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Мысалы, кейбір кеңістіктік тәуелділігі бар модельді қарастыруға да болады. Сонымен қатар, 

ерте диагнозға байланысты емдеуді бастау уақытының рӛлін тереңірек талдау қажет. 

Модельді неғұрлым нақты ету үшін соғұрлым биологиялық негізделген әсерлер 

гамильтониан H-ге қосылуы керек. Мұнда ұсынылған кванттық механикалық модель 

молекулалық биологияның негізгі кемшіліктеріне жауап бере алады, бірақ бұл керемет және 

үлкен кванттық механикамен қатар қатерлі ісік жұмбағының кең алаңына ӛте кішкентай 

қадам болғанын мойындау керек. Сонымен, бұл зерттеу сонымен қатар биология, химия 

және физика саласындағы кең ауқымды ойлауды және білім жинауды қажет етеді. Алайда, 

бұл кішкентай қадам біздің қазіргі түсінігімізді холизмнің жаңа дәуіріне кӛшіру керек деп 

болжайды, бұл біздің қатерлі ісік ауруын емдей алмайтын технологиялық тәсіліміздің 

кемшіліктерін түсінуге негіз болады. 
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В данной работе исследуем космологическую динамику взаимодействующих моделей 

темной энергии, в которых функция взаимодействия является нелинейной с точки зрения 

плотностей энергии. Явно рассматривая взаимодействие между темной материей без 

давления и скалярным полем, минимально связанным с гравитацией Эйнштейна, здесь 

исследуем динамику пространственно плоской Вселенной Фридмана-Робертсона-Уокера для 

степенной зависимости потенциальной энергии со скалярным полем. Для решения полевых 

уравнений использован метод решения дифференциальных уравнений – автономные 

системы дифференциальных уравнений. Получены точные решения для масштабного 

фактора )(ta  и скалярного поля  t  при 1 . Эти результаты соответствуют известной 

модели темной энергии и способны описать позднюю эволюцию расширения Вселенной. 

В больших масштабах наша Вселенная однородна, изотропна и почти плоская. Такая 

геометрическая конфигурация хорошо описывается пространственно плоской Вселенной  

Фридмана-Робертсона-Уокера, которая характеризуется следующим линейным элементом 

 

  222222ds dzdydxtadt  ,              (1) 

 

где 
 ta

 — масштабный коэффициент расширения Вселенной. В этом пространстве-времени  

считаем, что основными составляющими нашей Вселенной являются материя без давления и 
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неканоническое скалярное поле, где материz и скалярное поле взаимодействуют друг с 

другом через негравитационное взаимодействие.  

Интеграл действия такого космологической модели определяется выражением 
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где mL  обозначает лагранжиан для членов поля материи, что означает материю без давления 

и скалярное поле. Для действия (1) плотность энергии и давление для скалярного поля 

принимают вид 
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  Vp  2
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Параметр уравнения состояния для скалярного поля   определяется как  
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Кроме того, здесь предполагаем, что m  и mp  — соответственно плотность энергии 

и давление для материи. Так как предполагаем безнапорное вещество, то имеем 0mp  и, 

следовательно, параметр уравнения состояния для этого сектора вещества m .  

Уравнения поля можно получить, варьируя действие относительно метрических 

тензора g  пространства-времени как 

 

  pH m 
3

12 ,       (6) 

 

 mm pH  
2

1 .          (7) 

 

Здесь точка над буквой производную по космологической времени,  
a

a
H — параметр 

Хаббла. Более того, из тождества Бьянки имеем, что 0; ab

beff T , где ab

m

abab

eff TTT  . 

Однако, поскольку здесь рассматриваем взаимодействие между скалярным полем и пылевой 

жидкостью, тождество Бьянки дает следующие уравнения 

 

0T ;

ab

b;  ab

bm T ,       (8) 

Или 

QH mm   3 ,      (9) 
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  QH    13 .         (10) 

 

Следующая наша задача решить полевые уравнения (6), (7), (9) и (10). Эти уравнения 

являются нелинейными дифференциальными уравнениями в частных производных. Ниже 

применим подход решения таких уравнений, как автономные системы дифференциальных 

уравнении. Для этого здесь продолжаем с введением безразмерных переменных 
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Здесь в H-нормализации. Более того, предполагаем, что новой независимой переменной 

является время прохождения aN ln , которое также называется параметром e-фолдой. 

Рассмотрим частные решения 

 

  nV   .          (12) 

 

В новых переменных уравнения гравитационного поля (6), (7), (10) и (11) сводятся к 

следующей автономной системе дифференциальных уравнении 
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с алгебраическим ограничением 

 

  0r1-1 22  yx .       (17) 

 

Здесь 
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в котором 
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Кроме того, первое уравнение Фридмана (6) в безразмерных переменных принимает 

вид 
221 yxm   
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или 
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Где то 2

m
3

1  Hm  является безразмерным параметром плотности для материи. 

Космологические параметры для скалярного поля, а именно параметр уравнения состояния 

 и безразмерный параметр плотности   в новых переменных, могут быть записаны 

следующим образом 
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в то время как общее уравнение параметра состояния равно 
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тогда общее значение нашего параметра уравнения состояния можно будет записать, как 
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Принимая, что для ускоренного расширения Вселенной параметр уравнения равен 1 , 

то  

 

026 22  nH   .       (24) 

 

При ускоренном расширений Вселенной скалярное поле скатывается медленно, то в этом 

режиме  2 , соответственно уравнение (24) примет вид 
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Интегрируя, найдем 
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Откуда параметр Хаббла будет равен 0
3

aH


 . Уравнение Клена-Гордона для скалярного 

поля запищим в виде 
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03 2  VH   .               (28) 

 

Или для нашего случая 

 

01  nn  .              (28) 

 

где 
2

0a   является некой константой.  Проинтегрировав уравнение (28), получим 
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Здесь 1C  и 2C  являются константами интегрирования. 

Таким образом, в данной работе нами была рассмотрена плоская и однородная 

Вселенная Фридмана заполненная неким скалярным полем   и обычной материей, где 

скалярное поле и материя не взаимодействуют с гравитацией. Получены соответствующие 

полевые уравнения и для их решения нами был использованы методы решения автономных 

дифференциальных систем уравнения. Потенциальную энергию рассмотрели в виде 

  nV   . Найдены точные решения для масштабного фактора )(ta  и скалярного поля  t

при 1 . Эти результаты соответствуют известной модели темной энергии и способны 

описать позднюю эволюцию расширения Вселенной. 
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