター

に接続す ることなどを考慮 に入れて計算すると、膨張

指数への制限が次の ようになる。

N>_60(33)

一 般 的 なイ ンフ レー シ ョン ・モ デル は
、何 らかの ス

カラー場 によ って、一 時 的 に現 れ た真空 エ ネル ギーが

deSitter宇 宙 を実 現 して い る と考 え る。 この よ うな

場 は イ ン フ ラ トン場(ln且atonFields)と 呼 ばれ て い

る。

単 純 な イ ンフ ラ トン場 は、 実 ス カ ラー場 φで あ る。

ラグ ラ ンジア ン(Lagrangian)Lは 、

L-∫ 》葱d3κ[-1∂ 。φ∂・φ 一V(φ)] (34)

で与 え られ る。 ここで 、9=det(gμv)は 計 量 テ ン ソル

の 行列 式 で あ る。 一 様 で 等 方 な宇 宙 を考 えれ ば、 ス

カラー場 は時 間の み の関数 とな り、V=9。(α3で あ る。

よって、 ラグ ラ ンジア ン密 度Lは 次 の ようにな る。

ロz
L-a32-v(φ)(35)
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よっ て、 この ス カラー場 の運動 方程 式 は、

　
φ+3H¢+v(φ)=0 (36)

とな る。 ここで、V'(φ)の プライムはイ ンフラ トン

場 φによる微分を示す。この方程式は摩擦 を受けなが

ら1次 元 ポテ ンシャルの中 を運動する粒子 を記述す

る運動 方程式 と等価 である。次 に、ハ ミル トニア ン

(Hamiltonian)か らイ ンフラ トン場 のエネルギー密度

を求めると、次のようになる。
ロz

ρ、-2+V(φ)(37)

こ の 式 を(6)に 代 入 して、(36)を 使 う と、 イ ンフ

ラ トン場 の圧 力 ρφが 導か れ る。

・2

P、-2一 レ(φ)(38)

(37)、(38)か ら分かることは、 φ駕0の 時、V(φ)

が一一定で、pm-Pmと な り、宇宙項の存在 と同様なde

Sitter宇 宙、即 ち、 インフレー ションが得 られるとい

うことである。何 らかの方法で、この状態か らポテ ン

シャルを真空エネルギーV=0に してFriedmann宇

宙 に戻す必要がある。 インフラ トンがその極値周辺で

振動 を繰 り返 し、真空エネルギーをレプ トンやクォー

ク等の素粒子生成 と、宇宙の再加熱に繋げ、 ビッグバ

ンが起 こるようにするためである。実は、ここのプロ

セスが最 も肝心な所であるが、本質的な導出方法 は全

く分かっていない。インフレーションを駆動するイン

フラ トン場 の正体や、次章で述べ るイ ンフラ トン ・ポ

テ ンシャルの由来は分かってお らず、モデルを手で入

れている状態である。

宇宙創生を議論するためには、重力を含 む素粒子統

一理論 が必要 であるが、その有力な候補 が超弦理論

(SuperStringTheory)で ある。この理論 も完成 され

た ものではないが、非常 に豊かな内容 を含 んでお り、

イ ンフレーシ ョン、ビッグバ ンに繋がる様 々なモデル

化 の試みはあるが、成功 していない。

CMBの 最近の観測 による曲率揺 らぎのパ ワースペ

ク トル等の解析 を通 して、イ ンフレーシ ョンの典型的

なエ ネルギースケールは1014GeV程 度 と考え られてい

る。 これは、電弱力 と強い力が統一 され る大統一理論

が成立す るエネルギー レベルである。現在 の宇宙 に存

在 してい る素粒子の生成 はインフレーシ ョンの後 にで

きる必要がある。イ ンフラ トンの崩壊(プ レヒーティ

ング:Preheating)や 、宇宙が真の真空状態に落ち込

んで発生するエネルギーによって、再び宇宙が発熱 し

て ビッグバ ンに繋が る再加熱期 は108GeV程 度 と考 え

られている。現在の素粒子加速器で到達 しているエネ

ルギー レベルは高々104GeV程 度である。

いずれにせ よ、 インフレーシ ョンを通 して、この宇

宙は4次 元時空 を形成 してい った ことが考え られる。

超弦理論 は10次 元、11次 元 といった高次元で成立 して

いる。それからいかに安定 な4次 元時空 を創 るかとい

うことが大 きな課題である。

筆者 は、時空次元 をさらに柔 らか く考 えるために、

連続次元化 を図 り、インフレーションを通 して4次 元

時空 に落ち着いてい くシナリオを考 えている。時空次

元数の連続化 を図った計算 を実行す るには、新たな数

学的発 想 に則 った解析 学(微 分積 分学)を 必要 とす

る。4次 元時空か らの微妙 な次元のずれが素粒子の存

在 に結びついているはずであるが、 この時空次元論の

試みも未完成である')-3)。

よって、ここでは計算 を可能 にするため に、4次 元

時空が成立 している段階におけるインフレーションの

挙動 を説明す るインフラ トン・ポテ ンシャルについて、

次の最終章で簡単 に総括す る。

V.イ ン フラ トン ・ポテ ン シャル

宇 宙 の イ ンフ レー シ ョン理論 につ い て、素粒 子 物理

学 のsu(5)大 統 一理 論 にお け るHiggs場(ス カ ラー

場)の 有効 ポテ ンシャルが 一次 相転 移 を通 して、 指数

関 数 的 な加 速 膨 張 をす る と して、1980年 に 世 界 で最

初 に発 表 した の は、 日本 の佐 藤 勝 彦(k.Sato)で あ

る4)。 同 時 期 にA.H.Guthも 同 様 の 内容 を発 表 して

い る`)。A,H.Guthは 「イ ンフ レー シ ョン」 の名付 け

親 で もあ る。 ま た、A.Starobinskyは1979年 に 同様

の モデ ル につ い ての ア イデ ィア を示 してい る6)。

佐 藤が 示 した ス カラー場 φのポ テ ン シャル は図1の

通 りで あ る。 これ は 「古 い イ ンフ レー シ ョン・モ デル」

と呼 ば れて い る。 このモ デル のポ テ ンシ ャルの極小 値

は、 温度 が 高い 時 に は φ=0で 、 温度 が下 が り臨界温

度Tを 下 回 る と φ≠0と なる。つ ま り、 φ=0は 偽

の真 空 であ る。
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咤

丁冨0い=加

図1佐 藤のスカラー場ポテンシャル4)

この時、ポテ ンシャルに障壁ができるため、インフ

ラ トンはそこに留 まり過冷却す る。 この時に真空のエ

ネルギーによ りイ ンフレーシ ョンが起 きる。その後、

量子力学的 トンネル効果によりポテンシャル障壁 を越

え、一次相転移を起 こして真の真空へ と落ち着いてい

く。そこでインフレー ションが終 わるはずである。 し

か し、このモデルは当初か ら問題点が明 らかになって

いた。偽の真空か ら抜け出して くる時、空間のある点

を中心 に核生成 を起 こ して、泡状 に相転移が進行す

る。 この泡の内部の真空エネルギーは泡の壁の運動エ

ネルギーに費やされ、泡 の内部では宇宙は再加熱 され

ない。異なる泡の境界壁が衝突する時にのみ再加熱が

起 こる。インフレーシ ョンが十分に起 こるため には、

その泡 の成長が必要で境界壁 の衝 突はほ とん ど生 じ

ない。つま り、イ ンフレーシ ョンが うまく終 わらず、

次の ビッグバ ンに繋 げることがで きないわけである

(GracefulExitProblem)o

そ こで、考 え られたのが、ス ロー ロール ・イ ンフ

レーション(Slow-rollIn且ation)モ デルである。(37)、

(38)を 通 して、すで に議論 しているが、 インフラ ト

ン場が φ2《Vを 満た し、V(φ)が 一定 で、ρ搾 一ρφと

なるdeSitter宇 宙(イ ンフレーシ ョン)が 成立 して

いる とす る。(36)よ り、 この運動 はある一定の終端

速度を持った状態 に落ち着 く。 この時、(36)の 加速

度の項が無視でき、

1グti

3H
(39)

となる。 また、 イ ンフ ラ トン場 の真 空エ ネ ルギ ーが卓

越 してい る とす る と、

H一 学 レ(φ)(40)

となる。 これらの近似はスローロール近似 と呼ばれる

次の条件

ダ
φ 《 レ、1φ1《lyl (41)

の もとで成立する。この条件 はポテンシャルの微分に

対 しては、

(V)2《24π6、1千 《24π6(42)

とい う条件 にな る。 これ らは、 次 のス ロー ロー ル ・パ

ラメー ター ε、ηで示 され る。

・≡ 、6調2、 η≡1V8
rcGV(43)

こ の ように して、十 分 な イ ンフ レー シ ョンは、 比較

的小 さな傾 きを持 つ ポ テ ンシ ャル(V『 箋0)に よ って

起 こる こ とが分 か る。 そ して、 そ の代 表 的 な もの が、

図2に 示 すColeman-Weinberg型 のHiggs場 有 効 ポ

テ ン シ ャル を用 い るモ デ ル で あ る7)。 これ は、 「新 し

い イ ンフ レー シ ョン ・モ デル」 と呼 ば れて い る。 これ

には、 図1で 示 した よ うな高 いポ テ ン シャル障壁 は形

成 されず 、真 空 の相 転 移 は2次 相転 移 に な り、 ゆ っ く

りと真 の真 空 の最 下点 に移 動 して宇 宙 を再加 熱 して イ

ンフ レー シ ョンが 終 わ る。

μ(φ}

図2ス ローロール型ポテンシャル

ビッグバ ン後における、宇宙構造 をつ くる種 となる

インフレーシ ョン期 の 「量子揺 らぎ」 も1次 相転移に

比べ、2次 相転移ではしっか り形成 される。 この典型

的なポテンシャルの形 は次の ようになる。

V(φ)-vo[・ 一(
ｵ)P](44)

ただ し、インフレーションを十分起こして、量子揺

らぎをつ くりす ぎないためには、ポテ ンシャルが不 自

然に平坦 な部分を持つ必要があるなど、モデルのパラ

メーターに微調整が必要になるという問題がある。

よって、素粒子論 の統一理論 に基づ いたHiggs場

モデルは、物理学的には非常に興味が持てるが、様々
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な 問題 が 生 じる ため、素 粒子 の統 一 理論 とは切 り離 し

て現 実の宇 宙 と矛盾 が 生 じな い ような イ ンフ ラ トン ・

ポ テ ンシ ャル を現 象 論 的 に探 って い る とい う状 況 が、

現 在 は続 い てい る。

そ の 代 表 的 な もの と して、Lindeに よ っ て 考 え ら

れ た カ オ ス 的 イ ン フ レ ー シ ョ ン ・モ デ ル(Chaotic

In且ationModel)が あ る8)。 こ の モ デル は、 φのべ き

乗 で、次 に示 す よ うに、非 常 に簡 単 な ポテ ンシャル で

あ る。

p
レ(φ)=ybφ (45)

このポテ ンシャルは、図3に 示 しているように、原

点にのみ極小値があるだけで、真空の相転移は起 きな

い。その代 わ り、スカラー場の初期状態が、 φ≠0に

ランダムに分布す る。そのため、十分 なイ ンフ レー

ションを起 こすには、スカラー場がプランク ・スケー

ル(㌶10-35〃z)よ りも大 きな値 を初期 にランダムに取

ればよい。

レ{φ)

図3カ オス的インフレーションの例

ゆ

このス カラー場で、初期状態か ら真空 に向かってイ

ンフラ トンが運動する時に、宇宙膨張による強い摩擦

を受けてスローロール運動 を行い、イ ンフレーシ ョン

が起 こる。そして、十分原点に近づ くとスローロール

条件が破れて振動 しはじめ、インフレーションが終わ

る と同時 に、再加熱、イ ンフラ トンの崩壊 による素粒

子生成等 を通 してビッグバ ンに繋がってい く。

しか し、このモデルで も、観測 されるような宇宙を

つ くるには、最初のスカラー場の揺 らぎが不 自然 に大

きなスケールで、は じめか ら一様 に存在 していなけれ

ばならない。 さらに、ポテンシャルの係数である結合

定数 を不 自然に小 さくする必要がある。やは り、微調

整 問題が出て くるわけである。

その他 にも、様々なモデルが試み られているが、残

念 なが らそれぞれ一一長一短があ り、現在の ところ物理

学 的に見て、満足のい く理論は存在 していない状況で

ある。

V[.お わ り に

最後 に、観測宇宙論の立場か ら簡単 に述べ る。最

近の宇宙背 景放射(CMB)の 観測 の精度 は、1989年

か ら2009年 にかけて打ち上 げられた科学衛星COBE、

WMAP、PLANCKに よって、7度 か ら5分 まで、角

度の精度が急速 に上げられた。宇宙背景放射(CMB)

の温度揺 らぎのスペク トルを詳 しく観測することで、

イ ンフレー ション理論 のポ テ ンシャルの形 を決 める

パ ラメー ターが決定 で きる。イ ンフラ トン場 の揺 ら

ぎの波長 と振 幅の大 きさの相 関関係 を表す 「スペ ク

トル指数」nsと 、 イ ンフラ トン場(ス カラー場)の

量子揺 らぎの大 きさと重力場(テ ンソル場)の 量子

揺 らぎの大 きさの比 である 「テンソル ・スカラー比」

Yの2つ につ いて、最近の観測 で、〃,は0.968程 度、Y

は0.11以下 と考え られている9〕。 カオス的インフレー

シ ョン ・モデ ルの計算 では、具体 的に、7㏄ φ2の場

合 〃汐0.97、r‾O.13と な り、V・cφ4の 場 合 〃30.95、

7駕0.26と なるな ど、観測 結果 と馴染 まない。 その他

の様々なモデル もほ とん どが棄却され、第V章 で述べ

たStarobinskyモ デルが唯一残 っている状態である。

このモデルは重力理論の作用(Action)にRicciス カ

ラーRの べ き乗 を、量子補正 として手で加 え、 イ ン

フラ トン ・ポテ ンシャルが指数関数の形で与 えられる

ものであるが、そこに物理学的に本質的なものがある

わけではない。

いずれにせ よ、宇宙が始 まった瞬間であるイ ンフ

レーシ ョン時期 に、 まだ現在の ところ未解 明である、

この世の根幹 に係わる物理学的な概念が潜んでいるこ

とは十分 に予測できる。その部分の追求 を通 して、イ

ンフラ トン場の正体 をはじめ、暗黒エネルギー、暗黒

物質、バ リオン数生成の謎等について も、 自ず とそれ

らが連動 して解 明が進んでい くものと考 えている。
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