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1. Introduccion

La cosmologia como descripcién del universo, su origen y desarrollo ha sido durante
milenios una de las mayores preocupaciones de fisicos y filosofos. Tras siglos de caracter
especulativo, la teoria newtoniana de la gravedad permitié finalmente establecer unas
bases matematicas para describir el comportamiento del cosmos. Sin embargo, la intro-
duccién de la Relatividad General (RG) a principios del siglo pasado ha propiciado una
revolucién en el estudio de la cosmologia que atun sigue en curso. Probablemente, el fin de
la concepcién estatica del universo para adoptar la teoria del universo en expansion sea
el cambio mas importante que esta teoria ha impulsado.

Por otro lado, los datos que en las tltimas décadas se han tomado como consecuencia
de una incesante mejoria en la capacidad de los instrumentos y las técnicas de medida,
nos han mostrado que la teoria estandar de la cosmologia relativista no se ajusta com-
pletamente a las observaciones. Datos obtenidos, principalmente del Fondo Césmico de
Microondas, nos indican que la evolucion del universo a lo largo de su historia es, segiin
esta teoria, incompatible con su estado actual.

La solucion mas exitosa planteada hasta el momento como solucion a estas incom-
patibilidades es la teoria de la Inflacion. Esta plantea que el universo sufrié una época
de expansion diferente a la esperable segin su contenido actual de materia y radiacion.
Para otorgar un sentido fisico compatible con la RG a esta expansion, esta teoria propone
la existencia de un campo asociado a una particula hipotética denominada inflaton, que
rigié el comportamiento expansivo del universo durante este periodo. Sin embargo, esta
particula es tan energética que sobrepasa las capacidades de los aceleradores de particulas
actuales, por lo que no nos resulta accesible.

Ademas, la teoria debe contar con un mecanismo que explique por qué en un momento
determinado, las particulas de inflaton originarias desaparecieron, dejando un universo en
el que unicamente se encuentra materia descrita por el Modelo estandar de particulas.
Esta parte de la teoria se denomina reheating y es un campo que permanece abierto en
la actualidad.

El objetivo de este trabajo es hacer un repaso bibliografico sobre la teoria actual de
la inflacion centrdandonos finalmente en el estudio del reheating. Para ello, se seguird una
linea légica en la que se propone el modelo inflacionario como solucién a las incongruen-
cias derivadas de la cosmologia moderna convencional y posteriormente se trata de dar
explicacion fisica a este fendmeno para finalmente explicar la manera en que las ultimas
fases de este proceso pueden enlazarse con nuestro universo actual.

El texto estda divido en tres secciones claramente diferenciadas. El primer capitulo
es un resumen de la teoria de la cosmologia moderna que se presenta con el objetivo
de entender el comportamiento de la evolucion fisica del universo y la relacion con su
contenido. Posteriormente, presentaremos los problemas derivados de la teoria estandar
para justificar la necesidad de la introduccion de una teoria correctiva que los solucione.

La segunda seccion comienza definiendo el concepto de inflaciéon para seguido mostrar
cémo puede solventar los problemas planteados en la seccién anterior. A continuacion, se
propone el campo del inflatén, que nos permitira describir la particula hipotética. Siguien-
do las referencias, el modelo sera el de un campo escalar, que trataremos exclusivamente
como un campo clasico. Finalmente, se estudian los requisitos que este campo tiene que
presentar para poder ser causante de un periodo inflacionario. Como paso previo a la
siguiente seccion se trata el comportamiento del campo bajo el efecto de un potencial
cuadratico que permita modelizar la evolucién del campo en su proceso de decaimiento



provocado por la expansién del universo.

En la tercera seccién se hard una introduccion a la teoria del reheating. Por simpli-
cidad, se considera uinicamente una interaccién con un campo escalar que represente las
particulas en las que el inflatén puede decaer. Se propondran dos modelos de estudio de
la interacciéon de la particula inflacionaria con el nuevo campo: un método perturbativo
y otro exacto. Comprobaremos que ambos métodos dan resultados completamente dife-
rentes y que esto es consecuencia de que las condiciones bajo las cuales el primero es
aplicable esta restringida a casos concretos. Por su parte, compararemos los diferentes
comportamientos que la solucion exacta presenta para distintos valores de los parame-
tros de la ecuacion que determina su evolucion y veremos que se producen crecimientos
exponenciales en el niimero de ocupaciéon de la particula interactuante.

Convenio de signos y notacién
En el desarrollo, se utilizara el sistema de unidades naturales de manera que

h=c=1

En las ecuaciones de Einstein utilizaremos la masa de Planck reducida definida por

Mp, = (87G)™Y/? |

donde G es la constante de gravitacion universal.
Para la métrica de Minkowski utilizaremos la convencion

1

o = O

0
0
1

_ o O O

0
Nuww = 0
0 0 O

Para un espacio-tiempo curvo general denotamos la métrica g, de manera que ds* =
Guvdx*dz”. También definimos g = det(g,,) v la inversa de la métrica g"”,

9 G =0, (1)

Si en este espacio-tiempo se tiene la derivada covariante V,, definimos el operador
D’Alembertiano sobre una funcién escalar ¢ como

Lo =gV, Vi = —=0,(9"0,0) (2)

EH



2. Cosmologia moderna y motivacion del modelo in-
flacionario

En esta seccion haremos una breve introduccion a la fisica de la cosmologia relativista.
En esta teoria, la variable que nos determina la evolucién del universo es la métrica
que, como veremos, mediante argumentos de simetria se puede reducir a una expresion
dependiente tinicamente de un factor de escala a(t) y una constante k. Nuestro interés se
centrard en estudiar el comportamiento temporal de estos parametros, que determinan la
geometria del universo y que se relacionaran con el contenido de energia y materia del
universo.

Posteriormente introduciremos una serie de conceptos que nos permitiran estudiar las
relaciones causales entre puntos de nuestro espacio-tiempo. Estas herramientas nos per-
mitiran llegar a la conclusién de que existen ciertas discordancias entre las observaciones
y el comportamiento esperable.

2.1. Introduccién a la cosmologia moderna

En Relatividad General, las ecuaciones de campo de Einstein relacionan la métrica de
un espacio tiempo con el contenido de energia y materia de este mediante

1
G, =-—1T A . 3
7 e (3)

G, es el tensor de Einstein que incluye términos de la métrica hasta su derivada
segunda, mientras que T}, es el tensor de energia-momento que describe la distribucion
de energia y materia en el espacio-tiempo. A es una constante arbitraria llamada cons-
tante cosmoldgica, un grado de libertad de las ecuaciones de Einstein cuyo significado
interpretaremos mas adelante.

Encontrar una solucién consiste en encontrar una métrica que sea compatible con una
distribuciéon de energia adecuada. El modelo utilizado en la cosmologia moderna es el de
Friedmann-Robertson-Walker (FRW), que propone una métrica que cumple una serie de
simetrias y que es consistente con un universo que contiene un fluido perfecto.Gracias a
este modelo se ha podido llegar a hacer especulaciones sobre el estado del universo en
tiempos tan tempranos como 10™*3 segundos tras el Big Bang [1].

2.1.1. La métrica FRW

La cosmologia moderna se fundamenta principalmente en los siguientes puntos [2]:

= Cuando el universo es tratado a gran escala presenta dos propiedades fundamentales:
homogeneidad e isotropia .

= El universo se encuentra en estado de expansién. Es decir, a diferencia de lo que
tradicionalmente se ha pensado, no es estatico.

El primero es conocido como Principio Cosmoldgico y, a pesar de tener un origen mas
cercano a la filosofia que a la fisica, ha sido respaldado por numerosas observaciones. El
segundo simplemente nos indica que, a diferencia de la mayoria de los intentos histéricos
por describir un universo estatico, no debemos restringirnos a esta posibilidad.

1Se puede considerar que esto ocurre a partir de escalas de 300 millones de afios luz.
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El Principio Cosmologico nos induce a proponer que la métrica es tal que existen
observadores para los cuales es homogénea espacialmente e isétropa. Estos observadores
se corresponderian aproximadamente a los sistemas de referencia de las galaxias [3].

Una métrica que cuente con estas caracteristicas tiene como consecuencia que la cur-
vatura espacio-temporal del universo sea constante. Se puede demostrar que mediante los
argumentos anteriores la forma mas general se expresa [3]

2

1 — kr?

ds? = —dt* + (1) + 17 (d6° +sin*0de”) | |, (4)

donde a(t) es conocido como el factor de escala césmico y k es una constante que determina
la curvatura espacial.

Esta métrica esta expresada en las llamadas coordenadas comdviles, para las cuales
una galaxia o un observador mantendria unas coordenadas (7,6, ¢) fijas en caso de no
actuar ninguna fuerza sobre ellas. Por ello, el significado fisico del pardmetro a(t) es facil
de entender: para k pequeno, la posicién fisica espacial entre dos puntos Iz para un tiempo
dado se puede aproximar por

R=alt)F , (5)

siendo 7 el vector de posicién en coordenadas coméviles. Es decir, a(t) determina la escala
de la posicién entre puntos del universo en reposo. Como veremos k ~ 0, por lo que esta
interpretacion es vélida; en cualquier caso, a(t) establece la relacién entre distancia fisica
y la distancia en coordenadas comoéviles. Estos nos indica que esta métrica es compatible
con el segundo hecho observacional indicado anteriormente: si a(t) > 0 actualmente, todos
los puntos del espacio se alejan de nosotros y observamos un universo en expansion. De
la misma manera, todos los puntos se alejan entre si.

El factor de escala se toma de tal manera que para el tiempo actual, ty, sea igual a la
unidad, a(tg) = 1, con lo que distancias fisicas y coméviles se igualan.

En los anos 20 del siglo pasado ya se comenzo a especular con la posibilidad de que
el universo se encontrase en un proceso de expansiéon. Para entonces Friedmann habia
propuesto la métrica (4), pero la primera observacién que respaldé la teoria del universo
dindmico fue el estudio del corrimiento al rojo de la radiacién llegada de las galaxias
lejanas. Gracias a ella, Hubble y Lemaitre publicaron una ley que relaciona la distancia a
la que se encuentra una galaxia con la velocidad a la que se aleja de nosotros:

R=HR . (6)

H es el parametro de Hubble que, como veremos, se relaciona con el valor de a(t) v,
por lo tanto, depende del tiempo. Este es el motivo por el que utilizamos la denominacion
“pardmetro” y no “constante” de Hubble. Sustituyendo en (5) y teniendo en cuenta que,
la separaciéon entre dos galaxias en coordenadas comdviles 7 es constante,

R = a7+ alt)i = a(t)F = %é , (7)
es decir,
_at)
H(l) = alh) (8)




El parametro k es una constante y tiene un valor que, en funciéon de su signo, tiene
implicaciones en la curvatura espacial:

s k& < 0 : hipersuperficies espaciales positivamente curvadas, isométricas a un hiper-
boloide de 3 dimensiones.

= &k = 0 : hipersuperficies espaciales planas, isométricas al espacio tridimensional
ordinario.

= &k > 0 : hipersuperficies espaciales negativamente curvadas, son isométricas a la
3-esfera.

Para ver esto, hacemos un cambio de coordenadas que nos elimine la dependencia
explicita de la métrica en k:

Losinh?(y/[k[x) k<0
rf=du(x) =q X k=0 (9)
%sin2(\/Ex) k>0

con el cual, la métrica FRW se expresa

ds® = —dt* + a*(t)(dx* + ®r(x)(d6* + sin®0d¢?®)) . (10)

En definitiva, para cada uno de los tres grupos posibles en los que se puede clasificar
el valor de k, todos los casos son isométricos. En numerosas ocasiones los problemas de
cosmologia se restringen por simplicidad a casos en los que k adopta uno de los siguientes
valores: —1, 0 6 1. En nuestro caso, para facilitar desarrollos posteriores, permitiremos
que k adopte cualquier valor real.

Es interesante remarcar que para el caso k = 0, que es el mas cercano a las obser-
vaciones, Y = r. En este caso se recupera la métrica euclidiana en las hipersuperficies
espaciales.

En resumen, la geometria del universo quedard determinada por un valor de k y la
funcién a(t).

2.1.2. Solucion de las ecuaciones de Einstein

En Relatividad General, una distribucion continua de materia o un campo se repre-
senta por su tensor de energia-momento. Estos tensores adoptan diferentes formas segiin
el tipo de energia que describen. Como veremos, las caracteristicas del tensor de energia-
momento asociado al contenido del universo determinara la evolucion del factor de escala.

En el caso de un fluido perfecto, su tensor de energia-momento se expresa

T =(p+ P)u'u, — Pé", | (11)

donde p, la densidad de energia propia, y P, la presién en el sistema de referencia del
fluido en reposo estan relacionados por la ecuaciéon de estado barotrdépica:

P
— . (12)
p
El contenido del universo se modeliza mediante un fluido perfecto de este tipo al que

llamaremos fluido cosmolégico. Debido a la homogeneidad del espacio, consideraremos

w



que las distribuciones p y P son homogéneas espacialmente, dependiendo tinicamente
de t. Teniendo esto en cuenta y como consecuencia de la ley de conservacion asociada
al tensor de energia-momento, utilizando la métrica FRW, llegamos a la ecuacion de
continuidad [4]

V,T" =0 =  jp+3H(p+P)=0 . (13)

Multiplicando esta expresion por a, obtenemos una diferencial perfecta que podemos
integrar para obtener

paH) = constante| . (14)

Queremos ver cémo evoluciona un universo formado por este fluido. En primer lugar
resolveremos las ecuaciones de Einstein tomando una constante cosmoldgica nula,

1 1
G, = R/w - —gWR T

w 29 = gz T
donde G, es el tensor de Einstein, R, es el tensor de Ricci, R la curvatura escalar y g,
la métrica FRW.

Calculando la curvatura de la métrica y utilizando un tensor de energia-momento de
la forma expresada en (11), se llega a las ecuaciones de Friedmann [1]:

1 - (—) - (16)

(15)

a 3]\43,1 a
y
' . :
Hvm=2=__"_ P)| . 1
HE = = (0 3P) a7)

Noétese que las ecuaciones (13), (16) y (17) no son independientes. La ecuacién (17)
se puede obtener de derivar (16) y sustituir (13). Ademads, las dos tltimas ecuaciones
implican k= 0, condicién necesaria para que el resultado fuese consistente.

Antes de continuar, haremos una pequena recapitulacion. Hasta el momento uinica-
mente hemos utilizado la suposicion de que tanto el espacio como la distribucién de
energia-materia que este contiene son homogéneos espacialmente respecto de ciertos ob-
servadores, que coinciden aproximadamente con las galaxias. También hemos supuesto
que todo su contenido se comporta como un fluido perfecto. Gracias a la homogeneidad
e isotropia todos los grados de libertad se han reducido a la funcién a(t) y al pardmetro
k. El conjunto de ecuaciones obtenidas junto con la ecuacion de estado barotropica nos
proporcionan una solucién para estos parametros, con lo que la métrica queda totalmente
determinada.

Para encontrar la solucién a(t) simplemente tenemos que hacer uso de la ecuacién de
continuidad, (13), y de la ecuacién de estado, (12):

Ht

=-314+w) = at)= { im z i :i - (18)

Reformulamos la primera ecuaciéon de Friedmann de un modo que nos resultara ttil
mas adelante. Primero, definimos el ratio de densidad {2 como la razén entre la densidad



de energia del fluido y aquella que hace que la curvatura se anule segin (16), pei(t) =
3M131H27

(19)
Asi, podemos escribir (16) como

—k

I-0= (aH)?

(20)

2.1.3. Naturaleza del fluido cosmolégico

Como hemos visto, la ecuacién de estado del fluido determina la evolucién de la métrica
del universo, por lo cual resulta crucial entender su naturaleza. Consideraremos que el
fluido cosmoldgico estd compuesto de diferentes especies, es decir, diferentes tipos de
energia o materia, con diferente ecuacion de estado. El tensor de energia-momento total
sera la suma de los correspondientes a cada una,

T/W = ZT;EQ ’ (21)

y consecuentemente,

P=>"F (22)
P:ZM . (23)

Ademas, cada una de las componentes debe cumplir (13), por lo que
piad® ) = cte = p;y . (24)
La energia/materia presente en el universo se puede separar en dos grandes bloques,
por un lado la materia no relativista y por el otro la radiacién, junto con la materia
con comportamiento relativista. Consideramos materia relativista aquella cuya energia
cinética sea del orden o superior que su masa en reposo.
La materia no relativista se caracteriza por ejercer presion nula, P, = 0, con lo que
Wy =0y

pma3 =cte = pmo - (25)

Por otro lado, en el caso de la radiaciéon w =1/3 y

prat =cte =p.o . (26)

Este comportamiento es intuitivo: el primero nos indica la conservacién de la masa,
mientras que el segundo se puede interpretar como la conservacién de fotones, que pierden
energia al aumentar su longitud de onda linealmente con a.

En la resoluciéon de las ecuaciones de Einstein no hemos tenido en cuenta el posible
efecto de una constante cosmoldgica no nula. En caso de anadirla, tendriamos que



G T, +Ag, - (27)

224 Mlg’l 24

Estamos situando la constante cosmolégica en el primer término de la igualdad en una
interpretacion en la que se considera parte de la energia contenida en el espacio-tiempo.
Este punto de vista es el que plantea la existencia de una energia oscura de naturale-
za incierta como causante de este término. Sin embargo, la presencia de la constante
cosmoldgica es una consecuencia matematica de una libertad a la hora de postular las
ecuaciones de campo de Einstein, por lo que se podria situar en el segundo término de la
ecuacion o contenido en el tensor de Einstein, representando un significado geométrico.
En nuestro caso, seguiremos la primera via y consideraremos este término como el tensor
de energia-momento de otro tipo de especie de manera que

(T%,)n = MAASE . (28)

Comparando con el tensor de un fluido perfecto,

PA = —pPA = wpy =—1 . (29)
De (14),

pa = cte . (30)

En general, la presién y densidad de energia total tendra que tener en cuenta todas las
especies. Sin embargo, los diferentes comportamientos que presenta p; frente a a nos indi-
can que en cada momento de la evolucion del universo, una de las especies es mayoritaria
y domina el comportamiento de la expansion.

En la Tabla 1 se resume la evolucién de la densidad de energia y el factor de escala
para universos dominados por las tres diferentes especies que hemos tratado.

Especie dominante | w | p(a) | a(t)
m 0 | a3 | t?3
r 1/3 | a=* | /2
A —1 | 1 |t

Tabla 1: Evolucién de la densidad de energia en funcién del parametro de escala y evolucién del
parametro de escala en funcién del tiempo

Ahora que ya conocemos cémo evoluciona el factor de escala, estudiaremos la de-
pendencia del parametro de Hubble sobre esta variable. Podemos reformular la primera
ecuacion de Friedmann (16) teniendo en cuenta los ratios de densidad de energia actuales
definidos segin

— pi,o _ pl 3(1+w.)
= - am 31
Perit (to) Perit (to) ( )
Estos ratios son constantes por definiciéon. Sustituimos para obtener

H\ . k
) = g 3(Fws)
(Ho) Z Oa o (32)

Las observaciones indican que en la actualidad el universo tiene una geometria espacial
practicamente plana por lo que k/(aHy)? ~ 0. Teniendo esto en cuenta y, si conocemos
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los valores actuales de los ratios de densidad de energia y el valor actual del parametro
de Hubble, podemos calcular la evolucién del parametro de Hubble en funcién del factor
de escala:

H(a) = Hov/ Qa3 + Qa=t +Qy | . (33)

Para el tiempo actual, experimentalmente se han estimado los siguientes ratios y
pardmetros 2:
Qb ~ 0,04
Qdm >~ 0723
Q, ~ Q,,/3400
QA ~ 0,7

P03 (31

Hy ~ 70kms™* Mpc ™! [5] (35)

2.1.4. Evolucion del universo segin la teoria estandar

La teoria estandar de la evolucién del universo asume que su geometria esté correcta-
mente descrito por la métrica FRW para un contenido de radiacién, materia relativista y
materia no relativista. También se considera que existe una densidad de vacio o constante
cosmoldgica no nula que resulta despreciable en las primeras épocas pero que permite
explicar la aceleracion que actualmente se esta produciendo en la expansion del universo.
La mayor parte de la radiacién contenida proviene del denominado Fondo Césmico de
Microondas o CMB, y no es una radiacién que provenga de las galaxias, sino que se con-
sidera que ha permanecido en el universo desde su creacién, y que ha viajado libremente
desde que su energia bajé del umbral necesario para ionizar la materia.

Una forma de entender el comportamiento del universo temprano es pensar que el
decrecimiento del factor de escala a medida que se retrocede en el tiempo tiene el mismo
efecto local que sufre la materia contenida en una caja cuyas paredes se contraen [3]. En el
primer momento del universo a — 0, a lo que se le conoce como la singularidad inicial.

Como hemos visto previamente, debido a la diferente evolucién de la densidad de
energia de la materia ordinaria y la radiacion, a medida que vamos atras en el tiempo la
densidad de energia de la radiacion aumenta por encima que la de la materia no relativista
(Tabla 1).

Hoy en dia, la densidad de energia estimada del CMB es aproximadamente 1000 veces
menor que la debida a la materia. Por lo tanto, como esta radiacién no proviene de la
emision de las estrellas sino que sigue presente a medida que se retrocede en el tiempo, en
el periodo de la evolucion del universo que el factor de escala, a, fuese 1000 veces menor
que el actual, la densidad de energia de la radiaciéon comienza a ser dominante. Podemos
considerar que para periodos previos, el universo se comporta en régimen de dominacion
de radiacion y, para épocas posteriores, dominacion de materia.

Siguiendo la analogia de la caja comprimiéndose, es esperable que materia y radiacién
adquieren temperatura a medida que a se reduce. De la mecdanica estadistica cuantica
para particulas sin masa se puede derivar que para radiacién termalmente distribuida [3],

T o pY*oca™t . (36)

2El subindice “b” hace referencia a la materia bariénica y el subindice “dm” a la materia oscura.
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Por ello, la energia de los fotones aumenta al retroceder en el tiempo. Para perio-
dos suficientemente tempranos, la energia es tan alta que no permite establecer enlaces
entre particulas. Se especula que en estas fases particulas intranucleares, electrones foto-
nes y neutrinos eran libres e interactuaban fuertemente entre ellos [6]. A medida que la
temperatura decrece empiezan a aparecer los primeros estados ligados. En primer lugar
las particulas intranucleares se habrian unido para formar bariones, que una vez que la
energia fuese lo suficientemente baja se formarian los nticleos atémicos.

Para nuestro estudio, el hito mas importante sucede en un tiempo aproximado t4. >~
10'3s, correspondiendo a una temperatura T, ~ 3000K. Es el denominado desacople
de radiacién y materia, que sucede cuando la energia promedio de los fotones comienza
a ser menor que la necesaria para ionizar los atomos, de manera que se crea el CMB que
actualmente percibimos. En ese momento, radiacién y materia dejaron de interactuar,
permitiendo a los fotones viajar libremente durante el resto de la evolucién del universo.
Esta radiacion primitiva, que presenta un espectro de cuerpo negro, debido a la expansion
del universo, se ha ido enfriando (aumentando su longitud de onda), con lo que actual-
mente recibimos una radiacion correspondiente a un cuerpo negro a una temperatura
Temp =~ 3K. La imagen que percibimos del CMB presenta una gran isotropia, lo que
indica una alta homogeneidad en el universo en la época en que se cred. Esta es una de
las observaciones que respaldan el Principio Cosmolégico. En la Figura 1 se observan una
representacion del CMB, mostrando las fluctuaciones que su temperatura presenta, de
orden mucho menor que Toyp (AT /Tens O(1077)) .

Figura 1: Representacién de las fluctuaciones de temperatura del CMB. A pesar de la repre-
sentacién, la fluctuacion es varios 6rdenes menor que Toprp, mostrando en realidad una alta
isotropia. Imagen proporcionada por NASA / WMAP Science Team.

2.1.5. Relaciéon entre el espacio-tiempo FRW vy el espacio-tiempo de Min-
kowski

Uno de los problemas del modelo cosmolégico descrito hasta el momento fue conse-
cuencia de la deteccién del CMB. Su alta isotropia no era consistente con las relaciones
causales posibles en el espacio-tiempo propuesto. Para poder profundizar en ello tenemos
que introducir ciertos conceptos y herramientas geométricas. En lo que resta de esta pri-
mera seccion, todo lo que desarrollemos sobre la geometria causal del espacio-tiempo serd
utilizando por simplicidad k£ = 0, muy cercano a las observaciones.

Queremos estudiar cuando dos puntos del espacio-tiempo estan causalmente conec-
tados. Para ello serd necesario estudiar la propagacion de la luz, es decir, las geodésicas
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nulas, ds? = 0. Teniendo en cuenta la métrica utilizada, es conveniente definir el tiempo

conforme:
dt
. / ol (37)

Con este nuevo conjunto de coordenadas la métrica FRW (k = 0) se expresa:

ds* = a(7)? [—dr® + da® + dy* + dz*] . (38)

De manera que la métrica, g, = aQ(T)nW, es simplemente un multiplo de la métrica
de Minkowski. Por lo tanto, las curvas luminosas (ds?* = 0) unen dos puntos de nuestro
espacio tiempo si y sélo si lo hacen en la métrica plana de estas coordenadas. De esa
manera, los conos de luz son iguales a los del espacio de Minkowski. Decimos que el
espacio-tiempo FRW estd conformemente relacionado con el espacio-tiempo de Minkowski
[3].

Consideramos que el momento actual estd descrito por el tiempo ty y el tiempo
conforme 7y. Los valores del tiempo en el sistema de referencia isotropo pertenece al
intervalo (0, tnay), donde tp.c es finito para un universo que colapsa sobre si mismo,
a(t — tmax) — 0, e infinito si a(t — o00) — oo. Entonces, el espacio de Minkowski
relacionado tendra un limite inferior 7; y un limite superior 7ax

Ti:Tg—/OO% (39)

fodt
Tmax = To + / —_ . 40
‘ to a’(t) ( )

Concluimos que el comportamiento de a(t — 0) y a(t — tpax) serd el responsable
de que este espacio tenga limites temporales o estos sean infinitos. En la Figura 2 se
ha representado la porcién del espacio de Minkowski conformemente relacionada con el
espacio-tiempo FRW, mostrando su limite temporal superior e inferior.

TA Tmax

e S T T R

7i

T

Figura 2: Representacion de la dimensién temporal y una dimensién espacial del espacio de Min-
kowski conformemente relacionado. Este espacio estd espacialmente ilimitado, pero dependiendo
del comportamiento de a(t) puede tener limites temporales.
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La existencia de limites finitos inferior y superior de la variable 7 tiene dos consecuen-
cias:

= Si 7 esta limitado inferiormente, es decir, 7; # —o0o, entonces el cono de luz pasado
no recorre todas las coordenadas espaciales. Es decir, la region del espacio que ha
podido tener contacto causal con un observador esta limitada.

= Si 7 esta limitado superiormente, es decir, T.x # 00, el cono de luz futuro esta
espacialmente limitado, entonces, un evento actual podrd enviar una senal a una
regién limitada del espacio en todo el futuro del universo.

Teniendo en cuenta la evolucién del parametro de escala para los diferentes tipos de
fluido (Tabla 1), vemos que 7 es finito (se toma 7; = 0) para universos dominados por
radiacion (a o t'/?) y materia (a oc t%/3).

En el caso de un universo en el que tunicamente actia una constante cosmoldgica,
no so6lamente 7; — —oo, el comportamiento exponencial también indica que el tiempo ¢
transcurrido desde la singularidad es infinito. Sin embargo, en la cosmologia estandar la
contribucion de la constante cosmoldgica cuando a — 0 es despreciable.

2.1.6. Conexion causal: Horizontes y Radio de Hubble

Procedemos a definir dos magnitudes que nos permiten expresar las limitaciones espa-
ciales que sufren los conos de luz pasado y futuro, como hemos comentado en el apartado
anterior.

La méaxima distancia comévil a la que luz emitida en el tiempo ¢; puede llegar en el
tiempo t se define como el horizonte de particulas (comévil),

rp(t):T—Ti:/o % : (41)

El horizonte de eventos (comdvil) se define como la distancia que determina la
region del espacio desde la cual nunca se recibird senales luminosas en el futuro,

tmax dt
Te = / — = Tmax — T - (42)
t t

Para ayudar a entender el significado geométrico de estas cantidades, se ha represen-
tado en la Figura 3 el cono de luz correspondiente a un tiempo arbitrario y sus corres-
pondientes horizontes.

Las distancias fisicas de estos horizontes se obtienen simplemente multiplicando por
el factor de escala evaluado en el tiempo ¢,

Ry(t) = a(t)rp(t) ¥ (43)
R.(t) = a(t)ro(t) . (44)

Otra magnitud importante para el estudio de la causalidad es el radio de Hubble,
Ry que es simplemente la inversa del parametro de Hubble,

Ry = (45)

1
H
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Figura 3: Representacion del cono de luz en el espacio conforme. La longitud del cono de luz
hasta sus cortes con Tyhax v 73 definen los horizontes de eventos y de particulas.

[gualmente, el valor comévil del radio de Hubble se obtiene dividiendo entre el factor
de escala: rg = (aH)~!. El radio de Hubble indica la distancia de los puntos del universo
que desde el punto de vista de un observador se alejan a una velocidad igual a la de la luz.
Por ello, ciertas referencias lo interpretan como que una senal luminosa proveniente de
puntos mas lejanos “no es visible actualmente” [6]. Esto no significa que actualmente no
podamos recibir senales luminosas de estos puntos (es decir, que esté fuera del horizonte
de particula), sino que si se mantuviese el valor actual del parametro de Hubble, esta
distancia marcaria el horizonte de eventos (para tp.x — 00).

Hects = /tmax dt /tmax da 11
= cte Te = — = = =
. a(t) . a’H H a

Donde hemos utilizado que H = a/a. Con el mismo cambio, podemos expresar el
horizonte de particulas comovil de diferentes maneras:

Tp:/Ot%:/0“%:/Oad?cf'w(a):/Oadznm')m(a') S )

Es decir, el horizonte de particulas se expresa como una integral de los valores adop-
tados por el radio de Hubble a lo largo de la evolucion del parametro a. Recordemos que
para k = 0 a(t) es siempre una funcién mondtonamente creciente en ¢ por (16). Vemos
que los valores de gy que mds contribuyen en el valor de r, son aquellos correspondien-
tes a valores pequenos de a, es decir, a las primeras épocas en la evolucién del universo.
Como veremos, uno de los objetivos de la teoria de la inflacion es conseguir aumentar el
horizonte de particulas, por ello, la evolucién del radio de Hubble en este periodo sera de
gran importancia.

El radio de Hubble también da una idea de la escala de tiempo del universo, pues es
precisamente el tiempo que hubiese transcurrido desde la singularidad hasta el momento
actual en caso de que su magnitud hubiese sido constante desde entonces:

tmax 1

aH ~

ra . (46)

t

1 1
rg =cte = t_toz/oﬁda:/oera:rH . (48)
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2.2. Problemas del modelo Big Bang sin inflacién

El modelo de Big Bang que no incluye un periodo inflacionario se ha visto cuestionado
por su inconsistencia con ciertas observaciones experimentales obtenidas. En concreto, dos
de sus mayores problemas han surgido de las siguientes observaciones:

= El CMB presenta una gran homogeneidad en el espacio, entre regiones aparente-
mente no causalmente conexas, segin el modelo sin inflacion.

= Las mediciones indican que, en la actualidad, la geometria espacial del universo es
muy cercana a ser plana. Para que esto sea posible, las condiciones iniciales son muy
restrictivas.

2.2.1. Problema de horizontes

Segun el modelo no inflacionario, el universo primitivo evolucioné en sus primeras
fases bajo dominacion de radiacién. Como hemos indicado previamente, esto provoca
que el espacio de Minkowski conformemente relacionado con nuestro espacio-tiempo esta
temporalmente limitado en 73 = 0. Por ello, existe un horizonte de particulas; dicho de
otra manera, el cono de luz pasado de un evento esta espacialmente limitado a una porcion
del universo.

La imagen obtenida del CMB da cuenta de la alta homogeneidad del universo en el
tiempo en que se produjo el desacople, t4.. En un fluido ordinario, la homogeneidad se
obtiene estadisticamente por la interaccién entre las particulas. Para que un estado in-
homogéneo se vuelva homogéneo las diferentes partes del fluido tienen que interactuar
entre si. De la misma manera, que diferentes partes del universo presente una alta ho-
mogeneidad deberia ser consecuencia de que hayan estado en contacto previamente. La
explicacion de que el universo pueda haber nacido en un estado que fuese homogéneo e
isotrépico desde su inicio es poco natural y altamente improbable [3].

La zona del universo que actualmente percibimos en el Fondo de Microondas corres-
ponde a una distancia comovil reyp = 79 — Tre- La pregunta que nos debemos hacer es
si toda esta regién del espacio estuvo en contacto causal previamente al desacople, es
decir, si r,(74c) > reus (Incluso seria més 16gico pedir 27, (7q.) > romp para que todos los
puntos del espacio hayan estado en contacto con todos los deméds). Como veremos, esto
no sucede en el modelo cosmolégico estandar.

Para demostrarlo, vamos a calcular la razén 6 = —ch(;;),
a(TdC) da
Q) = _ 49
o (7ac) / T (49)
ao da
TCMB :/ _— . (50)
a(rae) @ H(a)

Utilizando (33) y teniendo en cuenta a(7y.) ~ 1/1000 [6], numéricamente obtenemos

0 ~0,0217 . (51)

Como 6 < 1 podemos interpretarlo como el angulo que forman desde nuestro punto
de vista las mayores distancias que pueden estar causalmente conectadas en el CMB. Por
lo tanto,
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0=116" . (52)

Entonces, segiin nuestro modelo, no tiene justificacion que regiones del CMB separadas
para mayores angulos sean homogéneas. Tampoco tendria sentido que las fluctuaciones
estén correlacionadas para angulos mayores. En la Figura 4 se representa los conos de
luz correspondientes a dos puntos de la region espacial que actualmente percibimos como
CMB separados por un angulo de 90°.

Conformal Time

TO 8

Past Light-Cone

Last-Scattering Surface

7

Big Bang Singularity Particle Horizon

Recombination

Trec

.‘L:]

Figura 4: Los conos de luz pasados para puntos del CMB separados mas de 1,16° cortan con
T; sin solaparse, por lo que no han estado nunca en contacto causal segin el modelo Big Bang
estandar. Imagen extraida de [2].

2.2.2. Problema de planitud

Utilizando (32) podemos ver cémo evoluciona el radio comévil de Hubble:

—1/2
r(a) = (aH) ™ = GLHO (Z it — ;f[(])z) | (53)

Aproximando para una tnica especie dominante,

1 .
ru(a) ~ —a? . o4
(@) = 4 (54)
Teniendo en cuenta que durante la mayor parte de la historia del universo, segin el
modelo estdndar del Big Bang la especie dominante ha sido radiacién o materia, dry/da >
0. Recordamos que habiamos escrito la primera ecuacion de Friedmann de la forma
—k
(QH)2 H ( )
Si el universo es epacialmente plano (k = 0) entonces €2 = 1 y esta situacion se mantie-
ne en toda su evolucién. En cambio, si la curvatura es no nula, entonces se incrementa con
el tiempo. Es decir, la situacion €2 = 1 es un punto de equilibrio inestable. Para el segundo
caso, podemos comparar los parametros de curvatura en dos momento de la evolucién:

|1 — Q|1 . T’H<a1) ~ (ﬂ) (Bw;+1) ' (56)

|1—Q|2 N TH(CLQ) (05}
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La tultima aproximacién se refiere a la evolucion del parametro de curvatura en inter-
valos en los que una unica especie pueda tomarse por dominante.

Como en la actualidad |2 — 1] ~ 1, para tiempos tempranos este valor tendria que
haber estado muy cerca de 0. Por ejemplo, para el periodo de nucleosintesis se calcula [1]

|Q(CLBBN) - 1| S 0(10_16) . (57)

Para que esto se cumpla p(t) >~ puit(t) con una muy alta exactitud durante este tiempo.
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3. Inflacion

Hemos visto en el primer apartado que, si bien la cosmologia estdndar en su versién
original parece describir correctamente la evolucién actual del universo, plantea serios
problemas cuando se extrapola a las primeras fases de su expansion.

Como hemos deducido, la evolucion del universo viene determinada por la naturaleza
de su contenido, y los ratios actualmente presentes de materia y radiacién parecen incom-
patibles con una expansion que solucione los problemas planteados. Por ello, mediante
el modelo inflacionario, propondremos la existencia de una nueva especie presente tnica-
mente en las primeras fases de la expansion del universo que nos permita solucionar estas
incongruencias.

Sin embargo, no comenzaremos especulando sobre la naturaleza de esta especie, sino
que definiremos la inflacion como un fenémeno puramente geométrico y, a partir de ahi,
buscaremos las caracteristicas que debe cumplir.

Finalmente, propondremos un campo asociado a una particula, el inflatén, que tenga
el comportamiento requerido. Se utilizara para ello un campo escalar real por ser esta la
realizacion mas simple. Estudiaremos bajo qué condiciones esta particula produce inflacion
y sentaremos las bases sobre las que poder estudiar su decaimiento.

El tratamiento que se hara de los campos serda puramente clasico, pues tinicamente
nos interesa su comportamiento global.

3.1. Definicion de inflacion

Definimos el periodo inflacionario como aquel en el que el radio de Hubble comovil
disminuye:

d d 4
Como podemos ver,
d d a
—(aH) Y= Z(gH) = ——
Slat) = S = (59)

por lo que una definicion equivalente del periodo inflacionario es que la expansion del
universo sea acelerada:

d2
—a>0| . 60
o (60)

Teniendo en cuenta (17), esta condicién es también equivalente a que el universo este
dominado en esta fase por una especie que cumpla

1
p+3P<0 = P<—§ : (61)

Es decir, necesitamos que la especie dominante en este periodo del universo proporcione
una presion negativa. Como hemos visto, esto no sucede cuando el universo estd dominado
por materia o por radiaciéon. Por el momento, para simplificar, centraremos nuestro estudio
en una inflacién que cumple . Ademas, consideraremos que en esta etapa p se
mantiene constante, con lo que H = Hj también lo serd debido a (16) A un espacio-
tiempo dominado por esta especie se le llama espacio-tiempo de de Sitter. Este tipo
de comportamiento es el mismo deducido en (29) y (30) para una constante cosmolégica
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pero, como el efecto de €2, se vuelve despreciable para periodos tempranos del universo,
su naturaleza debe ser diferente.

Como ya resolvimos en (18), para este espacio-tiempo el pardmetro de escala evolu-
ciona

a(t) = a;eft=t) (62)

siendo a; el valor del factor de escala en el momento que comienza la inflacion, y t; el
tiempo en que esto sucede. No confundir con el ¢; de la seccién enterior, que indicaba el
tiempo correspondiente a la singularidad inicial y que, a partir de ahora, serd simplemente
t=0.

Para medir la magnitud de la expansion del universo durante el tiempo que dura la
inflacion, es til definir el numero de e-folds N como

e = . (63)

Si suponemos N(t) funcion del tiempo t € {t;,t¢}, N(t) = ln;((;))

AN = Hdt . (64)

Si la inflacién termina en el tiempo ¢y, calculamos N para H; constante:

N = Hi(t; — t;). (65)

3.2. Revision de los problemas de la cosmologia estandar
3.2.1. Problema de horizontes

Un periodo inflacionario que dure el tiempo suficiente nos elimina autométicamente
el problema de horizontes. Recordamos que el problema consistia en que el horizonte
de particulas para 7 = 74 no era lo suficientemente grande como para abarcar todo el
espacio que actualmente percibimos como CMB. Vemos que anadir una inflaciéon en la
evolucién del universo nos permite agrandar este horizonte tanto como necesitemos. Con
la definicién que hemos hecho del periodo inflacionario como un espacio-tiempo de de
Sitter,

( ) /a(tdc) da /a(ti) da/ N /’Cl(tf) da N /a(tdc) da <66)
ro(Tae) = - = ST 2H(a)
pl’d 0 a’H (a) 0 a’H(a) alt;) a?Hy alte) a’H(a)

donde la inflacion se produce entre los tiempos t; y t¢. El segundo término se integra

facilmente:
/a“f) da 11" ( 1 1 ) (67
a(t;) (I2H[ B HI a’(t) a(t;) a HI CL(tl) CL(tf) .
Si suponemos que el comportamiento inflacionario sucede para periodos suficientemen-
te tempranos de la evolucion del universo (a — 0) podemos aumentar arbitrariamente el

horizonte de particulas para cualquier tiempo. De forma equivalente, podriamos enviar
7; — —oo con lo que el espacio de Minkowski conformemente relacionado con el nuestro
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se extenderia infinitamente hacia atras en el tiempo conforme, permitiendo que el cono
de luz pasado no se viese espacialmente limitado.

En la Figura 5 se observa como alejando 7; hacia —oo los horizontes de particulas de
los diversos puntos que hoy percibimos como CMB acaban solapando.

Conformal Time

0

Past Light-Cone

Last-Scattering Surface

Reheating

Particle Horizon

Inflation

eausal contact

Big Bang Singularity

Figura 5: Representacion en tiempo conforme del horizonte de particulas para dos puntos del
CMB percibido actualmente. Vemos que los conos de luz se han alargado hacia el pasado en el
tiempo conforme, con lo que puede tener contacto causal. Imagen extraida de [2] .

3.2.2. Problema de planitud

Como durante un periodo de inflaciéon que cumpla la condicién de de Sitter el parame-
tro de Hubble se mantiene constante, es evidente que ry = (aH)~! decrece, al contrario
de lo que ocurria en las fases de dominacién de materia o radiacién. (55) (con k # 0) se
expresa

k1
HZa?
con lo que €2 = 1 pasa de ser un punto de equilibrio inestable a un atractor. La evolucion
de la curvatura durante el periodo de inflacién:

’Q_l‘f_ ai 2_ —2N
’Q— 1|1 - af =e€ 9 (69)

Q-1 = (63)

de manera que la inflacion produce las condiciones iniciales necesarias para que la curva-
tura espacial actual se mantenga pequena si dura el suficiente nimero de e-folds.

3.3. El inflaton

Proponemos la existencia de un campo real escalar al que exigiremos que cumpla las
condiciones necesarias para que se produzca la inflaciéon y que esté minimamente acoplado
a la gravedad, es decir, que la interacciéon entre el campo y la métrica sea exclusivamente
mediante el elemento de volumen e independiente de términos que incluyan tensores de
curvatura o curvatura escalar.
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Este campo vendra descrito por la accién

5= [atev=ie = [ty "BR - La000-ve)| .

El primer término, correspondiente al primer sumando de la densidad lagrangiana,
es la denominada accion gravitacional de Einstein-Hilbert. Los dos tltimos, que denota-
remos Sy, describen la dindmica del campo ¢ minimamente acoplado a la gravedad. La
accion total no describe tinicamente el comportamiento del inflaton sino que, si se trata la
métrica como un campo tensorial, también conduce a las ecuaciones de campo de Einstein
mediante el calculo variacional ordinario, es decir, las ecuaciones de Friedmann también
son consecuencia de esta accion.

La ecuacién de Euler-Lagrange aplicada a ¢ describe la dinamica del campo:

oL oL
“9(0.0) 0 0 = 0J.(vV=99"0,0)+V—gVs=0 . (71)

Es decir, cumple la ecuacion de Klein-Gordon en un espacio-tiempo con curvatura:

Oo+Vy=0 . (72)

El tensor de energia-momento de este campo se calcula variacionalmente de la siguiente
manera [7]

2 48,

V=g og™ (78)
Teniendo en cuenta que 6/—g = —%\/—ggaﬂégaﬂ obtenemos
1 T
Tu}/ = u¢ay¢ - 59/},1/8 (ba(f(b + gy,llv<¢> ° (74)

En adelante, haremos las siguientes consideraciones:

= ¢ es espacialmente homogéneo (en el sistema de referencia del fluido), es decir,

¢(7, 1) = ¢(t)

» La métrica g, es la correspondiente a la métrica FRW con k = 0, es decir, espa-
cialmente plana.

-1 0 0 0 -1 0 0 0
0 a> 0 0 y 0 a2 0 0
(g;w) = 0 0 (Z2 0 = (gﬂ ) 0 0 a—2 0 y V—g= a3
0 0 0 a 0 0 0 a2
(75)
La ecuacién del movimiento con estas condiciones se reduce a
G+3Ho+Vy=0| . (76)

Vemos que la expansion del universo provoca una “friccién” que se manifiesta en el
término disipativo dependiente de H.
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Obtenemos, para las componentes del tensor de energia-momento (comparando con

(11)),

po=—T% = 30+ V(®) (77)
T 1.
po= =30 V() - (78)

Hemos utilizado 8y = ¢.
Suponiendo que en el periodo inflacionario el universo esté dominado por esta especie,
utilizando (16) con k = 0, calculamos el pardmetro de Hubble,

1 1

3ME 3ME

(30 +v@) . (79)

Por otro lado, la ecuacién de estado barotropica correspondiente a esta especie

%E]ﬁ:w _ (80)

ps 302+ V(9)

Este campo puede producir una presion negativa en el caso de que el potencial sea
mayor que la energfa cinética. Ademds, para el caso |V (¢)| > |¢?| se obtiene el limite de
de Sitter (w = —1). En este caso, si ademéas V(¢) se mantiene constante segiin evoluciona
¢, conseguimos un H constante.

3.3.1. Condiciones de Slow-Roll

Para que el campo del inflaton sea compatible con el comportamiento descrito, tendre-
mos que establecer ciertas condiciones sobre su comportamiento. Estas son las llamadas
condiciones de slow-roll.

Reescribimos (17):

a 1

a - _6]\41;2,1

donde definimos el parametro de slow-roll ¢ ast:

(p+3P)=H*(1—¢) (81)

_H  dinH
“=THET AN
Se produce inflaciéon con la condicién € < 1 y se obtiene un pardmetro de Hubble
aproximadamente constante con £ — 0.
Sustituyendo con los valores del inflatén:
3 1 ¢* 3 ?
=t S R T 21 ) &)
Para que la inflacién se mantenga el tiempo suficiente, necesitamos que el parametro
£ se mantenga pequeno. Definimos un segundo parametro de slow-roll n :

(82)

_ & dine
"=H: T 4N

(84)
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Escribimos las condiciones de slow-roll:

le] <1 (85)
In| < 1| . (86)

La primera implica que se produzca inflacion y que la variacién de H por e-fold sea
pequena (¢ > 0). La segunda provoca que esta situacién se prolongue lo suficiente durante
la expansion.

Trasladamos estas condiciones a las ecuaciones del apartado anterior. De la primera
condicion:

1. 1
el<1l = V(©@)>»=¢ = |H~—7V(9)| . (87)
2 3ME,
De la segunda condicién y la ecuacion del movimiento:
<1 — |[3Ho+V,=0| . (88)

Si consideramos que las condiciones de slow-roll se cumplen durante la mayor parte
del periodo de inflacién, utilizando (87) y (88) podemos aproximar el nimero total de
e-folds en funcion de la variacion del campo:

te of H 1 ?i V
N:/ Hdt:/ —.dgzﬁ:—/ Zdé . (89)
t; i ¢ Mlgl o3 Vd’

1

3.3.2. Eleccién del potencial V(¢)

La inflacién, segin este modelo, sucedié a unas escalas energéticas muy altas (quizas
~ 10GeV [1]), mucho mayores que las accesibles por los aceleradores de particulas
construidos hasta el momento. Por ello, no podemos tener conocimiento sobre el potencial
que actia sobre el inflatén. En su lugar, se postula una funcién V(¢) y se comprueba si
los resultados derivados de esta eleccion se ajustan con las observaciones.

Las condiciones de slow-roll determinan dos condiciones sobre la forma del potencial.
Definimos los parametros de slow-roll del potencial:

v(0) = M (ﬁ) (90)

JE— 2 K
nv(¢) = Mp—— . (91)
Para la aproximacion slow-roll, estos pardmetros se relacionan con los pardametros de

slow-roll anteriormente definidos (de Hubble) segtin [1]

£ X~ ey, n=ny —¢ey . (92)
La primera relacién se puede obtener mediante el uso de (87) (88) y (83).

Por lo tanto, debemos exigir {ey, |ny|} < 1 para el régimen de slow-roll. La inflacién
acaba cuando se violan estas condiciones:

e(or) ~ 1, ev(or) ~1 . (93)

Algunos de los modelos de potencial mas utilizados son los siguientes [8]:
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Modelo monomial de tipo cadtico
V() =m*"oI" . (94)

Cuando se toma n = 2 se obtiene inflacién cadtica, que describiremos en el siguiente
apartado.

Modelo de tipo Starobinsky

V() =V (1 ~ exp (“i')) | (95)

donde v es una constante.

Inflacién de monodromia
V(g) = p* (\/ ¢ + @7 — aﬁc) : (96)

con constantes [ty @.

3.3.3. Caso particular: V(¢) = 1m?¢?

Vamos a considerar como caso particular que el potencial del inflatén viene expresado
por un unico término de masa. Como hemos dicho, a este modelo se le denomina de
inflacion cadtica.

Los parametros de slow-roll del potencial resultan ser

Mo\ 2
o) =) =2 (), (97
con lo que la inflaciéon terminard cuando
ev(p) ~1 = ¢r=~V2Mp . (98)

Si la inflacién comienza con un valor ¢;, utilizando (89) y el valor calculado de ¢y,
calculamos el nimero de e-folds que dura la inflacién

91
=— —— . (99)
4ME 2
Para que la inflacién solvente los problemas de planitud y horizontes se necesita N ~
40 — 60 [2]. Entonces, el valor inicial del campo tendra que ser aproximadamente

¢i ~ 15Mpy . (100)

Para este potencial, A¢p = ¢; — ¢ > Mpy, por lo que es de tipo Large-Field. Esto tiene
implicaciones importantes, pues este tipo de potenciales indican que las ondas gravitacio-
nales producidas durante la inflaciéon pueden ser detectables en un futuro préoximo. Estas
son perturbaciones en la métrica que se propagan por el universo a la velocidad de la luz
y deben ser producidas por eventos altamente energéticos para poder ser apreciables.

Si tomamos las ecuaciones que determinan la dindmica sin aproximacion slow-roll,
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¢+ 3Hp+m2p =0

ek (¢ 40)
podemos ver que, en efecto, el campo decae al minimo de potencial. Para ello, represen-
taremos la evolucion sobre el espacio de fases, es decir, representaremos %(gb, o) = (¢, ).

(101)

Mediante (101) podemos obtener ¢(¢, ¢). En la Figura 6 se ha representado un diagrama
de flujo para unos valores simples de potencial. En esta imagen se observa claramente que
el punto (¢,®) = (0,0) es un atractor, con lo que se cumple nuestra hipétesis de que el
campo decae a un minimo de potencial en torno al cual oscila.

A NN TR NIRRT
* ROR RN OO NN R YR
Ll PV VAN RN RN R e

Figura 6: Representacion de la evolucién del campo ¢ sobre su espacio de fases. Se ha utilizado el
programa Mathematica para su representacién. Las unidades del campo son tales que Mp; = 1
y, ademds, se ha tomado m = 1 por simplicidad.

Este potencial no es especialmente adecuado para describir el campo del inflatén, ya
que durante una parte importante de la evolucion del campo no se cumplen las condiciones
de slow-roll mas que de forma aproximada. Sin embargo, es un potencial que describe
adecuadamente las oscilaciones del campo cuando este se encuentra cerca de su minimo
de potencial. Esto serd de gran importancia en la proxima seccion, cuando se exponga el
mecanismo de decaimiento del inflatén en otros tipos de particulas, y es esta la razén por
la que se ha presentado este potencial.

Tratamos de encontrar una expresion explicita de la evolucion del campo bajo este
potencial. Para ello reparametrizamos el campo mediante

O = \/EH%COS 0
¢ = V6 H Mpisin 0

que, por definicién, cumplen la segunda ecuacién de (101). Por otro lado, derivando
la segunda ecuacién (101) y sustituyendo con la primera:

(102)

1
3ME

QHH = (6 +m2p)p = —%& . (103)
Pl
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Simplificando y sustituyendo (102) obtenemos

H = “onz —3H?sin*0 . (104)
Por otro lado, para que las definiciones (102) sean compatibles necesitamos que
d : )
E(Hcos 0) =mHsin0 = Hcosf — Hsin00 = mHsinf . (105)

Sustituyendo (104),

0 = —m — 3Hsin fcos § = —m — gHsin2(29) : (106)

donde hemos utilizado la correspondiente identidad trigonométrica. Si tenemos en cuenta
que, por (104), el valor de H decae continuamente, para tiempos avanzados de la oscilacién
00— —my

0=—-—mt . (107)
Insertando este resultado en (104),
a dH 3
7= —3sin’(mt) = 7= "3 (1 — cos(2mt))dt (108)
que tiene como solucién
1 3 sin(2mt) 2
H 2 ( m ) 3t (109)

para mt > 1.
Entonces, para este periodo de oscilacion, el factor de escala deberia evolucionar segiin

%:aH = %azg% = a(t) «ct?? . (110)

En resumen, el campo del inflatén, en un modelo en el que no interacciona con ningin
otro campo, una vez que se aproxima al minimo de su potencial, su comportamiento
asintotico se puede describir como el de un campo oscilante de amplitud variable y fre-

cuencia m:

¢ = ®(t)cos(mt) (111)

y con una amplitud que evoluciona aproximadamente

8 Mp, L
D(t) ~ 4/ -2 2 112
(1) =437 aalt) (112)

Es importante destacar que en todo este desarrollo el inflatén no esta decayendo en
otras particulas. El hecho de que pierda en amplitud es tinicamente debido a la expansion
del universo que el propio campo ¢ esta provocando. Como veremos, cuando consideramos
campos interactuantes, la velocidad de decaimiento del campo del inflaton serd mayor.
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4. Reheating

En el modelo que hemos propuesto para el inflatén en el capitulo anterior se mostraba
el comportamiento general de esta particula. El campo comienza en un estado en que el
potencial de la particula es notablemente mayor que su energia cinética, y para que la
inflacién producida dé buenos resultados, este estado de alto potencial debe mantenerse
durante el tiempo suficiente. Finalmente, el campo deja de cumplir las condiciones de slow-
roll y el proceso inflacionario cesa, mientras que el campo comienza a oscilar alrededor de
un minimo de potencial.

Cuando el inflaton se encuentra en esta situaciéon de minimo potencial, la mayor parte
de su densidad de energia, p,, corresponde a la energia cinética. Para evitar un universo
vacio necesitamos que esta energia se convierta en particulas del Modelo Estandar. Es
por ello que debemos introducir nuevos campos que describan este tipo de particulas y
que tengan la capacidad de interaccionar con el campo del inflatén, los cuales no han
sido contemplados en la seccién anterior. La introducciéon de estos campos implicara la
aparicion de nuevos canales de decaimiento de la particula a otras posibles componentes
(hipotéticas).

Continuaremos con nuestro modelo de campos clasicos describiendo las particulas.
Proponemos un modelo que nos permita observar un comportamiento aproximado intro-
duciendo un nuevo campo escalar y acoplado al campo del inflatén y que representa otro
tipo de particula en el que este puede decaer. Por simplicidad, y a diferencia de las refe-
rencias [9] y [10], no introduciremos un acople con un campo fermiénico. En particular, el
acople lo realizaremos mediante un término de interaccién —ox2¢, que se deduce de las
teorfas gauge con ruptura espontdnea de simetria [10]. Insistimos en que este es un toy
model, no necesariamente realista, para poder describir los rasgos mas importantes del
proceso.

Nuestro tratamiento del reheating comenzara con un modelo perturvativo en el que
consideraremos que la tasa de decay del inflatén en el nuevo campo se puede calcular y
es independiente de las oscilaciones del campo. Esto nos permitira obtener una ecuacion
equivalente a (76) con una correccién en el término disipativo. En segundo lugar, veremos
que realizando un estudio méas exhaustivo de la evolucién de los campos se puede llegar a
crecimientos exponenciales del campo Y.

4.1. Modelo perturvativo

El proceso de reheating se produce en el entorno de un minimo de potencial de ¢, con
lo que la accién, teniendo en cuenta la interaccién de los campos, nos queda:

2

5= [ dtoy=g | TR - 500,00,0 -y D0~y — e . (113

En unidades naturales, la densidad lagrangiana debe tener unidades de m*, por lo que
o debe ser un pardmetro con unidades de masa. Hemos considerado que m,, = 0.

Si consideramos que la velocidad de decay del inflatén es pequena (m > T') y no
tenemos en cuenta la reaccion del campo y sobre el campo ¢, la solucion de la ecuaciéon
de la evolucién de ¢ serda de la misma forma oscilante que en el caso no interactuante
con el potencial en ¢? dada por (111). Utilizando esta ecuacién y teniendo en cuenta que

po = 1/2(¢ + m2¢?),
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1
Py = 5m2<1>2 : (114)

Un campo escalar oscilante con frecuencia m se puede interpretar como una onda
coherente de particulas ¢ con momento nulo y densidad de particulas n, = p,/m [9]. Por
lo tanto, para nuestro modelo, tenemos una densidad de particulas

1

ng = §m<1>2 . (115)

Se utilizan técnicas ordinarias de teorfa cuantica de campos (QFT) para calcular la tasa
de decay del inflatén en el campo y. A pesar de no haber sido estudiadas por el momento,
esto no afecta al posterior desarrollo del trabajo. Se utiliza el resultado proporcionado por
[11]:

0.2

En nuestro modelo, este es el tinico canal de decaimiento del campo ¢, por lo que
I' = 'y Pero, como (115) estd definido sobre volimenes coméviles, el decay de ¢
viene dado por

d
%(a?’n(ﬁ) = -Ta*ng (117)

con solucién
ngoca?(t)e ™t = & a’3/2(t)e’gt . (118)

Hemos recuperado (112) con un término exponencial adicional debido al decay del inflatén
en el campo x. En consecuencia, la pérdida de energia del campo ¢ es més rapida.
De manera alternativa (117) se puede reescribir

fg = —(T +3H)ng . (119)

Para I' — 0 y H ~ 2/3t recuperamos el comportamiento de la seccién anterior, para
campos no interactuantes:

: d
b=—— = Poctt (120)

con lo que podemos interpretar que I' simplemente hace aumentar el término de friccion
de la ecuacién del campo, resultando [9]

o+ (BH+T)p+mp=0 . (121)

4.2. Resonancia paramétrica

Consideramos el campo escalar real clésico y interactuando con ¢ segin (113). En este
caso no consideraremos que el campo sea homogéneo espacialmente. Esta no homogenei-
dad se discutira mas adelante. Entonces, su desarrollo de Fourier se expresa como

(b x) = ﬁ / Pl (e (122)
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Con g,,, = diag(—1, a?, a*, a?) las funciones y;(t) deben satisfacer la ecuacién dindmica

Yi + 3HxX, + (K2 +200(t)) xe =0 . (123)

Ignoramos el efecto de la expansién del universo pues, como veremos, este es des-
preciable frente al comportamiento que encontraremos. También consideramos ¢(t) =
—®(t)cos(mt) (simplemente un cambio en la fase, para escribir la ecuacién en una forma
estandarizada), entonces podemos reparametrizar la ecuacién para obtener

i+ (Ax —2qcos22)x, =0| (124)

donde hemos definido

A =4 (3)2 : (125)

m
40d
q= _m2 y (126)
mit
= — . 127
i=Z (127)

(124) es la ecuacién de Mathieu, cuyas soluciones han sido estudiadas profundamente.
Su principal caracteristica consiste en que presenta inestabilidades exponenciales en ciertas
bandas de resonancia.

4.2.1. Teorema de Floquet

Para analizar el comportamiento de la ecuaciéon de Mathieu, nos interesa estudiar el
caso general de un oscilador con velocidad angular dependiente del tiempo y periddico.
Es decir, estudiaremos ecuaciones de la forma

iip + w?(k, tup(t) =0 (128)

con w(k,t +T) = w(k,t). Claramente, (124) es una ecuacién de este tipo, con w? =
Ap —2qcos2zy T = .

El Teorema De Floquet establece que la solucion més general de esta ecuacion viene
dada por

Uk(t) = e'ukt,PkJr(t) -+ e*“’“th, (t) 3 (129)

donde a yy; se le llama el exponente de Floquet y Py (t+71) = Pj(t) [10]. Por lo tanto, en
caso de que i no sea imaginario puro, una de las dos soluciones crecera exponencialmente.

Demostracién:

Como la ecuacién (128) es invariante ante traslaciones temporales t — t 4T, si ug(t) es
una solucién, entonces ug(t + 1) también debe serlo. Sean g (t) y ug2(t) dos soluciones
linealmente independientes. Entonces, por lo anterior, uy;(t+71") = Z?Zl Bijuy;(t). Diago-
nalizando B, cambiamos la base a vy;(t) : v (t4+71) = 25:1 AilijUk; (1) = Ajvg; (). La fun-
cién més general que cumple esta propiedad se puede escribir como wvy;(t) = ()\i)t/ T Pri(t)
con Ppi(t +T) = Pri(t).
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Por otro lado, como vy;(t) son soluciones de (128),

. = Vp1Uko — VkoUr1 = — (Vp1Uko — Uk = —Wlv , U —0,
VigUk1 QUk Vi 0 k1VE2 k2UE1 It ( k1UVE2 k2 kl) / [ k1 k:2]

donde W v, vka| = vi1vke — vkavgr es el Wronskiano de las soluciones. Por lo tanto, el
Wronskiano es una constante, pero tenemos que W vy, vge](t + 1) = A AW vk, vial (L),
asi que concluimos que Ay = A\[*. Reescribiendo P con los coeficientes adecuados para
la combinacién lineal y A\; = e**T" obtenemos la solucién general dada de la forma (129).
|

.o 2 _
{ Vi1 Ve — W20 Uk = 0 d

Hemos visto que los exponentes de Floquet se obtienen simplemente tomando logarit-
mos en la igualdad ()7 = et

e =In(\)/T . (131)

Sin embargo, este desarrollo inicamente nos da cuenta del cardcter exponencialmente
inestable que presentard el oscilador para ciertos pardmetros, puesto que para conocer los
valores de py, correspondientes a una w(k,t) dada, tenemos que resolver (124) explicita-
mente.

En el que caso que estamos tratando, w(k,t) = Ax — 2gcos2z, con lo que la ecuacién
es invariante ante el cambio z — —z, de manera que podemos encontrar un conjunto
de soluciones independientes par e impar. Estas soluciones son unas funciones especiales,
dependientes de los parametros A, y ¢, denominadas funciones de Mathieu par e impar
Cea, 4(2) y Sea, 4(2) respectivamente. Consideraremos que estas funciones estdn norma-
lizadas de manera que Cey, 4(0) = 1y Sely, ,(0) = 1. Evidentemente, estas funciones
corresponderan al coseno y al seno con frecuencia angular /A, cuando ¢ = 0.

Por el mismo razonamiento utilizado en la demostracién, como las funciones de Mathieu
son soluciones de la ecuacién,

(Sm ) - (B 2)(el) .

asi como la derivada de esta expresion. Evaluando en z = 0 y teniendo en cuenta las
condiciones iniciales con la normalizacion indicada, podemos identificar

( g; gli ) N < gﬁgi gf;’g? ) : (133)

Los valores propios de esta matriz se encuentran facilmente:
[Ce(T) — N [SE(T) — \] = Se(T)Ce'(T) =0 (134)

cuya solucién es simplemente (adoptamos 7' = 7 en concordancia con (124))

_ Ce(m) + 8¢

A
2

(™) %\/(Ce(ﬂ) — Se'(m))? + 4Se(m)Ce'(m) (135)

Recordemos que Ce(z) y Se(z) son funciones de Ay y ¢, con lo que de esta manera
podemos obtener (A, q).

Una consecuencia directa de que la solucién de la ecuacion del campo y se resuelva
como una combinacién lineal de funciones de Mathieu es que, si las condiciones iniciales
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del campo son nulas en velocidad y en amplitud, entonces el campo se mantendra nulo
constantemente. Por ello, si no hay energia en las fluctuaciones iniciales del campo, su
interaccion con el inflatén no provocara ningun tipo de resonancia paramétrica. Este es
el motivo de que las fluctuaciones del vacio, aunque pequenas, se vuelvan indispensables
para entender su comportamiento [10]. Ademads, la no homogeneidad espacial de estas
fluctuaciones son las que provocan que el campo x no sea espacialmente homogéneo, puesto
que si tnicamente hubiese fluctuaciones con k = 0, por el motivo anterior, inicamente
encontrariamos esta componente una vez que el campo haya experimentado la resonancia.
En este trabajo no trataremos este fenémeno més que para justificar la evolucién del
campo x.

4.2.2. Estabilidad de la ecuacién de Mathieu

Hemos visto cudl es el método para encontrar los exponentes de Floquet de la ecuacién
de Mathieu. Ahora, los evaluaremos numéricamente en las variables (A, ¢) para analizar
las consecuencias fisicas que la resonancia paramétrica puede tener en el comportamiento
del campo y.

-15 -10 -5 0 5 10 15

Figura 7: Carta de estabilidad de la ecuacién de Mathieu realizada mediante Mathematica
siguiendo el procedimeinto indicado en la seccién 4.2.1 y representando el valor absoluto de DR ()
en el rango (0,3'16). Las zonas en azul oscuro corresponden a zonas estables con R(ui) ~ 0
mientras que las zonas anaranjadas representan regiones de inestabilidad con PR(uy) del orden
de la unidad. Se ha representado en rojo la recta Ay = 2q y se ha marcado con lineas grises los
valores A =0,1,4,9.
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En la Figura 7 se ha representado el valor absoluto de la parte real del exponente
de Floquet de la ecuacién de Mathieu. Estas cantidades se comportan de manera que, si
bien su valor cambia de forma continua al modificar los parametros, lo hacen de manera
brusca en una serie de bandas. En las zonas que se han representado de color azul, la
parte real de los coeficientes es muy cercana a 0, por lo que el comportamiento de las fun-
ciones correspondientes presentaran comportamientos estables. Las zonas representadas
en amarillo muestran zonas de la carta en la que la parte real de los coeficientes aumenta
bruscamente a valores del orden de la unidad y, por lo tanto, provocan un comportamiento
altamente inestable en las funciones correspondientes. Vemos que para Ay > 0 existe una
zona de estabilidad limitada aproximadamente por Ay > 2|g|. Ademds, en esta regién
penetran bandas de inestabilidad que tienden a Ay = n? para n entero cuando |q| — 0.
Las inestabilidades que ocurren en esta regién, concentradas en Al({n) = n? son conocidas
como resonancia paramétrica estrecha.

Para 2|g| > Ay, w(k,t) toma valores imaginarios para ciertas fases de cada oscilacién
y el comportamiento de la ecuacion ya no se puede tratar como un movimiento armoénico
perturbado. Las inestabilidades producidas en esta regién son mucho mayores y no estan
concentradas en bandas estrechas como en el caso de la resonancia estrecha. A estas
inestabilidades se las conoce como resonancia paramétrica ancha.

4.2.3. Resonancia paramétrica estrecha

Se puede demostrar que, realizando un tratamiento perturbativo alrededor de Ag),
Ar=14a,a < 1, ¢ < 1, el coeficiente de Floquet en su entorno viene expresado por

[12]
pi = 411 (cf — (%)2> , (136)

que tiene un valor maximo en Ay = A,(:) = 1 dado por

lq|

= (137)

La regién de inestabilidad en este entorno corresponde a aquella en que (136) es real:
—2|q] < a < 2|q| . (138)

En la Figura 8 se observa que el limite de estabilidad calculado perturbativamente sobre
la representacion que hemos realizado de las regiones de estabilidad para la region cercana
a A,gl).

También se puede demostrar que las bandas de inestabilidad para n arbitrario tienen
una anchura Aa  |g|", por lo que la primera banda serd la que tenga mds importancia
en la creacién de particulas.

Trasladamos estos resultados a la interpretacién fisica del comportamiento del campo
X. La relacién (125) conlleva que en el entorno de k = m/2 se producird una aumento
exponencial del campo Yy, es decir, una gran parte de las particulas creadas tendran una
distribucién de momentos altamente concentrada en m/2. El campo sufriréd en este entorno
una inestabilidad que crecera con exp(gz/2) y, utilizando (126) y (127), esto significa un
crecimiento proporcional a exp(o®t/m).

La ecuacion (128) se puede derivar de la accién de un oscilador arménico de veloci-
dad angular variable por lo que la energfa energfa del modo k es §|xk|* + 3wi(t)|xx|*
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Figura 8: Carta de estabilidad de la ecuacién de Mathieu en el entrono de (Ag,q) = (1,0),
primera zona de resonancia estrecha. En rojo se marca los limites de la zona de estabilidad
calculada mediante el método perturbativo.

Relacionando este resultado con EY = wy(t) (nk + 3), obtenemos

Wk |)'<k|2 2 1
— - = 139
() -5 (139)

X
ny

por lo que el nimero de ocupaciéon medio en la primera banda de inestabilidad nﬁ{‘:m /o X
exp(20®t/m).

El hecho de que la resonancia principal se produzca con k = 7 tiene una interpretacion
sencilla: puesto que hemos considerado m, = 0, cuando una particula ¢ decae crea dos
particulas y con momento k ~ % [9]. Visto de este modo, el comportamiento es muy
similar al del modelo perturbativo, aunque los resultados son totalmente diferentes.

Aunque los dos métodos utilizados para la descripcion del decay del inflatéon pare-
cen contradictorios, veremos que en realidad describen dos efectos diferentes que no son
excluyentes. Ignoraremos el efecto de la expansion del universo por simplicidad.

Recordamos que en el modelo perturbativo, la cantidad de particulas producidas era
independiente del numero de particulas y creadas previamente, dependia exclusivamente
de ¢ mediante nx = 2I'n® = I'm®?, con ' = %. En la resonancia estrecha el niimero de
particulas y creadas en la banda de resonancia si que depende de las creadas anteriormente
cuando el comportamiento es exponencial: nﬁ{lzm o = % nﬁ(l:m /2

Esta diferencia implica que el efecto del decaimiento en el modelo pertubativo sea
despreciable frente al producido por la resonancia paramétrica. Como muestra (120), el
efecto de la expansion del universo es del orden del producido en el modelo perturbativo,
con lo que se justifica que no hayamos tenido en cuenta la expansion del universo en (124).

Sin embargo, aunque el efecto global de la resonancia paramétrica sea dominante, esta
sucede Unicamente para unas pocas componentes Yj cuya k se encuentra en la region
inestable, mientras que el modelo perturbativo continia siendo valido para la mayoria

33



de las xi. Ademds, como el ratio de creaciéon de particulas en resonancia depende de la
amplitud @, el modelo perturbativo también vuelve a ser valido cuando el campo del
inflaton es lo suficientemente pequetio [9)].

4.2.4. Resonancia ancha

El fenémeno de la resonancia ancha ocurre para valores de ¢ lo suficientemente grandes
como para que la aproximacién perturbativa no sea vélida. En la Figura 9 se muestra
el limite en la carta de estabilidad de la ecuacién de Mathieu que, como hemos dicho
anteriormente, se establece en Ay — 2|¢| < 0, que aplicado al campo ¥,

k2

(140)
Por lo tanto, la resonancia ancha se produce para valores de la amplitud de ¢(t) suficien-
temente grandes. En esta situacién el valor del exponente de Floquet es elevado para un
amplio rango de k y el reheating se vuelve altamente eficiente.

Figura 9: Carta de estabilidad de la ecuaciéon de Mathieu para ¢ > 0. En rojo se marca el limite
que diferencia las zonas de estabilidad respecto de las que producen resonancia ancha.

A pesar de que estos parametros conllevan un crecimiento exponencial similar al de
la resonancia estrecha, difiere en esta en un punto esencial: las particulas no se crean de
forma continua, sino por “impulsos”.

Para hacernos una primera idea de la diferencia entre estos dos comportamientos
representaremos dos funciones de Mathieu, una correspondiente a la regién de resonancia
paramétrica estrecha y otra correspondiente a la resonancia ancha. En la Figura 10 se han
representado dos de estas funciones, pares, para ambos casos.

Como hemos adelantado, en el gréafico se ve claramente que para el caso de la resonancia
ancha la amplificacion del campo, y por lo tanto la creacién de particulas y no es constante,
sino que se divide en pulsos de frecuencia igual a la del campo del inflatén.
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(a) Logaritmo de la funcién de Mathieu par para (b) Logaritmo de la funcién de Mathieu par para

A =1y q = 0,1, zona de resonancia estrecha. Ay =1y g = 50, zona de resonancia ancha. La am-
La amplitud de las oscilaciones crece de manera plitud del campo sufre crecimientos exponenciales
exponencial de forma continua. alternados con periodos de relativa estabilidad.

Figura 10: Comparacion de las funciones de Mathieu para resonancia estrecha y ancha. Se ha
representado la variable temporal de manera que sus unidades sean iguales al nimero de periodos
que ha oscilado el campo ¢(t).

El resultado anterior es facil de entender utilizando el método WKB [13]. Este se
utiliza para encontrar aproximaciones a ecuaciones diferenciales lineales con coeficientes
variables y es muy ttil en calculos semiclasicos en mecanica cuantica. Proponemos para
(128) una solucién de la forma

u, = ae®® (141)

Sustituimos en la ecuacion para obtener

—S'(t)? +iS"(t) + W (t) =0 (142)

y hacemos la suposicién |S” ()| < S’(t)?, con lo que obtenemos la relacién
S'(t) = +w(t) . (143)
La condicién impuesta se convierte en

|w"(?)]

20 <1 (144)

conocida como condiciéon de adiabaticidad. La solucién no sera vélida en las regiones
temporales que no se cumpla esta condiciéon. En los intervalos en los que si se cumpla, la
solucién sera de la forma

+i [w(t)dt

uk(t) = age +a_e Hfw®d (145)

En nuestro caso, w?(z) = Ay — 2qcos2z y 2|q| > Ag, con lo cual podemos dividir la
evolucion en tres clases:

» Cuando w? > 0, entonces w = +/|Ay — 2qcos2z| y se trata de un oscilador de
frecuencia variable. En la Figura 10 corresponde a los periodos de estabilidad.
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» Si w? < 0, entonces w = z\/ | A — 2qgcos2z|. La solucién tienen una componente
creciente exponencialmente y otra decreciente, pero el efecto de la segunda es des-
preciable.

= Cada vez que se pasa de un estado a otro w ~ 0, con lo que se rompe la condicion
de adiabaticidad y la solucion pierde su validez.

4.3. Revision del modelo utilizado

Como indicamos al principio de la seccion, el modelo utilizado para el estudio del
reheating ha sido un modelo de juguete, no necesariamente realista, sobre el que ademas
hemos realizado una serie de aproximaciones. De hecho, la eleccién del término de inter-
accién entre campos ha sido en parte arbitraria, pues no todas las referencias utilizadas
desarrollaban el mismo modelo.

Los resultados obtenidos, por el contrario, presentan un comportamiento fisico alta-
mente satisfactorio y genérico. Hemos conseguido un modelo que explica cémo, simple-
mente a partir de su interaccion con el inflatén, se puede obtener otro tipo de particulas
convencionales o que decaigan en estas.

Los procesos estudiados son sumamente energéticos, por lo que es posible que de-
jasen trazas en forma de ondas gravitacionales. La medicion y estudio futuro de estas
podrian darnos mas informacién que permitiese especificar mejor el modelo que describe
la inflacién.

Por tltimo, remarcar que el desarrollo anterior se ha realizado en el regimen lineal, en
el cual el inflatén no siente la presencia de la particula y. Teniendo en cuenta que hemos
encontrado comportamientos exponenciales para este campo, este alcanza rapidamente
altas energias, por lo que esta aproximacion podria ser errénea. El andlisis presentado, en
consecuencia, sélamente seria valido para fases en que el campo x fuese lo suficientemente
pequeno, resultando en la aparicion de ecuaciones completamente no lineales para describir
las fases posteriores. Entonces el sistema deberia tratarse mediante métodos numeéricos
que tratasen las ecuaciones diferenciales acopladas en su totalidad, como las simulaciones
lattice.
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5. Conclusion y futuros trabajos

En la primera seccion del trabajo se han introducido las herramientas fundamentales
para el estudio de la cosmologia relativista. Se ha relacionado la evolucién de la geometria
del universo con el contenido de este y, mediante los conceptos presentados de los ho-
rizontes, se ha concluido que las observaciones experimentales son incompatibles con el
contenido actual del universo.

En la segunda seccion se ha presentado la inflacién como modelo de la evolucién del
universo, que ha sido capaz de solucionar los problemas planteados en la seccion anterior.
Para proporcionar a este comportamiento justificacién fisica se ha propuesto la existencia
de un campo escalar asociado a una particula, denominada inflatén, cuyo comportamiento
ha sido descrito en términos de campos clasicos.

Para poder enlazar esta fase inflacionaria con el estado actual del universo, en la ter-
cera seccion se ha descrito el proceso conocido como reheating. Asi, haciendo uso de un
toy model en que la particula del inflatén interacciona con un segundo campo escalar,
se han encontrado las vias que el inflaton utiliza para decaer en las particulas presentes
actualmente. Para ello se ha utilizado un modelo perturbativo y finalmente otro que, me-
diante la teoria de la resonancia paramétrica, ha sido capaz de predecir comportamientos
exponenciales en el decaimiento del inflatén.

Este trabajo se ha desarrollado siguiendo, en su mayor parte, una serie de articulos
sobre inflacion publicados en las tltimas décadas. La mayor dificultad en su realizacion
ha sido el intento de coordinar diversos textos de muy diferente profundidad con biblio-
grafia basica de los grandes temas de la fisica, de manera que se obtuviese un resultado
homogéneo y accesible para un estudiante de fisica de ultimo ano. Para ello, se ha tra-
tado de fundamentar matematicamente muchos de los pasos realizados de manera que el
lector pueda seguir el texto de manera rigurosa sin tener que hacer uso de herramientas
y bibliografia externa.

A pesar de ser un trabajo sobre inflacién, una gran parte del texto se ha centrado en la
cosmologia general que, por ser necesaria para la justificacion del modelo inflacionario, he
considerado que merecia un tratamiento con la suficiente profundidad. Ello ha supuesto
que la introduccién del modelo del inflatén haya sido tratada simplemente como un puente
para poder tratar el reheating. Finalmente, inicamente se ha presentado la teoria mas
basica del reheating, ya que una mayor profundidad no hubiese correspondido al nivel con
el que se ha enfocado el trabajo.

Es por ello que existen numerosas direcciones hacia las que poder ampliar este texto.
Obviando que se pueda estudiar la cosmologia con mayor detalle, en el ambito de la in-
flacién y el reheating han quedado muchos caminos abiertos. Por ejemplo, la forma que
adopta el potencial del campo ¢ se ha dejado en el aire, siendo esta un tema de relevancia
actual. También se podia haber estudiado este campo de manera que no presentase una
homogeneidad espacial absoluta, sino una serie de perturbaciones que expliquen las an-
isotropias del CMB. En el estudio del reheating se ha supuesto un término de interaccion
que no tiene por qué ser el que mejor se ajuste a la realidad; las posibilidades de variar
la accién que describe el proceso son practicamente infinitas. Otro ejemplo seria el de
considerar campos acoplados no minimamente a la gravedad.
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