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Der Erfolg des Standard-Urknall-Modell ist vergleihbar mit dem des Standardmodellsder Elementarteilhenphysik. Die Urknall-Theorie beshreibt zuverlässig und überprüfbardie Entwiklung des Universums von mindestens dem Zeitpunkt der Entstehung derleihten Elemente zur Zeit t ≃ 10−2 bis 102s bis heute. Trotz dieses Erfolges bleibennoh einige Fragen o�en, welhe auf eine gröÿere übergeordnete Theorie weisen. DieseFragen sind keine Unstimmigkeiten innerhalb des Urknall-Modells, sondern sie lassensih vielmehr erst dank der Urknall-Theorie stellen, können aber innerhalb des Modellsniht beantwortet werden. Das kosmologishe Rätsel beinhaltet einige sehr fundamentaleFakten, welhe das Modell unterbringen, deren Ursprung es jedoh niht erklären kann.Das Modell vom in�ationärem Universum, welhes in seiner ersten Version 1980 vonAlan H. Guth vorgeshlagen wurde und in den folgenden Jahren von vershiedenen Physi-kern überarbeitet wurde, ist eine Modi�kation der klassishen Urknall-Theorie. Durh dasEinführen einer vakuumdominierten Phase für das sehr frühe Universum (t ≃ 10−34s),welhe in eine exponentielle Expansion des Raumes resultiert, lassen sih einige der o�e-nen Fragen beantworten.Im folgenden soll zunähst die Erweiterung des Standard-Urknall-Modells motiviertund anshlieÿend die In�ationstheorie erarbeitet werden.1 Shwähen der Standardkosmologie1.1 Das HorizontproblemDie Robertson-Walker-Metrik beshreibt einen homogenen und isotropen Raum, aberdie Frage bleibt: Warum ist der Raum homogen und isotrop? Albert Einsteins Glei-hungen lassen Inhomogenität und Anisotropie zu, die Robertson-Walker-Metrik ist einSpezialfall der allgemeinen Lösung. Den genauesten Hinweis für die Homogenität liefertdie Messung der kosmishen Hintergrundstrahlung CMBR (Cosmi Mirowave Bak-ground Radiation) durh den Satelliten WMAP (2003). Die CMBR ist die beste Rea-lisierung einer Plankshen Shwarzkörperstrahlung von T = 2.73K mit Shwankungenvon ∆T = 18µK. Wäre das Universum sehr inhomogen oder seine Expansion aniso-trop, müsste die Hintergrundstrahlung (siehe Abbildung 1 [1℄), die das Universum zumZeitpunkt der Strahlungsentkopplung zeigt, eine vergleihbare Anisotropie aufweisen.Wenn das gesamte Universum zu diesem Zeitpunkt in kausalem Zusammenhang ge-standen hätte, könnte man sih vorstellen, dass durh mikrophysikalishe E�ekte, wiez.B. die Comptonstreuung, vorhandene Temperatur�uktuationen beseitigt worden wä-ren. Dies ist jedoh aufgrund des Teilhenhorizontes im Rahmen der Standardtheoriekeine gültige Erklärung. Der Teilhenhorizont bezeihnet die Entfernung, die ein Teilhenmaximal (also mit Lihtgeshwindigkeit) zurükgelegt haben kann, und ist die Grenze fürkausale Prozesse. Da sih die Entropie bei der Expansion des Universums in einem mit-bewegtem Volumen niht ändert (Adiabazität), eignet sie sih zur Parametrisierung vonVolumen.1http://www.gsf.nasa.gov/gsf/spaesi/pitures/2003/0206mapresults/Full_m.jpg3



Abbildung 1: CMBR aufgenommen mit WMAPDie Entropie des Horizontvolumens beträgt heute
SHor(heute) ≈ 1088 (1)und ist viel gröÿer als zu dem Zeitpunkt der Entkopplung von Strahlung und Materie

SHor(CMBR) ≈ 1083 (2)Hieraus lässt sih abshätzen, dass das heute beobahtbare Universum aus
SHor(heute)

SHor(CMBR)
≈ 105 (3)kausal unverbundenen Regionen entwikelt haben muss. Darüber hinaus betrug die Entro-pie im Horizontvolumen zur Zeit der Nukleosynthese SHor(tnuleo) ≃ 1063, also 10−25 desheutigen Hubble-Volumens. Trotzdem sheint die Entstehung der leihten Elemente inallen 1025 kausal unabhängigen Regionen annährend gleih verlaufen zu sein. Eine Erklä-rung der Homogenität durh kausale Prozesse ist im Standardmodell somit niht möglih.

Abbildung 2: HorizontproblemAbbildung 2 [2℄ verdeutliht dies anshaulih: In dem Raum-Zeit-Diagramm wurdendie Skalen nihtlinear aufgetragen, so dass Lihtsignale gegenüber der vertikalen Ahse2A. H. Guth, P. J. Steinhardt, Das In�ationäre Universum, in: Kosmologie und Teilhenphysik, Hei-delberg: Spektrum der Wissenshaft Verlagsgesellshaft (1990)4



um 45° geneigt sind. Da keine Informationen mit Überlihtgeshwindigkeit übertragenwerden können, lassen sih Signale nur aus dem gefärbten Bereih emfangen, dem Rük-wärtslihtkegel. Ereignisse auÿerhalb des Kegels eines Punktes können keinen kausalenEin�uss auf diesen Punkt haben. Die graue horizontale Ebene zeigt den Zeitpunkt derMaterie- und Strahlungsentkopplung. Die Strahlung, die uns heute aus entgegengesetztenRihtungen erreiht, wurde an zwei gegenüberliegenden Shnittpunkten B, C des Kegel-randes mit der Entkopplungsebene emittiert und bewegt sih seitdem auf uns in PunktA zu. Da sih aber die zwei Rükwärtslihtkegel der Punkte B, C nirgendwo shneiden,waren die Punkte nie demselben Ein�uss ausgesetzt.Im Rahmen des Standardurknallmodells lässt sih die über weite Bereihe festgestellteHomogenität der Temperatur zwar in den Anfangsbedingungen des Universums postu-lieren, aber niht aus dem Modell heraus erklären. Dies bezeihnet man als das Horizont-problem.1.2 Inhomogenität auf kurzen SkalenTrotz der Homogenität des Universums auf groÿen Längenskalen, existieren natürlihUnmengen von Inhomogenitäten auf kleineren: Sterne Galaxien, Cluster und Superlus-ter, deren Gröÿen von unter 1Mp bis zu 100 Mp (und vielleiht gröÿer) reihen. DieStandardkosmologie liefert einen shönen Rahmen zum Verständnis der Vieldfalt dieserStrukturen. Sobald das Universum materiedominiert wird, wahsen kleine Inhomogeni-täten mittels der Jeans (oder Gravitations-) Instabilität. Da die Photonen niht an denGravitationskollaps teilgenommen haben, der zur Strukturbildung führte, lassen sih überdie CMBR noh heute die Dihte�uktuationen beobahten. Es bleibt jedoh die Fragenah dem Ursprung dieser Inhomogenitäten.Bei einer Fourierentwiklung der Dihteinhomogenitäten stellt man fest, dass die fürdie Entstehung von Strukturen relevanten Moden auÿerhalb des Horizontabstandes lie-gen (siehe auh Abbildung 7 [3℄). Wenn man also davon ausgeht, dass mikrophysikalishekausale Prozesse während sehr früher Zeiten für die Entstehung von Dihteshwankungenverantwortlih sind, so verbietet in der Standardkosmologie der Teilhenhorizont Inho-mogenitäten in der gewünshten Gröÿenordnung.1.3 Das FlahheitsproblemEin weiteres Problem des Standard-Urknall-Modells besteht in der Energiedihte desUniversums. Nah der Allgemeinen Relativitätstheorie ist es möglih, dass der Raum desUniversums gekrümmt ist, wobei die Krümmung von der Energiedihte abhängt. Über-shreitet die Energiedihte einen kritishen Wert, der von der Expansionsrate abhängt,ist der Raum so gekrümmt, dass er ein endlihes Volumen ohne Begrenzung bildet, ver-gleihbar mit der 2-dimensionalen Ober�ähe einer Kugel. Man spriht in diesem Fallvon einem geshlossenen Universum.Ist hingegen die Energiedihte kleiner als der kritishe Wert, so ist der Raum zwargekrümmt, das eingeshlossene Volumen aber unbegrenzt. Das Universum ist o�en.3E.W. Kolb, M.S. Turner: The Early Universe, Addison Wesley, 19915



Für den Fall, dass die Energiedihte gerade den kritishen Wert annimmt, so ist dasUniversum �ah, d.h. der Raum ist niht gekrümmt und das Volumen unendlih (sieheauh Tabelle 1 [4℄).Modelldes Uni-versums Ω räumlihe Geo-metrie Volumen zeitlihe Entwiklunggeshlossen > 1 positive Krüm-mung (spärish) endlih dehnt sih aus und kollabiertwiedero�en < 1 negative Krüm-mung (hyperbo-lish) unendlih expandiert für immer�ah 1 keine Krümmung(euklidish) unendlih expandiert für immer, aberExpansionsrate nähert sihNullTabelle 1: Die möglihen Geometrien des UniversumsDie heutigen Beobahtungsdaten lassen vermuten, dass Ω sehr nahe bei 1 liegt. Diesist noh niht sonderlih bemerkenswert. Berüksihtigt man aber, dass sih Ω nah
Ω(t) = 1

1−x(t)mit x(t) = k/R2

8πGρ/3 (4)zeitlih entwikelt, bedeutet dies, dass Ω für frühere Zeiten deutlih näher an 1 gelegenhaben muss. Explizit erhält man:
∣

∣Ω(10−43s) − 1
∣

∣ . O(10−60)

|Ω(1s) − 1| . O(10−16) (5)Natürlih spriht physikalish nihts gegen solhe Anfangsbedingungen, doh sie sind sehrspeziell. Bereits für leiht andere Anfangsbedingungen wäre das Universum in wenigenPlankzeiten (tpl ≈ 5,4 · 10−44s) rekollabiert (Big Crunh), oder hätte bereits nah t ≈
10−11s eine Temperatur von 3K erreiht (Wärmetod).1.4 Ungewollte ÜberbleibselIm Rahmen der vereinheitlihten Eihtheorien treten eine Vielzahl von stabilen und su-pershweren Teilhenarten auf, welhe im frühen Universum entstanden sein und auf-grund ihres geringen Annihilationsquershnitts einen zu groÿen Anteil zur heutigen Ener-giedihte liefern müssten. Das bedeutenste Beispiel sind die magnetishen Monopole. DieStandard-Kosmologie liefert keine Erklärung zum Vershwinden dieser Teilhen.4A. H. Guth, P. J. Steinhardt, Das In�ationäre Universum, in: Kosmologie und Teilhenphysik, Hei-delberg: Spektrum der Wissenshaft Verlagsgesellshaft (1990)6



All diese Punkte stehen natürlih niht im Widerspruh zum Standard-Urknall-Modell,doh gibt die Notwendigkeit der sehr speziellen Wahl der Anfangsbedingungen Grund zuder Annahme, dass eine Theorie auÿerhalb dieses Modell existieren sollte. Die In�ations-theorie ist ein solher Ansatz.2 Die In�ationstheorieWir wollen nun zeigen, dass durh das Einführen einer vakuumdominierten Epohe in derFrühphase des Universums im Sinne des in�ationären Modells sih eben diese Problemeerklären lassen. Das Volumen des beobahtbaren Universums �ndet in diesem Modell oh-ne weiteres in einem einzelnen Horizontvolumen Platz, und ermögliht somit eine kausaleErklärung der beshriebenen Phänomene, ohne dass die Theorie sensibel auf Änderungender Anfangsbedingungen zu reagiert.2.1 VakuumenergieDie allgemeinste Form der kovarianten Einstein'shen Gleihungen beinhaltet die berühmt-berühtigte Kosmologishe Konstante Λ:
Rµν −

1

2
gµνR = 8πGTµν + Λgµν (6)Der kosmologishe Term lässt sih als Beitrag eines Spannungsenergie-Tensors, der durheine konstante Energiedihte und einem isotropen Druk harakterisiert ist, zu demEnergie-Impuls-Tensor Tµν au�assen, und lässt sih mit der Vakuumenergie identi�zieren.Wir erhalten:

TµνVak =
Λ

8πG
gµν ⇒ ρVak = Λ

8πG

pVak = − Λ
8πG (7)Die vakuumenergiedominierte Lösung der Friedmanngleihungen (de Sitter Lösung) lie-fert folgendes interessantes Ergebnis:

ρVak = konstant
H = (8πGρVak/3)

1

2 = konstant
R(t) ∝ exp(Ht). (8)Die Expansion verlangsamt sih also niht, sondern beshleunigt mit der Zeit.2.2 GUT und Spontane SymmentriebrehungDie In�ationstheorie wird zwar mittlerweile als eigenständiges Konzept verstanden, aberes spriht viel dafür, sie in Verbindung mit der Spontanen Symmetriebrehung (Sponta-neous Symmetry Breaking: SSB) und einer Grand Uni�ation Theory (GUT) zu disku-tieren. Deshalb zunähst eine sehr kurze und eher anshaulih gemeinte Einführung:7



Die Grundidee einer GUT ist, die elektroshwahe Wehselwirkung mit der starkenWehselwirkung zu verbinden. Hierzu wird eine Symmetrie angenommen, die die Teil-kräfte miteinander verbindet. Da die Kräfte aber mit stark untershiedliher Stärke undEigenshaften auftreten, ist die Theorie so aufgebaut, dass die Symmetrie spontan ge-brohen wurde. Dies lässt sih anshaulih mit einer rotationssymmetrishen Flüssigkeitvergleihen, deren Atome sih beim Ausfrieren parallel zu den kristallographishen Ah-sen orientieren und somit die Symmetrie brehen. Diese SSB sagen die GUT bei einerTemperatur von etwa Tkrit ≈ 1027K ≈ 1014GeV voraus. Bemerkenswerterweise ist dieBaryonenzahlerhaltung innerhalb einer GUT keine strenge Erhaltungsgröÿe, sondern nurals gute Näherung für tiefe Temperaturen erfüllt, und die Asymmetrie zwishen Materieund Antimaterie lässt sih durh Wehselwirkungen zwishen Elementarteilhen unmit-telbar unterhalb der kritishen Temperatur des Phasenübergangs erklären.Innerhalb einer GUT wird die spontane Symmetriebrehung durh das Einführen voneinem Satz von Skalarfeldern (Higgsfeldern) realisiert. Die Symmetrie ist nur solangeerhalten, wie alle Felder den Wert Null haben und wird spontan gebrohen, wenn daszugehörige Feld φ einen Wert ungleih Null annimmt. Bei Temperaturen oberhalb derkritishen Temperatur wird der Gleihgewihtswert des Feldes auf Null heruntergedrüktund die Symmetrie wiederhergestellt. Dieser Phasenübergang von der SU(5) symmetri-shen zur SU(3) ⊗ SU(2) ⊗ U(1) symmetriegebrohenen Phase kann für ein Coleman-Weinberg-Modell (strahlungsinduzierte SSB) verstanden werden, indem man die Formdes e�ektiven Potentials als eine Funktion des Skalarfeldes für vershiedene Temperaturenuntersuht:Bei Temperaturen oberhalb der kritshen Temperatur be�ndet sih die symmetrishePhase (φ = 0) im globalen stabilen Minimum des e�ektiven Potentials. Für T = Tkrit ha-ben die symmetrishe und symmetriegebrohene Phase gleihe Energiedihten, die beidenMinima sind entartet. Fällt die Temperatur weiter, wird die symmetrishe Phase meta-stabil. Sie hat eine höhere Energiedihte als die stabile symmetriegebrohene Phase, aberein Potentialwall hindert sie daran unstabil zu werden (siehe Abbildung 3 [5℄). Es ísthierbei niht wihtig, ob tatsählih ein Potentialwall existiert und der Übergang durhQuantentunneln verbunden mit der Entstehung von Blasen mit gebrohener Symmetrieermögliht wird, oder der Potentialwall bei einer bestimmten Temperatur vershwindet.Wie jedes kosmologishes Modell maht die In�ation Annahmen über die Anfangsbe-dinungen des Universums. Diese sind, wie wir noh sehen werden, relativ frei wählbar, esist jedoh nötig zu fordern, dass es im frühen Universum mindestens eine gasgefüllte Re-gion gab, die heiÿer als die kritishe Temperatur des Phasenübergangs war, sih mit derZeit ausdehnte und dadurh abkühlte. Das Skalarfeld φ be�ndet sih also jenseits einesmöglihen Potentialwalls aber immernoh weit vom Minimum entfernt(siehe Abbildung4 [6℄).Der Übergang von φ = 0 nah φ = σ �ndet jedoh niht instantan statt. Das Feldbewegt sih langsam vom sogenannten falshen Vakuum zum wahren Vakuum hin. Beidiesem Übergang erhält das Universum eine enorme Vakuumenergie, ρVak ≃ V (φ = 0) ≡5A. Albreht, P. J. Steinhardt, Phys. Rev. Lett., 48, 17 (1982)6E.W. Kolb, M.S. Turner: The Early Universe, Addison Wesley, 19918



Abbildung 3: E�ektives Potential eines CW-Modells als Funktion von φ für vershiedeneTemperaturen. TGUT ist gleihbedeutend mit Tkrit

Abbildung 4: Shematishe Darstellung eines In�ationspotentials. (a) Quantentunneln,wenn nötig, (b) slow roll, () Oszillation um das Minimum
9



M4, und sobald die Temperatur des Universums unter eine Temperatur T ∼ Tkrit ≃ Mgefallen ist, dominiert die Vakuumenergie die Energiedihte des Universum (slow-roll, deSitter Phase). Im zweiten Teil wird das Potential steiler und die Entwiklung des Feldesbeshleunigt sih. φ shieÿt über das Potentialminimum hinaus und fängt an, shnell umden Wert des wahren Vakuums gedämpft zu oszillieren, was nah der QFT einem Zustandhoher Higgs-Teilhendihte entspriht. Diese zerfallen in leihtere Teilhen, die ihrerseitswieder wehselwirken und weiter zerfallen (reheating), so dass sih das Universum shnellin ein heiÿes System von Elementarteilhen im thermodynamishen Gleihgewiht entwi-kelt - genau der Zustand, der im Standardmodell als Anfangsbedingung gefordert wird.Die im Zuge des Wiederaufheizen erreihte Temperatur untersheidet sih kaum von derkritishen Temperatur, womit sih die Baryogenese erklären lässt.2.3 Auswirkung der In�ation auf das StandardmodellWir wollen nun das In�ationsmodell durh konkrete Rehnung verdeutlihen. Der obeneingeführte Parameter M zur Berehnung der Vakuumenergie sei M = 1014GeV, wassih durh die vereinheitlihten Theorien motivieren lässt. Wir nehmen an, dass der Pha-senübergang ∆t = 100H−1 (Hubblezeiten) benötige und erhalten für den Skalenfaktordurh Ausnutzen der Gleihungen (8):
R(ti + ∆t)

R(ti)
= eH ∆t = e100 ≃ 3 · 1043 (9)Betrahtet man nun ein Horizontvolumen der Gröÿe R = H−1 = 10−23cm. Die Entropiein diesem Bereih beträgt Si ≃ T 3krit(H−1)3 ≃ 1014, also viel weniger als unser heuti-ges Hubblevolumen. Während der exponentiellen Expansion unterkühlt das Volumen,

T ∝ e−Ht, und die Entropie bleibt konstant. Der entsheidende Shritt geshieht beimWiederaufheizen auf die Temperatur TRH = Tkrit: Die Entropie steigt auf den Wert
Sf ≃ e3H∆tT 3RH(H−1)3 ≃ 10144. Der höhst unadiabatishe Wiederaufheizungsprozesserhöht die Entropie des in�ationären Bereihes um das 10130-fahe und löst damit gleihdrei der vier angesprohenen kosmologishen Probleme:� Das heute beobahtbare Universum war zu dem Zeitpunkt als das Universum eineTemperatur von 1014GeV hatte, eine Gröÿe von nur 30cm und �ndet 1056-mal Platzin dem oben betrahteten Horizontvolumen. Die Quellen der CMBR waren also vorder In�ation eng benahbart und hatten genug Zeit um dieselbe Temperatur zuerreihen.� Während der In�ation blieb die Energiedihte des Universums konstant, währendder Krümmungsradius exponentiell anwuhs. Das heiÿt die Abweihung x von 1 ausGleihung (4), x(t) = (k/R2)/(8πGρ/3), wird durh die In�ation um den Faktor

exp(200) reduziert. Der Radius des heutigen Universums ist also viel gröÿer als derHubble-Radius, und Ω0 liegt exponentiell nahe an 1 (siehe Abbildung 5 [7℄).7A. H. Guth, P. J. Steinhardt, Das In�ationäre Universum, in: Kosmologie und Teilhenphysik, Hei-delberg: Spektrum der Wissenshaft Verlagsgesellshaft (1990)10



Abbildung 5: In jedem Koordinatensystem wird die Kugel um den Faktor 3 aufgeblähtund gleihzeitig die Gitterlinienanzahl erhöht� Drittens löst die Entropieerhöhung auh das Problem der ungewollten Überbleibsel,deren Dihte genauso exponentiell gedämpft werden, so dass ihre Häu�gkeit nihtmehr im Widerspruh zur beobahteten stehen. Natürlih vershwinden auh alleanderen Teilhen. Das bedeutet die Teilhenproduktion und Baryogenese müssenpostin�ationäre Prozesse sein.Bisher konnten wir noh niht die Inhomogenität des Universums auf kleinen Längens-kalen im In�ationsmodell unterbringen. Wir werden jedoh noh später zeigen, dass siesih aus Quanten�uktuationen des Skalarfeldes φ folgern lassen. Ein Problem bleibt aberauh weiterhin ungelöst: Die kosmologishe Konstante.3 SkalarfelddynamikWie wir gesehen haben, ist die In�ation Konsequenz der dynamishen Entwiklung ei-nes shwah gekoppelten Skalarfeldes, das zu einem Zeitpunkt vom Potentialminimumausgelenkt war. Aus diesem Grund werden wir uns jetzt zum besseren Verständnis dieseSkalarfelddynamik genauer anshauen.Wir betrahten ein shwah gekoppeltes homogenes Skalarfeld, für das ein Potential
V (φ) mit einem Minimum bei σ 6= 0 existiert, vor dem Hintergrund der Robertson-Walker-Raumzeit. Das Potential soll ferner einen �ahen Bereih haben, um die Mög-lihkeit für die slow-roll Phase bieten zu können, und der Anfangswert des Feldes φi seiungleih σ (vgl. Abbildung 4). Wir vernahlässigen zunähst die Quanten�uktuationenund führen sie später als kleine Korrekturen ein. Die Lagrange-Dihte ist dann gegebenals:

L = ∂µφ∂µφ/2 − V (φ) = φ̇2/2 − V (φ) (10)Aus dieser lässt sih dann die Energiedihte und Druk berehnen:
ρφ =

φ̇2

2
+ V (φ)

[

+
(∇φ)2

2R2

] (11)
pφ =

φ̇2

2
− V (φ)

[

−
(∇φ)2

6R2

]
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Da räumlihe Ableitungen aufgrund der geforderten Homogentität wegfallen, lässt sihhieraus folgende Bewegungsgleihung herleiten:
φ̈ + 3Hφ̇ + Γφφ̇ + V ′(φ) = 0 (12)Der Term 3Hφ̇ resultiert aus der Expansion des Universums und beshreibt die Rotver-shiebung des Feldimpulses φ̇. Wie bereits zuvor erwähnt, entspriht die Oszillation desFeldes um das Minimum einem Kondensat von impulslosen φ-Teilhen mit der Masse

mφ = V ′′(σ). Diese zerfallen in leihtere Teilhen, mit denen sie koppeln, und führenzum Wiederaufheizen des Universums. Γφ ist nihts anderes als die Zerfallsbreite. DieseBewegungsgleihung entspriht genau der eines Balles, der reibungsbehaftet in ein Talrollt.3.1 slow-rollFür die reibungsdominierte slow-roll Phase ist φ̈ vernahlässigbar und der für die Ent-stehung von Teilhen verantwortlihe Term Γφφ̇ ist noh niht aktiv. Die Bewegungsglei-hung reduziert sih zu:
3Hφ̇ = −V ′(φ) (13)Dies bedeutet im Bild des Balles, dass die Beshleunigung durh den Abfall des Poten-tials und die Reibung durh die Expansion sih ausgleihen. Die Vernahlässigung von φ̈erfordert folgende Konsistenzbedingungen:

∣

∣V ′′(φ)
∣

∣ ≪ 9H2 ≃ 24πV (φ)/m2Pl
∣

∣V ′(φ)mPl/V (φ)
∣

∣ ≪ (48π)
1

2 (14)Die erste Gleihung entspriht der Forderung (φ̈) ≪ 1, die zweite garantiert die Vernah-lässigbarkeit der kinetishen Energie gegenüber dem Potential.Mit Gleihung (13), (14), und dt = dφ/φ̇ lässt sih nun die Anzahl der e-Faltungen imSkalenfaktor berehnen, während φ von φ1 nah φ2 rollt:
ln(R2/R1) ≡ N(φ1 → φ2) ≡

t2
∫

t1

Hdt = −
8π

m2Pl φ2
∫

φ1

V (φ)

V ′(φ)
dφ (15)3.2 OszillationSobald φ das Minimum erreiht hat, beginnt es um dieses mit der Frequenz ω2 = V ′′(σ)zu oszillieren. Wir müssen deshalb die vollständige Bewegungsgleihung (12) berüksih-tigen, und shreiben sie unter Verwendung von Gleihung (11) um, indem wir sie mit φ̇multiplizieren:

ρ̇φ + 3Hφ̇2 + Γφφ̇2 = 0 (16)Da φ sehr shnell um σ shwingt, oszilliert φ̇2 sinusartig und kann durh seinen Mittelwertüber eine Shwingungsperiode ersetzt werden:
〈

φ̇2
〉yle = ρφ (17)12



Wir erhalten folgende Gleihung für die Entwiklung von ρ:
ρ̇φ + (3H + Γφ) ρφ = 0 (18)

Abbildung 6: Entwiklung von ρφ, ρr und der Entropie während der Wiederaufheizphaseund nah der exponentiellen ExpansionDies entspriht einer Zerfallsgleihung von massiven Teilhen. Abbildung 6 [8℄ zeigt dieLösung dieser Gleihung. Wihtig ist, dass das Universum wieder in eine strahlungsdo-minierte Phase übergeht, in der die Entropie des mitbewegten Volumens konstant bleibt.Bei genauer Rehnung stellt man auÿerdem interessanterweise fest, dass die Wiederauf-heiztemperatur TRH niht von der Anfangsvakuumenergie abhängt, sondern durh dieZerfallsbreite Γφ bestimmt wird. Übliherweise ist TRH < M , da während der Oszillati-onsphase viel der ursprünglihen Vakuumsenergie (mit dem Faktor M4/T 4RH) rotversho-ben wird. Ist jedoh die Zerfallsbreite sehr groÿ, d.h. die φ-Teilhen zerfallen in wenigerals eine Hubblezeit und es gibt keine φ-dominante Epohe, wird die Vakuumenergie an-nährend vollständig umgesetzt: TRH ∼ M .3.3 Abshätzung der In�ationsdauerAus dem Horizontproblem lässt sih eine untere Grenze für die In�ationsdauer abshät-zen. Wir betrahten wieder ein Anfangsvolumen, das durh den Hubbleradius gegebenist, und wissen, dass sih die Entropie sih während der In�ations- und der Wiederauf-heizungsphase auf etwa 1088 vergröÿern muss.
Sf ≃ e3N(φi−φf ) m3Pl

M2TRH
N(φi − φf ) & Nmin = 53 +

2

3
ln

(

M

1014GeV

)

+
1

3
ln

(

TRH
1010GeV

) (19)8E.W. Kolb, M.S. Turner: The Early Universe, Addison Wesley, 199113



Die Parameter M und TRH sind modellabhängig. Variiert man aber diese aber zwishen
1GeV und 1019GeV, ändert sih Nmin nur zwishen 24 und 68.4 Dihte�uktuationenUm auh die Dihteinhomogenitäten mit der In�ationstheorie erklären zu können, könnenwir φ niht länger als klassishes und homogenes Skalarfeld betrahten, sondern müssenQuanten�uktuationen als Korrekturterm mit einbeziehen. Wie bereits erwähnt, werdenDihte�uktuationen mittels einer Fourierentwiklung beshrieben. Die Entwiklung dieserModen wird in Abbildung 7 [9℄ gezeigt.

Abbildung 7: Entwiklung der Dihte�uktuationen und des HubbleradiusDie dik gezeihnete Linie mit den Pfeilen beshreibt den Verlauf des Horizontabstan-des. Unterhalb der Linie können kausale Prozesse statt�nden. Die Quanten�uktuationenkönnen im in�ationärem Modell innerhalb des des Horizontvolumens entstehen, verlassenjedoh dann dieses. Bei diesem als �good bye� bezeihnetem Prozess frieren die Moden ausund entwikeln sih rein kinematish. Nah der In�ation treten sie jedoh wieder in dasHorizontvolumen als Dihteshwankungen ein (�hello again�). Im klassishen Urknallm-odell ist dies niht möglih, da jede Mode nur einmal den Horizontabstand shneidet.5 Spezielle In�ationsmodelleBisher haben wir die In�ation allgemein betrahtet. Hierzu hatten wir einen guten Grund,denn es existiert kein Standardmodell der In�ation, tatsählih gibt es noh niht einmalein völlig zufriedenstellendes Modell. Aber es existieren vershiedene einfahe Modelle,die dazu dienen können die In�ation zu diskutieren, genauso wie das SU(5) als einfahesBeispiel dient, wenn vereinigte Eihtheorien besprohen werden.9E.W. Kolb, M.S. Turner: The Early Universe, Addison Wesley, 199114



5.1 Coleman-Weinberg-PotentialDas erste Modell für die In�ationstheorie basierte auf eine SU(5) GUT, deren Symmetriespontan in SU(3)⊗ SU(2)⊗U(1) durh ein 24-dimensionales Higgsfeld gebrohen wird.Das Potential hat eine Coleman-Weinberg Form:
V (φ) = B

σ4

2
+ Bφ4

[

ln
φ2

σ2
−

1

2

] (20)Der Parameter B = 25
16α2GUT ≃ 10−3 ist durh die Kopplungsstärke α ≃ 1

45 gegeben.Das CW-Potential ermögliht eine lange slow-roll Phase und kann die oben angesprohe-nen Probleme lösen. Es zeigt sih jedoh bei der Ergänzung der Quanten�uktuationen,dass diese sih niht als kleine Korrekturterme einbinden lassen, sondern von derselbenGröÿenordnung sind wie φ selbst und somit ein Abshlieÿen der In�ation verhindern.Um das Potential dahingehend anzupassen, müsste der Parameter B auf 10−15 redu-ziert werden. Damit würde aber auh die Kopplungsstärke α so stark verkleinert, dasssih niht mehr mit den GUT vereinbaren lässt.5.2 SupersymmetrieAuh in supersymmetrishen Theorien lässt sih die In�ation einbinden. Auf eine genaueDiskussion dieser Theorien wird an dieser Stelle verzihtet, es sei jedoh erwähnt, dassauh hier Probleme auftreten. Während der Wiederaufheizphase entstehen Gravitinos,die supersymmetrishen Partner der Gravitonen. Bei genauer Betrahtung haben dieseGravitionos Ein�uss auf die Elementhäu�gkeiten im Universum. Da diese aber bereitsmit dem Standardurknallmodell vorhergesagten Werte sehr genau überinstimmen, solltensie niht von der In�ation geändert werden.5.3 Chaotishe In�ationAls letztes Beispiel sei die Chaotishe In�ation genannt. Diese Modell nah Linde führtein Skalarfeld ohne Bezug auf eine vereinheitlihte Theorie, sondern nur zum Zweke derIn�ation, ein und sein Potential ist dadurh erfreulih einfah:
V (φ) = λφ4 (21)Damit das Potential genügend �ah ist, muss λ ≃ 10−15 sein. Das Potentialminimum istbei φ = 0, somit hat das Potential nihts mit der spontanen Symmetriebrehung gemein-sam. Die Anfangsverteilung des Feldes φi muss somit von Null vershieden sein, und sollzufällige Werte für untershiedlihe Raumbereihe des Universums haben (haotish).Für eine ausreihende In�ationsdauer muss φi & 4,4mPl sein.Wir wollen nun die Gröÿe L einer Region mit konstantem φi abshätzen, die nötig istum die Homogenität des Universums erklären zu können. Wir erinnern uns, dass eineVoraussetzung für das Statt�nden von In�ation die Vernahlässigung der räumlihen
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Ableitung ist:
(∇φ)2 ∼

(

φi

L

)2

≪ λφ4
i

⇒ L ≫ 2
φi

mPlH−1 (22)Das heiÿt, φ muss in einem Bereih gröÿer als das Horizontvolumen homogen sein. Diesist weder sehr haotish, noh löst es das Horizontproblem.5.4 Forderungen an möglihe ModelleDank unserer gemahten Erfahrungen mit den vershiedenen Modellen, lassen sih jetzteinige Forderungen an erfolgsversprehende Kandidaten aufstellen:� Das Skalarfeld muss in einem groÿ genugen Gebiet homogen sein. (∇φ)2 = O

[

(

φi

L

)2
]

≪

V (φi)� Das zugehörige Potential muss einen ausreihend �ahen Bereih aufweisen um dieslow-roll Phase zu ermöglihen. Desweiteren muss dieser Bereih lang genug sein,um Quanten�uktuationen als kleine Korrekturen einbauen und die Probleme derHomogenität und Inhomogenität lösen zu können.� Die durh die In�ation produzierten Dihtestörungen dürfen auf groÿen Längens-kalen niht gröÿer als etwa 10−4 sein, um zu vermeiden, dass in der CMBR groÿeShwankungen entstehen. Gleihzeitig dürfen sie aber auh niht kleiner 10−5 sein,um für die Strukturbildung verantwortlih sein zu können.� Die Wiederaufheiztemperatur muss hoh genug sein, dass das Universum anshlie-ÿend strahlungsdominiert ist und ein Anshluss an die Standardurknalltheorie mög-lih ist. Für die Erklärung der Baryonenasymmetrie ist eine Temperatur nahe derkritshen Temperatur der GUT erforderlih.� Während der Wiederaufheizphase dürfen keine neue unerwünshten Teilhen ent-stehen, wie wir es am Beispiel der Gravitinos beobahtet haben.� Das In�ationsfeld sollte sih vernünftig in ein Teilhenphysikmodell einbinden las-sen.
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