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1 Introduccion

El paradigma inflacionario es una extension del Modelo Cosmolégico Es-
tandar o Big Bang Caliente que brinda una solucién natural a los problemas
de condiciones iniciales del universo y, adicionalmente, provee una explicacién
para las pequenas inhomogeneidades de temperatura en el Fondo Cbsmico
de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés) y la estructura del universo
a gran escala. En este paradigma se propone una etapa de expansiéon ace-
lerada del universo, conocida como inflacién, impulsada en su versiéon mas
simple por el rodamiento lento de un campo escalar llamado inflatén sobre
la meseta de su potencial. También, se debe contemplar un mecanismo me-
diante el cual la inflacién termine y puedan ser producidas eventualmente
las particulas del Modelo Estdndar y el universo pueda evolucionar hacia
un estado caliente y en equilibrio térmico, necesario para que tenga lugar la
Nucleosintesis del Big Bang (BBN, por sus siglas en inglés).

La etapa de transiciéon entre el final de la inflacion y la BBN, es deno-
minada recalentamiento. Durante esta etapa el inflatén alcanza el minimo
de su potencial y oscila alrededor de él transfiriendo su energia a particulas
ultrarelativistas, y la ecuacién de estado del universo evoluciona hacia la
dominacién por radiacién. Se considera que el recalentamiento se completd
cuando la densidad de energia de la radiaciéon iguala a la densidad de energia
del inflaton. Esta condiciéon se puede lograr a través de decaimientos pertur-
bativos donde los cuantos del inflatén decaen en otras particulas. Esta fue la
manera original de estudiar el recalentamiento (vease [1]). Sin embargo, co-
mo se demostro en [2], debido a la naturaleza coherente del inflaton durante
la fase oscilatoria se puede producir resonancia paramétrica, la cual ocu-
rre en presencia de acoplamiento con un campo bosonico (de espin entero)
en general y aumenta la transferencia de energia. Posteriormente este efecto,
ahora llamado precalentamiento, se estudi6 en profundidad y se encontré que
la produccién de particulas puede ser ampliamente subestimada en ciertos
modelos inflacionarios incluso para acoplamientos débiles entre el inflaton y
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otro campo escalar y que esto puede afectar parametros importantes como
la temperatura del recalentamiento [3, 4].

La compleja dinamica durante el precalentamiento es usualmente simu-
lada a con métodos de malla usando programas como Cosmolattice [5, 6], lo
cual permite estudiar la ecuacién de estado del universo durante el precalen-
tamiento. Este es un parametro importante ya que de él depende la historia
de expansién del universo, la cual es necesaria para conocer cuanto fueron
estiradas durante la inflacién las perturbaciones cosmologicas observadas el
dia de hoy desde que fueron producidas. Esto se cuantifica a través de Ny,
el numero de e-folds! entre el cruce del horizonte de la escala pivote k, (co-
rrespondiente a las perturbaciones observadas) y el final de la inflacion. El
efecto del precalentamiento sobre N, ha sido previamente estudiado para po-
tencial inflacionario cuadratico [7]|, donde el precalentamiento ocurre hacia
otro campo escalar y depende de la forma y magnitud del acoplamiento? y
se ha estudiado también en ausencia de acoplamientos con otro escalar pero
autointeraccion del inflaton [10].

En este trabajo se calcula la contribucién en la historia de expansion
de un precalentamiento considerando el decaimiento del inflaton ¢, hacia
un campo escalar ligero y, con término de interaccién %g2¢2x2, usando el
modelo R? de Starobinsky [11], que fue elegido de entre la multitud de po-
tenciales inflacionarios por su gran compatibilidad con las méas recientes y
precisas mediciones de las perturbaciones primordiales [12, 13]. Para este
modelo se calculan con precision los espectros de fluctuaciones primordiales
(en concreto, la inclinaciéon escalar, ng, y la razon tensor-escalar, r). Un caso
similar (usando un potencial cuadratico) ha sido estudiado previamente en
[7], donde se concluye que el precalentamiento conduce a una transicion de
inflaciéon a dominacién por radiacion practicamente inmediata. Sin embargo,
no fue considerado el retorno hacia dominacién por materia posterior al pre-
calentamiento que ocurre en este modelo. Para completar el recalentamiento
es necesario considerar el decaimiento perturbativo del inflatéon después de
su fragmentacion. Este trabajo tiene como proposito considerar este aspecto
y extender trabajos previos como [14, 15|, donde se analizan las predicciones
de los observables del CMB en funcion de Ny, la temperatura de recalenta-
miento y el acoplamiento del inflatén con la materia durante el decaimiento
perturbativo pero no se considera la contribucién del precalentamiento, y

'El namero de e-folds N corresponde al nimero de factores e que creci6é el universo
antes del final de la inflacion eV = Gend
*Un estudio exhaustivo del precalentamiento en este caso se encuentra en |8, 9].



el trabajo hecho en [16, 17|, donde las predicciones de los observables del
CMB son funcion de los pardmetros inflacionarios considerando la dinamica
del precalentamiento pero no la contribucion de diferentes niveles de acopla-
miento.

Organizacion de esta tesis

En la primera parte del capitulo 2 se hace una revisiéon de los conceptos
bésicos de la cosmologia estdndar y se mencionan algunos de sus problemas
de condiciones iniciales. En la seccién 2.1 se muestra cémo la inflacién puede
solucionar estos problemas y se describe la dindmica durante esta etapa. En
la seccion 2.2 se discute la dindmica de las fluctuaciones cuanticas del infla-
ton que dan origen a las inhomogeneidades de temperatura y polarizacion
observadas en el CMB y su estadistica para definir los observables.

El capitulo 3 esta dedicado a la dindmica después de la inflacion, durante el
recalentamiento. Se discute el decaimiento del inflatén en el régimen pertur-
bativo (fundamental para completar el recalentamiento) y no-perturbativo
donde se trata el fenémeno de resonancia paramétrica y su final, la reacciéon
inversa.

En el capitulo 4 se describe detalladamente el método que se us6 para co-
nectar el precalentamiento con los observables. Se menciona el modelo y las
herramientas que se usaron para simular el precalentamiento. En la secciéon
4.1 se muestran los acoplamientos que dan lugar a resonancia paramétrica.
En la seccién 4.2 se explica como se determiné el final de la reaccién in-
versa (dindmica no-lineal) para considerarlo como condicién inicial para el
decaimiento perturbativo del inflatén usando el sistema (3.7)-(3.9) y pos-
teriormente calcular N, usando (B.14). En la seccion 4.3 se muestran los
resultados de los observables calculados de sus definiciones alrededor de k.
La conclusiones se presentan en el capitulo 5.

En el apéndice A se muestra la ecuacion diferencial que satisface 2 (veéase
la ecuacion (2.29)). En el apéndice B se muestra la expresion para N, usada
en este trabajo.



CAPITULO 1. INTRODUCCION



2 El Modelo Cosmologico Estandar
y la inflacién

En esta seccién se resumen aspectos importantes del modelo estandar
cosmologico para introducir la inflacién como una solucién a algunos proble-
mas que presenta. El desarrollo esta basado en [18, 19, 20, 21].

El modelo cosmolégico estdndar se describe a través de las ecuaciones de
Einstein!,

1 T
R;uz - §g,uuR = ML[? + g;wAy (2'1)

donde R y R, son el escalar y tensor de Ricci respectivamente, M, =
(87TG)_% es la masa reducida de Planck, A es la constante cosmologica, g,
es la métrica y T),, es el tensor de energia-momento. A través de g, y T}, se
describe la geometria y distribucion de materia en el universo, las cuales, a
grandes escalas (= 100 Mcp [22]), corresponden a un universo homogéneo e
isotropico. Esta geometria esta dada por la métrica de Friedmann-Robertson-

Walker (FRW),
2

1 — kr2

ds® = g drtde” = —dt* + a*(t) + 7% (d6? +sin® 0d¢?®) |, (2.2)
donde a(t) es el factor de escala, el cual describe la expansion del univer-
so y su valor actual se establece como ag = 1 2; a# = (¢,7,0,¢) se llaman
coordenadas en comovimiento, ya que se mueven junto con la expansion, y
k = —1,0,1 determina si la curvatura espacial es abierta, plana o cerrada,
respectivamente. En cuanto al tensor de energia-momento en (2.1), al sa-
tisfacer las condiciones de homogeneidad e isotropia, adquiere la forma de
fluido perfecto

T = diag(—p(t), p(t), p(t), p(t)), (2.3)

La convencién de signos adoptada es (—, 4+, +, +).
2F] subindice 0 en los parametros cosmolégicos denota evaluacién al tiempo actual.
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donde p es la densidad de energia y p la presion, las cuales estén relacionadas

por la ecuaciéon de estado
p

;.

w (2.4)

Sustituyendo la métrica (2.2) y el tensor de energia momento (2.3) en (2.1)3,
y definiendo el parametro de Hubble?,

a
H=- 2.5
:, (25)

se obtiene la ecuacion de Friedmann,
H2—_P__ k
C3M2 o

la cual es la componente p,v = 0 de las ecuaciones de Einstein (2.1); y la
ecuacion de Raychaudhuri,

(2.6)

H+H? =

~ea2 P T3, (2.7)

que se obtiene al sustituir (2.6) en las componentes p, v =i de (2.1).

La componente temporal (v = 0) de la ley de conservacion de energia-
momento, V,T"” = 0, da la ecuacién de continuidad,

p+3H (p+p) =0, (2.8)

la cual puede escribirse en términos del parametro de ecuacién de estado, w,
dlnp

=-3(1 . 2.9

T~ S +w) (2.9)

Integrando la ecuacion (2.9) se obtiene la evolucion de p con el factor de
escala
poca30Hw) (2.10)

y sustituyendo en la ecuacion de Friendmann (2.6), también se obtiene la
evolucién del factor de escala con el tiempo

2
3w £ —1,

Ht

a(t)
®) e’ w=—1,

(2.11)

3Sin considerar la constante cosmologica, ya que su valor A = 1.088(30) x 107°¢ ¢cm™2

[23] puede ignorarse a tiempos tempranos [20].
4E] pardametro H cuantifica la tasa de expansiéon del universo y es positivo para un
universo en expansion.



es decir, la expansiéon depende del contenido del universo, caracterizado por
el pardmetro w. Algunos casos importantes son:

» Materia (w = 0). Se comporta como un gas relativista, el cual tiene
una presion despreciable comparada con su densidad de energia (p ~
0). Su densidad de energia se diluye conforme el volumen se expande

(poca™).

» Radiacion (w = %) Se comporta como un gas ultrarelativista, el cual
tiene una presién de aproximadamente un tercio de su densidad de
energia (p = %p) Debido a que su frecuencia también es diluida por la
expansion, su densidad de energia se diluye por un factor ¢! adicional
a la expansion (p o< a™).

= Energia oscura (w = —1). Para la radiacion y la materia, H + H? =

2 < 0, es decir, la expansion es desacelerada. Sin embargo, no es el

Gnico escenario posible, actualmente el universo se encuentra en una
etapa de expansién acelerada, lo cual corresponde a un término de pre-
sion negativa (p = —p). La densidad de energia de esta sustancia se
mantiene constante (p o a"), como puede verse en (2.10).

Propagaciéon de la luz en el universo FRW
La estructura causal del universo estéd determinada por las trayectorias
de la luz, que corresponden a la condicion ds? = 0.
A través del cambio de coordenadas
. 2 .
sinh“y, k=-1,
r? = ®%(y) = X2, k=0, (2.12)
sin?y, k=41,

la parte espacial de la métrica (2.2),

dr?

do? = ——
7 1 — kr2

+ 7% (d6? + sin 0 d¢?) , (2.13)
se puede reescribir como

do? = dx? + ®%(x)(d6? + sin® d¢?). (2.14)
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La parte temporal de la métrica se puede reescribir introduciendo el tiempo
conforme 7, definido como

dr = ok (2.15)

De modo que (2.2) se puede reescribir como
ds® = a?(7) [—d7'2 + dx? + ®2(x)(db? + sin? ¢9d¢2)] . (2.16)
Considerando solo la propagacion radial de la luz (6, ¢ = cte), se tiene
ds* = a®(7) [-dr? + dx*] =0, (2.17)
lo cual corresponde a lineas rectas a +45° en el plano 7 — ¥,

X(7) = £7 + cte. (2.18)

Horizontes

Debido a la expansiéon del universo y a que la velocidad de la luz es el
limite superior posible para cualquier objeto, surgen limites naturales para
el espacio del que se puede o se podria recibir informacion. Estos limites,
llamados horizontes, se definen en términos del tiempo conforme 7.

» Horizonte de particulas. De (2.18) se tiene que la distancia maxima que
puede viajar un fotén entre un tiempo t; y t es

t dt/
AXzATET—n:/ (2.19)

t; a(t’)'

De este modo, se puede definir el horizonte de particulas

W) = [ S5 =70 - (0) (2:20

como la distancia méxima que puede viajar un foton (y cualquier par-
ticula) desde el inicio del universo en t; (t; = 0 si el universo inicié en
una singularidad) hasta un tiempo ¢. El tamafio fisico de este horizonte
se obtiene multiplicando por el factor de escala,

‘at

. 2.21
[ (2:21)

dp(t) = a(t)xp = a(t)



= Horizonte de eventos. En contraste con el horizonte de particulas, que
representa el limite del espacio que se puede observar en este momento,
existe una distancia limite mas all4 de la cual una senal emitida en
este momento jamas podria recibirse por un observador en el futuro.
A esto se le conoce como el horizonte de eventos, y es el complemento
del horizonte de particulas. Se define como el conjunto de puntos que
satisfacen

tmax dt/

X > Xe(t) = /t a(t’) = Tmax — T- (222)
donde t,,x indica el tiempo final, el cual puede ser infinito si la expan-
sién continta por siempre. El tamafio fisico de este horizonte se obtiene
multiplicando por el factor de escala,

dt

; (2.23)

de(t) = alt)xe = a(t) /

Una cantidad importante en cosmologia es el radio comdvil de Hubble (aH )"
también es comunmente llamado el “Horizonte de Hubble”, el cual define
un volumen que se encuentra en contacto causal en un momento dado. Sin
embargo, este “horizonte” solo es conceptual y es dindmico. Usando la relacién
(2.10) y la ecuaciéon de Friedmann (2.6) para un universo plano se tienen

__r —3(143w) 2 Po —3(143w)
H? = xa , — Hy=-— xa, (2.24)
302 302

combinando estas relaciones y usando ag = 1,

H? _
e 3(1+3w) (2.25)
Quitando los cuadrados en (2.25) y multiplicando por a~! se obtiene
(aH) ™' = Hy'qz(43w), (2.26)

En la cosmologia estandar la cantidad (1 + 3w) es positiva, de modo que el
horizonte de Hubble en comovimiento es una funciéon creciente con el factor
de escala. Esto significa que, a diferencia de las regiones fuera del horizonte
de particulas, las regiones fuera del horizonte de Hubble pueden estar en
contacto causal en el futuro.
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Problemas del modelo cosmolégico estandar

A pesar de ser la mejor descripcion del universo actualmente, el modelo
cosmologico estandar por si mismo no puede explicar de forma natural al-
gunos aspectos del universo. Estos problemas se discuten a detalle en [20]
[24]. Muchos de ellos se relacionan con las condiciones iniciales del universo.
Algunos ejemplos son:

= Problema del horizonte. El horizonte de particulas (2.20) también se
puede escribir en términos del radio comévil de Hubble (aH)™!,

Pdt [ da a1
=[S/ ZC = — ) dl 2.2
XP /t¢ a a; Ha2 /ln a; <aH> e ( 7)

el cual, por la relacion (2.26)

—1
Xp=T—Ti = 2H0) [a§(1+3w) . a;(1+3w)]

(143w !
2H, " 2
= 20 3(143w) — = _(aH)} (con a; =0).
(14 3w) (1+3w)

(2.28)

Asi, para un universo dominado por materia o radiaciéon que comenzo
en una singularidad, el horizonte de particulas y el horizonte de Hubble
son del mismo orden, ya que 7; — 0 conforme a; — 0.

La relacion (2.28) implica que para el tiempo de recombinacion® el
universo estaba conformado por ~ 1087 [24] regiones fuera de contacto
causal entre si. Al dia de hoy, eso significa que secciones del CMB
mayores a ~ 2.3° (como se calcula en [25]) no pudieron tener influencia
entre si, lo cual supone un gran problema para explicar por qué todo
el CMB esta casi a la misma temperatura T ~ 2.7 K, con pequenas
variaciones de orden 107°.

= Problema de planitud. La ecuaciéon de Friedmann se puede reescribir
como
—k

1-0=
(aH)?’

(2.29)

5El momento en el que el plasma primordial estuvo suficientemente frio para que se
formaran atomos de hidrégeno neutro y los fotones pudieran viajar libremente.
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en términos del parametro cosmologico 2 = rfc ((7;))7 donde la densidad
critica p. = 3M3H2 es tal que k = 0 en (2.6), y del Horizonte de Hub-
ble (aH)~!, que diverge con el tiempo.

Como se muestra en el apéndice (A), el parametro (2 satisface la ecua-

cion diferencial

dQ
dlna

la cual presenta un punto critico inestable en 2 = 1. Esto implica que
cualquier pequena desviaciéon inicial de €2 = 1 evoluciona alejandose de
este valor. Para explicar el valor medido actual Q(ag) ~ 1, en los inicios
del universo 2 tuvo que estar varios ordenes de magnitud cerca de 1.
Por ejemplo, al tiempo de Planck ¢, = M, ! = 107%3 sec, |Q(ap) — 1| <
O(1075%) [19].

= (1 + 3w)Q(Q — 1), (2.30)

= Problema de inhomogeneidades. El universo que describe el modelo
cosmologico esténdar es completamente homogéneo e isotrépico. Sin
embargo, en escalas méas pequenas existen inhomogeneidades como ga-
laxias, cimulos de galaxias, etc., las cuales debieron ser originadas en
los inicios de universo y crecido posteriormente por efectos gravitacio-
nales. La cosmologia estandar no dice nada sobre el origen de estas
sobredensidades. Una discusién mas detallada se puede encontrar en
[20]

2.1. Inflacion

Algo que haria mas natural el hecho de que el universo sea tan plano
y tan homogéneo es suponer un periodo al inicio del universo durante el
cual el radio de Hubble comévil se encogi6. Esta es usualmente la definicién
fundamental de la inflacion [26],

d 1
— | — 2.31
dt (aH) <0, (2:31)

ya que los problemas de horizonte y de planitud se pueden escribir directa-
mente en términos de él. Sin embargo, la inflaciéon se puede describir equi-
valentamente a través de condiciones a otros parametros.

Reescribiendo (2.31)

d (1 d (1 i
d _d(y__a 2.32
dt <aH> di <a> 2 <0 (232)



12CAPITULO 2. EL MODELO COSMOLOGICO ESTANDAR Y LA INFLACION

es equivalente a un periodo de expansién acelerada,
a >0, (2.33)

lo que a su vez, sustituyendo en la ecuacion de Raychaudhuri (2.7) implica
que

. a 1
H+H=—-=— 5 (p+3p) >0, «— (p+3p) <O, (2.34)
a 6M;
es decir, una presién negativa. En términos del pardmetro de ecuacién de
estado 1
w="2< 2, (2.35)
P 3
lo cual no se satisface para las ecuaciones de estado de materia o radiacion.

Una solucién a las ecuaciones de Einstein donde se cumplen estas con-
diciones es el universo de De Sitter, que es dominado por la constante cos-
mologica. Sin embargo, en este universo la inflacién no termina, y una de
las caracteristicas méas importantes de la inflacién es que debe tener un final
“agraciado” para explicar el contenido actual del universo. Existe una gran
variedad de modelos de inflaciéon los cuales se pueden revisar en [20], pero
en la version maéas simple, la inflacién es impulsada por un campo escalar ¢
llamado inflaton.

El modelo original propuesto por Alan Guth en 1981 [27], llamado infla-
cion “vieja”’, estd basado en un potencial de rompimiento de simetria en el
cual el universo se infla mientras el inflatén se encuentra en el minimo local y
luego alcanza el minimo global mediante tunelaje cuéntico, provocando una
transicion de fase. Sin embargo, en este modelo las burbujas de nucleaciéon
no colisionan si se obtiene suficiente inflacién para resolver los problemas
del modelo estandar y no se mantiene la homogeneidad [20, 28]. Esto llevo
a la invencién de la inflacién “nueva’, en la que la inflacién ocurre durante
el rompimiento de simetria, sin embargo, la condicién inicial del campo ¢
debe ser finamente ajustada para que la inflacién pueda comenzar [28|. Pos-
teriormente, en 1983 Andrei Linde propuso la inflacién “caotica” en la que
el inflaton solo debe ser mayor que la masa de Planck, y el potencial debe
satisfacer las condiciones de rodamiento lento que se mostraran més adelante.

Otra forma de conseguir un periodo inflacionario es a través de modifi-
caciones a la accion de Einstein-Hilbert, como propuso Starobinsky en 1980
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para evitar la singularidad inicial [11]. En el caso de la modificacion de la
accion de Einstein-Hilbert anadiendo un término cuadratico del escalar de
Ricci,

2
_ My

=73

/d4x\/jg(R+ aR?), (2.36)

donde « tiene unidades de masa—2. A través de la transformacion conforme

g = (14 20R) g (2.37)

y sustituyendo R(g) por una nueva variable dindmica,
3
6= Mp\[2 [l + 2aR)], (2.38)

se obtiene la accion equivalente [29]

2
Mp

S: 2/d4x\/ —g

_ 26 \?
R — " 0,00,¢ — i (1 —e \/EMP> ] . (2.39)

donde las tildes indican las variables respecto a §,,. La accion (2.39) co-
rresponde a un campo escalar minimamente acoplado a la gravedad con
potencial

Vig) = b (1 e A?)Q (2.40)

"~ 8a

usualmente escrito como

2
/2 ¢
Vip) = %/\]\4];1 (1 —e \/;”P> , donde a = (2.41)

GAMZ

Esto posteriormente se llamé R2-inflacién. Aqui A es la constante de nor-
malizacién y se determina a través de la amplitud del espectro de potencias
de curvatura evaluado al cruce del horizonte de la escala pivote de Planck
k. = 0.05 Mpc™!, Ag ~ 2.1x1079 [12, 30]. Esto se muestra en el apéndice B.

La inflacion ademés de resolver los problemas del modelo estandar, es
capaz de predecir las pequenas inhomogeneidades del CMB y la estructura
del universo a gran escala, las cuales, en este contexto, tiene origen cuantico.
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present comoving
horizon
(aoHo)

<

present particle
horizon .+

past comoving
horizon 1
(aH)

Figura 2.1: En el pasado dos puntos P y @ estaban dentro del Horizonte
de Hubble (aH)~! y por lo tanto estaban en contacto causal aunque actual-
mente ya no lo estén. Imagen tomada de [31].

Solucién del problema del horizonte

Es durante la inflacién que la diferencia entre el horizonte de particulas
y el horizonte de Hubble se magnifica, pues debido a que durante la inflaciéon
w < —% el horizonte de particulas (2.28) es dominado por 7; conforme a; — 0:

2H;* a%(1+3w)
(1+3w) !

T = ——0c0 o 71> (aH)h (2.42)

Esto significa que aunque existan regiones que no estén conectadas causal-
mente ahora pudieron estarlo en el pasado [26]. Un horizonte de Hubble
decreciente durante la inflacién implica que las escalas entrando al horizonte
actualmente ya habian estado en contacto causal en el pasado.



2.1. INFLACION 15

Solucion del problema de planitud

El valor actual 2 ~ 1 se puede explicar debido al comportamiento decre-
ciente del horizonte de Hubble durante la inflacién, donde H ~ cte y a o ef’t,
de modo que

1-Q= @L_TV oc e M (2.43)

Solucién del problema de inhomogeneidades

Las inhomogeneidades de temperatura en el CMB y la estructura a gran
escala del universo serfan una consecuencia de la naturaleza cuéantica del
inflaton (que obedece al principio de incertidumbre). Debido a las fluctua-
ciones cuanticas del inflatén, d¢, la inflacién termina a diferentes tiempos en
diferentes partes del espacio. Esto origina diferencias en la densidad de ener-
gia, dp(t,x), que posteriormente crecen por atraccion gravitacional. De este
modo la inflacién “siembra las semillas” de las inhomogeneidades observadas
[25]. La dindmica de estas fluctuaciones se discute en la seccion 2.2.

2.1.1. Dinamica durante la inflacion

La inflacién se puede interpretar como un periodo de expansién acelerada
del universo impulsada por un campo escalar ¢, llamado inflaton. Conside-
rando un acoplamiento minimo a la gravedad y un término cinético canénico,
la dinamica del inflaton se describe a través de la accion [32]

2
S = / Ao/ =gL = / iz Ang - %gwamayqs Vi), (244

donde V(¢) es el potencial del inflatéon. Usando la métrica FRW, del tensor
de energia-momento

T ZLL V—9£)
N Vo) 5guu

— L <\/f

IREAN

1
=" (g“ag”ﬁamaﬁqﬁ = 59" 0a0030 =V <¢)>

oL

0w

1
+5vV=99"L
2 ) (2.45)

=000+ (- 30,00° ~ V(9))
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Bajando los indices

1 .
Too = 3 0 0“0 + V(9) + ¢° = py,

. g 1 3 (2.46)
97 Tij = 9" gij <—2 0 0% — V(¢)> + 97 0:90;¢ = 3py,
se obtienen la densidad de energia y presion del fluido,
1., 1V
Py = §¢ To 2 T V(o) (2.47)
1., 1V3p
=12 2.4
ps=50° — 5= = V(9), (2.48)
y de la accion (2.44) se obtiene la ecuacion de Klein-Gordon
b4 3G - V0 4 0,v(6) =0 2.49
¢+3H¢ - —5 + 0y (¢) =0, (2.49)

la cual es la ecuaciéon de movimiento del inflatén ¢.

Sin embargo, si la inflacién comienza en una regiéon, pronto es posible ignorar
los términos con gradientes en ella [28]. Asi, se puede dividir la dependencia
temporal y espacial del campo en

o(t,x) = ¢(t) + dp(t, x) (2.50)

donde d¢ son fluctuaciones cuanticas sobre el fondo clésico y homogéneo ¢,
el cual en esta secciéon se denotard simplemente como ¢ para analizar su
dindmica. De esta forma la densidad de energia y presién son simplemente

1.
ps =58 +V(9) (2.51)
1 '2
po = 5~ V(0) (2:52)
y por lo tanto, su parametro de ecuaciéon de estado es
12
57—V
We = M (2.53)
30?2 + V(o)

La ecuacién de Klein-Gordon homogénea es

b+ 3Ho+ 03V (p) =0, (2.54)
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la cual, junto con la ecuacion de Friedmann®
1 |1,
2 2
=—|= Vv 2.55
302 [2¢ + (¢>], (2.55)

donde se ha sustituido (2.51), determinan la dindmica durante la inflacion.

2.1.2. Inflacion de Slow-Roll

Otra forma ttil de escribir la condicién para inflaciéon es en términos del
primer factor de flujo de Hubble, €1, el cual se define como

H

y en general, los factores de flujo de Hubble son definidos por [33]
é‘
€ir1 = H—; (2.57)
En términos de €4,
S HPyH=HY1-¢)>0. (2.58)
a
Esto implica que '
H dln H
= ——= —— 1 2.
€1 2 AN <1, ( 59)

donde N, el namero de e-folds, se usa para medir la cantidad de inflacién y
se define por dN = Hdt = dIna, o en su forma integral,

ty af agf
N = / H(t)dt = / dlna =1In (a) . (2.60)
t; a; 7

(3

La relacion (2.59) implica que la tasa de cambio del pardmetro de Hubble
tiene que ser pequena para tener un periodo de expansién acelerada. Pero
debe mantenerse pequena por lo menos el tiempo suficiente para producir
el namero de e-folds al que fueron creadas las fluctuaciones observadas en
el CMB (N ~ 40 a 60 e-folds |25, 19]). Esto requiere una condiciéon mas
fuerte sobre (2.59), su derivada también debe ser pequena. Esta condicion se
escribe en términos del parametro

€1 dlne
He;  dN’

U] (2.61)

5Durante la inflacién se puede considerar k = 0.
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para tener suficiente inflacion se debe satisfacer |n| < 1.
Usando las ecuaciones (2.54), (2.55) y la definicion (2.59),

152
o= 22 (2.62)
M2H?

y sustituyendo en la definicion (2.61),

n:z((ﬁl—fi>z2<£[+q><1. (2.63)

Esto implica que g'zg, €1 < 1 y por lo tanto, %(;52 < 1. En esta etapa la
expansion se aproxima a la del universo de De Sitter [19],

Do — —pp 0 P <LV(P). (2.64)

Asi, despreciando la energia cinética (%gbg) y la aceleracién del campo

(¢), es posible aproximar las ecuaciones (2.55) (2.54) como

H? y  3Hd~ —0sV (). (2.65)

~ 2
3M;
Esta es la aproximacion de slow-roll, y a partir de ella se pueden establecer

algunas condiciones que debe satisfacer el potencial V' (¢). Sustituyendo las

aproximaciones (2.65) en (2.62) se pueden obtener otras aproximaciones,

132 2 2
1 M2 [,V
2 ~ _P =
‘= S Y = ¢y (2.66)

Por otro lado, de la derivada de la ecuaciéon de Klein-Gordon (2.54),
3H +3H¢ = —0y4V 9, (2.67)
se puede obtener

b ¢ H < 12980V

“He T He H2TUPTV

o = vl (2.68)

donde se han introducido los parametros ey y |ny|, lamados pardmetros de
potencial slow roll [26],

00V |

& (2.69)

ey = — v

M2 <a¢v
2

2
>, v lmvl= M2
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Recalentamiento

. fin de la inflacién

[9)

Figura 2.2: Inflatén rodando sobre el Potencial de Starobisnky, el cual es
cuadratico en el minimo. Durante la inflacién las fluctuaciones cuanticas del
inflaton d¢ son estiradas y posteriormente se vuelven clésicas. En el minimo
del potencial el inflatén oscila coherentemente y decae en otras particulas.

los cuales también deben satisfacer ey, |ny| < 1 durante la inflacién para
un potencial dado.

Se considera que la inflacién termina cuando las condiciones que se esta-
blecieron a los parametros definidos anteriormente ya no se cumplen. Esto
es:

d(tend) =0, W= —3 El(qbend) =1, and = V(¢end) (2-70)

37

Al terminar la inflacién para un potencial cuadratico V(¢) ~ %miqﬁ
cerca del minimo ¢ ~ 0 (véase la figura (2.2)), las oscilaciones de ¢ son
coherentes

¢ ~ ¢o cos(mgt), (2.71)

donde la envolvente ¢g decrece debido a la expansién ¢y =~ ij—;ﬁ. En esta
etapa el inflaton transfiere la energia de sus oscilaciones a otros campos
acoplados a él. Esta discusién se continia en la seccién 77.

2.2. Perturbaciones cosmolégicas

En esta seccion se consideraran las perturbaciones alrededor de las solu-
ciones homogéneas de fondo del inflaton y de la métrica, estd basada prin-
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cipalmente en [34, 35, 19]. Para este proposito, las variables fisicas A(t,x),
se dividen en un fondo homogéneo A(t), que solo tiene dependencia tem-
poral, y una fluctuacion alrededor de este fondo, §A(¢,x), con dependencia
espacio-temporal, tal que

A(t,x) = A(t) + 0A(t, x). (2.72)

Las fluctuaciones se consideraran pequenas, por lo tanto serd suficiente ex-
pandir a orden lineal.

En relatividad general existe la libertad de norma, asi que se puede ele-
gir mas de un sistema coordenado para medir una cantidad fisica A sobre
un punto p de una variedad espacio-temporal M. Por ejemplo, para dos con-
juntos de coordenadas x y 2/, las perturbaciones dA(p) y dA’(p), se definen
como la diferencia entre la cantidad fisica A(p) real y su cantidad asociada
sobre el conjunto de coordenadas, A(z(p)) para x y A(2'(p)) para 2, es decir,

5A(p) = A(p) — A(z(p)) v 64 (p) = A(p) — A(«'(p)). (2.73)

Luego se puede traducir las perturbaciones de un sistema coordenado a otro
mediante una transformacion de coordenadas 6 A(p) — dA’(p). Por lo tanto,
la forma de definir las perturbaciones no es tnica, depende de la norma y es-
to puede producir perturbaciones ficticias (no son fisicas). Para evitar lidiar
con perturbaciones de este tipo se pueden hacer combinaciones de perturba-
ciones de la métrica y perturbaciones de los campos de materia que se sean
invariantes de norma. Asi, para estudiar las perturbaciones cosmolbgicas, es
necesario considerar ambos tipos de perturbaciones y relacionarlas a través
de las ecuaciones de Einstein.

Perturbaciones de la métrica

Debido a la simetria de la métrica, hay a priori 10 grados de libertad
para las fluctuaciones de la métrica, dg,,. Sin embargo, estas fluctuaciones
se pueden clasificar en tres diferentes “modos” de fluctuacion segiin como se
transforman bajo rotaciones espaciales en hipersuperficies de tiempo cons-
tante. Estos modos pueden ser escalares, vectoriales o tensoriales, y a orden
lineal son independientes entre si [36, 35]. La descomposicion explicita de
la métrica en estos modos se puede hallar en [35]. Siguiendo la notacion
de [19], el elemento de linea considerando una métrica FRW plana (k = 0)
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perturbada a orden lineal, i.e, g, (t,X) = g + 0gu(t,x), se puede escribir
como

ds? = g dztdz”

. o (2.14)
= —(1+2®)dt? + 2aB;dz’dt + a® [(1 — 2W)6;; + 2F;5] da'da?,

donde @ y ¥ son perturbaciones escalares; B; es un 3-vector que puede
ser descompuesto en una parte escalar 9;B, y una vectorial S; (9'S; = 0),
tal que

y Ej;j es un 3-tensor simétrico sin traza, que puede ser descompuesto en una
parte escalar 20;; F, una vectorial 20; F;) = %(&Fj +0;F;) (0'F; = 0) y una
tensorial h;; (h = 0"h;; = 0), tal que

Para obtener invariantes de norma es necesario saber como se transforman
los modos de la métrica bajo transformaciones de norma. Sin embargo, du-
rante la inflacién las perturbaciones vectoriales son rapidamente diluidas por
la expansion del universo. De modo que solo es necesario considerar pertur-
baciones escalares y tensoriales.

Las perturbaciones tensoriales son inherentemente invariantes de norma.
Conservando los modos tensoriales puros (h; = 0'h;; = 0) en (2.74) se ob-
tiene,

ds® = —dt? + a®(t) [6;; + hyj] da'da? (2.77)
para la cual, las ecuaciones de Einstein son [19]

2

. . \V4
hij + 3Hhij — —

~hij = 0. (2.78)

en ausencia de estrés anisotropico (m;; = 0).

Obtener las ecuaciones de Einstein para las perturbaciones escalares no es
tan inmediato. Considerando solo las perturbaciones escalares en la métrica
(2.74) se obtiene

ds? = — (1 + 2®)dt* + 2a(t)9; Bd2'dt

S 2.79
+ az(t) [(1 — 2\11)(52'3' + 28@6jE] dx'da?, ( )
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donde ®, B, ¥ y E son 3-escalares.
Usando la invariancia del intervalo ds® al hacer una transformacion de
norma escalar genérica
t—=t+«

Co (2.80)
z' — 5179,8

y conservando tnicamente los términos lineales, las perturbaciones esca-
lares de la métrica se transforman de la siguiente forma:

d—d—d (2.81)
B— B+ala—ap (2.82)
E—-FE-p (2.83)

U — U+ Ha. (2.84)

Con estas transformaciones es posible construir cantidades invariantes de
norma. Dos de los invariantes de norma mas utilizados son los invariantes de
Bardeen [37],

dp =0 —aH(aE — B) — a%(aE - B) (2.85)
Up =V —aH(aE — B) (2.86)

Perturbaciones de la materia
El tensor de energia momento para un fluido perfecto es
T} = 9" Tow + (p + p)uruy, — p, (2.87)

donde g, utu, = —1, de modo que la cuadrivelocidad solo tiene tres compo-
nentes independientes. Alrededor de esta cantidad de fondo la perturbacion
general a orden lineal es

ST = (6p + Op)alt, + (p + P) (Sula, + @duy) — 6Mop — it (2.88)

donde se ha agregado el estrés anisotropico w8 de traza nula. Las entradas
del tensor de energia momento perturbado son

Ty = —(p +p) (2.89)
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T! = §4(5 + 8p) + ) (2.92)

Del mismo modo que con las perturbaciones de la métrica, es necesario
saber como se transforman las perturbaciones dp, 6p, du* y 7}, bajo transfor-
maciones de norma. Sin embargo, igual que con la métrica, solo es necesario
quedarse con la parte escalar de las perturbaciones para relacionarlas con las
perturbaciones escalares de la métrica a través de las ecuaciones de Einstein
posteriormente.

Aplicando la transformacion (2.80) a las entradas del tensor, T} (x) =
g%ggf T (@), y conservando los términos hasta orden lineal, se encuentra

que las perturbaciones en el tensor de energia momento se transforman como

5p — dp — pa (2.93)
dp — Oop — pa (2.94)
dq = 6q+ (p+ D) (2.95)
T—=T (2.96)

Este es el caso genérico de un tensor de energia-momento perturbado a orden
lineal. Sin embargo, durante la inflacion el universo solo contiene al inflaton,
por lo tanto, las fluctuaciones dp, dp, ¢ y m son debidas inicamente a ¢. El
tensor de energia momento correspondiente es

1

T,uzx = auﬁbaugb — Guv §ga68a¢a,3¢ + V(¢) (2'97)

Ecuaciones de Einstein para las perturbaciones

Las perturbaciones de la métrica y la materia estédn relacionadas a través
de las Ecuaciones de Einstein,

5T,
0Gra = =15
p

(2.98)

Para resolverlas es necesario calcular las perturbaciones de la métrica, de
su inversa, de las conexiones afines y del tensor de Riemann, que se pueden
encontrar en [34]. Considerando exclusivamente las perturbaciones escalares,
la métrica (2.79) en la norma Newtoniana (B = E = 0) queda

ds? = (1 +2®)dt? — a?(t)(1 — 2W)6; dz"dx? . (2.99)
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para las cuales, las ecuaciones de Einstein son [19]

. A&\ op
HW + HP) — —— = — 2.1

SH(V + H®) - —5 oAL2 (2.100)

i q
U+ HD =" 2.101
+ Ve (2.101)

. . . . 1 2
U +3HV + HO + (2H + 3H*)® = T 0P+ §V27r) (2.102)
p
v—¢ s

Para conocer la dindmica de las perturbaciones durante la inflaciéon, ademés
de las ecuaciones de Einstein, se necesita considerar la ecuacion de Klein-
Gordon, que determina la dindmica del inflatén,

O (V=99"0v0) +0,V) = 0. (2.104)

-

Perturbando esta ecuacién en sus términos \/%7, V=g, g* v ¢, en la norma
Newtoniana se obtiene

8¢+ 3H¢ — v2‘2—f + Vypdop = 4T — 2V, 0 (2.105)

Por lo tanto, el sistema que describe la dindmica completa del sistema de
perturbaciones en la norma Newtoniana es

SH(U + HY) V;‘I’ = 1\14; (6065 — 6w) + Vo) (2.106)
U+ HU = 2]\14?@5(15 (2.107)

U+ 3HY + HY + (2H + 3H) U = J\;,? [d)(&b — ) — Vd,aqb} (2.108)
hij + 3Hh;; — Zjhzj =0 (2.109)

66+ 3HOp — ij(ﬁ + Vb = 4oW — 2V, 0 (2.110)

donde, como no hay estrés anisotropico durante la inflacién, solo hay dos
perturbaciones escalares, una de la métrica = ¥ y una de materia J¢.
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De modo que este sistema esta sobredeterminado. Toda la dinamica de las
perturbaciones escalares se puede describir con una sola ecuacién de movi-
miento,

2@ ¢ PV,
- <3¢>2—2H2+2 = +V¢¢> Q=0,  (2111)

para una cantidad invariante de norma,

Q=06+ V. (2.112)

conocida como la variable de Mukhanov-Sasaki.
Otros invariantes de norma importantes son:

= Perturbacién de curvatura en hipersuperficies de densidad uniforme,

op dp
(=VvV+H—-—=V— —— 2.113
p 3(p+p) ( )
en la norma Newtoniana
(8 — W) + Vo
(g P08 W)+ Veso 11
32
» Perturbacion de curvatura en comovimiento
H
R=V+—q 2.115
p+p ( )
en la norma Newtoniana es
H
R:\Il+g5¢> (2.116)

La derivada de R se puede reescribir en términos del horizonte de Hubble

S Hé— ¢H 2H3<k:

2
7 0 + g&b——? aH> U ~0, para k<aH
(2.117)

De modo que para escalas fuera del horizonte, la perturbacién de curvatura
R es constante. Ademaés, las perturbaciones ( y R fuera del horizonte son
iguales
20% [k \°
—R=—|—] ¥=0, k< aH 2.118
(-r=22 (H> pare k< a (2.118)
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Condiciones iniciales

Para resolver la ecuacion de movimiento para las perturbaciones escalares
(2.111), se necesita una condicion inicial para @), que corresponde a la de
vacio. Reescribiendo (2.112) en términos de los operadores de creacion y

aniquilacion &L y Gk,

d3k A~ kox * AT —ik-x
Q= / @n) [Qk(’f)akeZ + Qr(t)al e } ; (2.119)
donde se satisfacen las relaciones de conmutacion canoénicas [ay, d;f(,] =d(k—
k’) y [ax, ax] = [&L,&L,] = 0. La ecuacién (2.111) para los modos Q) es
O N I

donde los puntos indican derivada respecto al tiempo coésmico.
Usando un cambio de variable u; = aQy vy en términos del tiempo conforme
7, la ecuaciéon (2.120) se puede convertir en

ufl + wi(r)ug = 0, (2.121)

donde ’ indica derivada respecto al tiempo conforme 7. Esta ecuacion (2.121)
corresponde a oscilador arménico con frecuencia variable en el tiempo

3 1 1 1
wi(T) =k* — (aH)* (2 — €1+ —e2 — —e1e2 + —€3 + —eae3 (2.122)

2 2 4 2
escrita en términos de las factores de flujo de Hubble (2.57). La solucion
correspondiente al estado de minima energia instantane (7 = 79) para (2.121)

es
1 A
up (1) = — e~ Wk ()70, (2.123)
2wy (10)
Debido a que la frecuencia w,% (1) es variable en el tiempo, esta solucién no
es tnica. Sin embargo, durante la inflacién el horizonte de Hubble (aH)~!
se encoge y €; < 1. De modo que para los modos que comenzaron dentro del

horizonte de Hubble, k& > aH la ecuacion (2.121) se convierte en
ufl + k*uy, ~ 0, (2.124)
la cual si tiene soluciéon de minima energia tinica dada por

e*lk’T

Nd

wp, = (2.125)
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De modo que la condicién inicial para la variable de Mukhanov-sasaki es
—ikT
e
Iim Q=
)
k/aH—o00 av 2k

esta solucioén es conocida como el vacio de Bunch-Davies y representa la con-
dicién inicial para las todas las escalas k, las cuales, debido a la inflacién
comenzaron dentro del horizonte.

(2.126)

Anélogamente, para resolver la ecuacion (2.78), las perturbaciones ten-
soriales h;; se expresan como la suma de sus modos de polarizacion hz con
v = +, X y en términos de los operadores de creacién y aniquilaciéon bL v bk
[19]

d3k 7y ik-x * 7 —1k-x
hii= | e O k) OB AT e] (2127)
(2m)32 =,

/

Yo piY v
donde se cumplen €;; = k €; =0y €€, = 20,1

La ecuacion para los modos h] en ausencia de estrés anistropico es

.. . k2
h) +3Hh] + ?hz =0 (2.128)

con la condicién inicial de Bunch-Davies,

N e—ikT
Ii h) = .
k/a}-lrgoo k a\/ﬂ

(2.129)

2.2.1. Estadistica de las perturbaciones

En esta seccién se definen los observables del CMB usados en este trabajo.
El desarrollo esta basado principalmente en [38, 19], y en menor medida en
[22].
Una de las principales tareas de la cosmologia observacional es medir las
propiedades estadisticas de las perturbaciones escalares, en particular, el
espectro de potencias. En este trabajo se utilizo el espectro de potencias de
la perturbacién de curvatura en comovimiento, Pg.
En el espacio de Fourier,

Ry = / R(x)e **Bg (2.130)
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donde si R es real, Ry, = R_x.

Dado que a orden lineal los modos R evolucionan independientemen-
te y sus fluctuaciones comienzan en el vacio de Bunch-Davies (2.126), que
corresponde a un conjunto de osciladores armoénicos no correlacionados, la
estadistica de las perturbaciones se puede identificar con la de campos alea-
torios gaussianos, los cuales se pueden caracterizar adecuadamente con la
funcién de correlaciéon de dos puntos

fr(x — %) = (Rx)RE)), (2.131)

la cual cuantifica el promedio de las fluctuaciones en diferentes escalas. Por
el principio cosmologico, esta funcion solo depende de r = |x — x/|. Asi,
agrupando términos en el promedio

(RkRyr) = /R(x)e_ikxd?’x/R(x')e_iklxld?’x’ (2.132)

se obtiene la expresiéon

(RxRy) = (27m)3 Pr(k)6(k + k'), (2.133)

donde d(k) = (2;)3 [ ey la cantidad Pg es la transformada de Fourier

de la funcion de correlacion de dos puntos, Pr(k) = [ Er(r)e kv d3y.
El espectro de potencias de R se define como
k3
Pr(k) = 55 Pr(k) (2.134)
2
la cual es una cantidad adimensional y solo depende de k = |k| debido a

la invariancia bajo rotaciones espaciales. Para medir su dependencia de la
escala se usa la inclinacion escalar, ng, definida como

dlnPpr

ns =1+ "%

(2.135)

Asi, un valor ng = 1 indica invariancia de escala.

De manera anéloga, para definir el espectro de potencias de las pertur-
baciones tensoriales h;;, se considera que sus modos de polarizaciéon h; con
K k
v = 4, X son campos aleatorios gaussianos, por lo tanto, para cada modo,

7'('2
S (AL = %Pﬂk)é(k +1K). (2.136)

y=+,X%
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Otro observable importante es la razon tensor-escalar, definido como

_Pr
I

r

(2.137)

el cual mide la potencia relativa de ambas perturbaciones.

Para el modelo de Starobinsky, los observables ng y r pueden ser aproxi-
mados analiticamente como [39]

2
ng~l—— 'y r~—. (2.138)

2.2.2. Conexion de la inflacién con el Fondo Césmico de Mi-
croondas

La radiacion cosmica de fondo o el Fondo Césmico de Microondas (CMB)
proporciona fuerte evidencia del comienzo del universo en un “Big Bang Ca-
liente”. Su espectro corresponde casi perfectamente al de un cuerpo negro a
To = 2.7254+0.001 K [40]. Esto indica que en algiin momento los fotones del
CMB estuvieron en equilibrio térmico a través de las interacciones con los
electrones del plasma primordial hasta que el universo se enfrié lo suficien-
te para permitir que se formara el hidréogeno neutro y los fotones pudieran
propagarse libremente por el espacio, esta etapa se conoce como recombina-
cion. Un observador recibe fotones provenientes de una superficie esférica a
su alrededor correspondiente a la tltima dispersiéon de esos fotones, es de-
cir, el momento en el que se ‘“desacoplaron” de la materia. Esta radiacién
contiene informacién acerca de los primeros instantes del universo, caracte-
rizar las fluctuaciones de temperatura alrededor de la temperatura de fondo
Th = 2.725 £ 0.001 K es crucial para entender su origen.

Dado que el fondo Césmico de Microondas proviene de una superficie

esférica, las anisotropias de su temperatura se miden con dos coordenadas
angulares (6, ¢). Su expansion en armonicos esféricos Yy, (6, ¢) es

0(0,¢) = AT%’@ =" 4o Yo (60, 9) (2.139)
Im

donde los coeficientes

- / A0V (2)O(7) (2.140)
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Figura 2.3: dltimas mediciones del espectro de potencias angular del CMB
DIT = 4(¢+ 1)CFT/(2m) del satélite Planck [12].

La informacién que se obtiene del CMB es estadistica, se usa el espectro
de potencias angular para caracterizar el tamano de las fluctuaciones como
funcion de la escala angular. En particular su espectro de potencias angular
rotacionalmente invariante es [19]

1
Tr __ 2 *
Ce = 726 T 1 <a€magm> (2141)

m

el cual esté relacionado con la inflacién a través de
2
cfr==2 / k2dkPr (k) Aqe(k) Are(k) (2.142)
T

el cual depende del espectro de potencias escalar ya que las fluctuaciones de
temperatura se deben a fluctuaciones de densidad.

La contribucién del espectro de potencias tensorial en las fluctuaciones pri-
mordiales atin no ha sido detectada. Una forma de hacerlo a través de la
polarizaciéon del CMB, la cual se da a través de dispersion de Thompson
antes de la recombinacion. La polarizacion del CMB se puede caracterizar
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en términos de los campos

E(0,0) =Y apmYm(0,6),  B(0,6) = apmYm(0,0),
Im Im

(2.143)
también llamados modos de polarizacién. Sus nombres son en analogia con los
campos eléctrico y magnético. Los vectores de polarizacién del modo E son
radiales alrededor de putos frios en el CMB y tangentes a puntos calientes,
tienen rotacional nulo. En cambio, los vectores de polarizaciéon del modo B
tienen divergencia nula en todos los puntos [19]. El espectro de potencias
angular de las correlaciones entre modos es

1 *

m

con X, Y =T,FE, B.

Las fluctuaciones tensoriales (ondas gravitacionales) generan una pola-
rizacion de tipo B, este patrén no puede crearse a partir de fluctuaciones
escalares [26]. La conexion con la inflacion estd dada a través de

CBB = (4r)? / k2dk Py, (k) A%, (k) Aqy (k). (2.145)

Detectar C’fB daria informacién sobre las fluctuaciones tensoriales primor-
diales y sobre la escala de energia de la inflacion [26]. Sin embargo, actual-
mente solo existen cotas (2.4).
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Figura 2.4: Mediciones de la polarizaciéon B del CMB por multiples experi-
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3 Recalentamiento: decaimiento del
inflaton

En esta secciéon se describe la etapa posterior a la inflacién en la historia
cosmica, durante la cual el inflatén transfiere su energia para producir las
particulas del modelo estandar. En esta nueva etapa se pueden distinguir, a
su vez, subetapas que deben ser descritas en diferentes regimenes. La mayor
parte de esta seccion esta basada en [42, 43, 44, 9].

Al final de la inflacion, el inflatén oscila alrededor del minimo de su po-
tencial y, debido a que cualquier contenido de materia o radiacién habria
sido diluido por la expansién exponencial, el universo estd muy frio y solo
contiene al inflatén. Por otro lado, para que tenga lugar la nucleosintesis del
Big Bang se necesita un universo caliente y termalizado. Asi, para que el pa-
radigma inflacionario sea consistente, debe contemplarse un mecanismo que
permita evolucionar el universo hacia estas condiciones. Es necesario intro-
ducir un periodo de produccién de radiacién y materia al final de la inflacion.
Durante este periodo, denominado recalentamiento, el inflatén decae hacia
otros campos a los que se encuentre acoplado y, posteriormente, se pueden
producir las particulas del Modelo Estandar.

3.1. Recalentamiento perturbativo

Los primeros estudios del decaimiento del inflatén se hicieron a orden
perturbativo en la expansion del acoplamiento, lo cual es valido para aco-
plamientos pequenos, por ejemplo, para acoplamientos de tipo Yukawa (3.1)
y < 1075 [45]. En esta aproximacion, la interaccion dominante es ¢ — 1),
donde cada cuanto del inflatéon decae independientemente en dos particulas
de espin 1/2 9 [42]. Este decaimiento se modela a través de la ecuacion de
Boltzmann para el condensado homogéneo, como se muestra a detalle en el

33
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apéndice de [46]. El término de interaccion en el potencial se escribe

Line = yov, (3.1)

donde ¥ es un acoplamiento efectivo de tipo Yukawa, en términos del cual se
parametriza la tasa de decaimiento

2

)
Ly = &-my, (3.2)

cuya expresion se obtiene en [46] a partir de la ecuacion de Boltzmann en
términos de la amplitud de transicién en la produccién de dos particulas. La
masa del inflaton m define

m(t) = V" (¢o(t)) (3.3)
la cual es constante para los potenciales cuadraticos en el minimo, V(¢) ~

%midﬁ, como sucede con el potencial de Starobinsky.

El término (3.2) se puede incluir en la ecuacién de movimiento del inflaton
(2.54) como una contribucién al amortiguamiento de las oscilaciones,

¢+ (3H +T)p + 85V (9) =0, (3.4)
y en términos de la densidad de energia (2.51) y la presion (2.52) [46],
Py +3H (1 +wp)py = —To(1 +ws)ps, (3.5)

donde wy = f)—j. Por otro lado, la conservacién de energia-momento total del
universo requiere que la energia sea transferida a las particulas relativistas,
lo cual, siguiendo la notacién estandar, se escribe en términos de la densidad
de energia de radiacién pr como

PR+ 4Hpr =T4(1 + we)pe- (3.6)

Asi, considerando también la ecuacion de Friedmann (2.6), la evolucion
temporal de los campos esta dada por el sistema [47]

P+ 3H(1+ wy)pg = =Ty (1 + wy)py, (3.7)
pr+4Hpr =T4(1 + we)pe, (3.8)
po+ pr = 3MpH?. (3.9)

La soluciéon a este sistema se puede encontrar numéricamente, incluyendo la
densidad de energia al final del recalentamiento, pren, la cual se encuentra
en la interseccién de las curvas py y prg.
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3.2. Recalentamiento no-perturbativo: precalenta-
miento

A pesar de que la aproximacion perturbativa es suficiente para transferir
por completo la energia del inflatén a las particulas del modelo estandar,
es deficiente para describir las primeras transferencias de energia y para
describir la dindmica en presencia de acoplamientos fuertes, ya que ignora
fenébmenos que pueden dar lugar a un draméatico aumento en las tasas de
decaimiento durante las primeras transferencias de energia como fue estu-
diado posteriormente [43, 8|. En caso de que estas transferencias de energia
del inflaton ocurran hacia otro campo escalar x, se producen incrementos
exponenciales en sus ntimeros de ocupacién en el régimen de resonancia pa-
ramétrica.

Esta producciéon no-perturbativa de particulas, denominada precalenta-
miento, surge debido a que las oscilaciones del inflatéon son coherentes al
final de la inflacién. En consecuencia, durante esta etapa no es adecuado
suponer que los cuantos del inflatén decaen independientes entre si como
en la aproximacion de Boltzmann. Su decaimiento es un proceso colectivo
y las interacciones como ¢¢ — xx cobran importancia. En este trabajo se
considera la interacciéon de la forma

1
Vit = 592¢2X2» (3-10)

donde g es una constante adimensional de acoplamiento, ya que a través de
esta interaccion se puede estudiar la producciéon de materia oscura durante
el precalentamiento [48].

La ecuacién de movimiento del campo x es

. . V2 2
X+ 3Hx+ <—a2—|—mxeﬂ(t)> X = (3.11)

donde m, . es la masa efectiva de x, definida por

[ 0%Viy
mXeff = aXQt = 9¢(t) (312>

La produccion de particulas durante el precalentamiento no se describe
en términos de particulas, sino en términos de campos cuénticos. A diferencia
de ¢ que se describe clasicamente debido a sus grandes oscilaciones, el campo
x debe comenzar desde el estado vacio debido a que durante la inflacion se
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diluyé cualquier densidad de energia de materia o radiacién presente antes
del final de la inflacion [43]. En términos de los operadores de creacion y
aniquilacion,

. 1 - D At —ip.
x(t,x) = W/d?’p (X;(t)ape’px + Xp(t)aLe P x) (3.13)
donde p es el momento en comovimiento.

En el espacio de Fourier, a orden lineal los modos del campo x evolucio-
nan independientemente como

Xp +3HXp + (p° +m3 ) xp = 0. (3.14)

Por otro lado, al final de la inflacién V(¢) ~
su ecuacién de movimiento es

¢+ 3Hd+mie=0 (3.15)

mid}Q cerca del origen y

D=

cuya solucion es de la forma
6(t) = do(t) cos(myt) (3.16)

donde ¢y >~ ﬁ;—z‘; es la amplitud de las oscilaciones. Estas oscilaciones generan
un periodo dominado por materia.

¢ 2/3
a(t) >~ Qend i (317)

Usando el reescalamiento X, = a%/?y,, la ecuacion (3.14)

Xp +wiX, =0. (3.18)

la cual es la ecuaciéon de un oscilador harmoénico con frecuencia angular va-
riable en el tiempo dada por

o PP o 3a 3 (a\’
wp—?—i—g ¢ cos (mwf)—ia—z . (3.19)
que se puede reescribir usando (3.16) y las ecuaciones (2.6) y (2.7) como
2 P a0 9 o
Wp =3 + g7 o(t)” + ZwH (3.20)

La condicién inicial de (3.18) debe tomarse en el vacio de Bunch-Davies

(3.21)
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Resonancia paramétrica

Para evidenciar el comportamiento resonante de la ecuacion (3.18) es
conveniente reescribirla en términos de las variables

L R

S — =2 =
20 Tz T T g T N sM, T 78,

z=mgt + (3.22)

donde A = %mé y se introduce o que se usara en este trabajo como introduce
el parametro de resonancia. De modo que la (3.11) adquiere la forma de la
ecuacion de Mathieu

d2

@Xp + (A, —2gcos2z) X, =0, (3.23)
cuyas propiedades han sido ampliamente estudiadas . En particular, sus so-
luciones tienen la forma

Xp(2) = e"7g1(2) + e "7 ga(2), (3.24)

donde g1(2) y g2(2) son funciones periddicas y el exponente 1, es complejo
en general. Los modos tales que Re(f,) # 0 son exponenciales, x, x e/,
mientras que Re(p,) = 0 corresponde a una solucién estable.

De este modo, p, llamado el exponente caracteristico, determina la esta-
bilidad de las soluciones y depende del momento p, el acoplamiento g2 y la
amplitud del inflaton ¢g o equivalentemente de A, y q.

Dado que los ntimeros de ocupacion para cada modo estan dados por [8]

_ W |Xp|2 2 1
np = ( wg +1X,7 | — 5 (3.25)

cuando X, o< e/?? n, o e?»% de modo que se producen particulas expo-
nencialmente.

El comportamiento resonante de (3.23) se puede estudiar en términos
de los parametros A, y ¢ como se muestra en (3.1), donde las regiones mas
claras corresponden a inestabilidad (produccién exponencial de particulas)
y las regiones oscuras corresponden a estabilidad.

Debido a la expansion, los parametros A, y ¢ no permanecen constantes
para un p dado. La amplitud del inflatén decrece ¢ ~ t~1, por lo tanto el
parametro g es decreciente, ¢ ~ t~2. En (3.1) los pardmetros Ap vy q decrecen
siguiendo lineas rectas, las cuales se encuentran sobre A, = 2¢, que es el caso
para p = 0.
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Figura 3.1: Mapa de inestabilidad en funciéon del exponente caracteristico
Hp- Las regiones moradas corresponden a estabilidad y las regiones amari-
llas corresponden a inestabilidad donde las particulas son producidas expo-
nencialmente. Las lineas blancas corresponden a la evolucién de los modos

p = 20,10, 0 para un pardmetro de resonancia o = %2 =104

Se pueden distinguir diferentes regimenes de resonancia en (3.1) dependiendo
del grosor de las bandas de resonancia que atraviesa la evolucion de A, y
q. Para ¢? tales que ¢ < 1 la resonancia es estrecha cerca de Ap ~ n?, con
n=1,2,3,..., mientras que para g tales que ¢ > 1 la resonancia es amplia

(ocurre en bandas amplias).

Reaccion inversa

La resonancia paramétrica tiene una duraciéon limitada debido a que los
efectos no lineales se vuelven importantes conforme los nimeros de ocu-
paciéon crecen. Esta etapa se llama reaccion inversa porque el crecimiento
exponencial de los modos X, provoca un crecimiento exponencial en las per-
turbaciones del inflaton condensado. Aqui se mencionan algunos aspectos
fenomenologicos, una discusion detallada de esta etapa se puede encontrar
en [42, 9, 8|.

Los grandes niimeros de ocupacién durante la resonancia paramétrica justi-
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fican el tratamiento clasico de x. Una forma de entender cémo termina la
resonancia paramétrica es anadiendo la correccion Ami = ¢?(x?) en la masa
efectiva al cuadrado del inflatén:

m3,. =mj+ g>x* + 9> (x*) (3.26)
El promedio espacial de x es [42]
1

(XQ) 3.2 /d?’p])(p]2 o e2H (3.27)

Asi que pronto se vuelven comparables Amé y mi. Dado que aumenta

la masa efectiva de ¢, sus oscilaciones ¢g ~ (fne—;‘tl disminuyen y su frecuencia

>3
2
4m¢

aumenta, el parametro ¢ = tiende a cero, lo cual apaga la resonancia

(véase (3.1)).

Sin embargo, la reaccién inversa no solo tiene efectos sobre la masa efectiva
de ¢. Afecta directamente las ecuaciones de movimiento de las fluctuaciones
del inflatéon d¢, ya que conforme los nimeros de ocupacion crecen la apro-
ximacion de Hartree (3.14) deja de ser valida, los términos (xp>Xxp) # 0, ¥
eso provoca que exista un término ~ g2¢y i d*p P{Xp'Xp) X e en las ecua-
ciones de movimiento de d¢ [42]|. Los acoplamientos entre modos se llaman
re-dispersion y representan la interaccién entre particulas x que provocan
fluctuaciones tan grandes en las fluctuaciones de el condensado ¢ que even-
tualmente lo fragmentan [42].

La dindmica no lineal en el régimen cuantico es complicada. Sin embargo,
debido a los grandes ntmeros de ocupaciéon nj que produce la resonancia
paramétrica para acoplamientos grandes, la dinamica de los campos se puede
tratar clasicamente a través del sistema

. . v2¢
¢+3Ho — + 04V (o, x) = 0, (3.28)
V2

po+px = 3H*Mp, (3.30)
donde

Ps+ py = —¢ + 5.9 (ws) o+ (VR V(6. (33

2 22

el cual puede resolverse mediante simulaciones numéricas como se hizo en
este trabajo.
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4 Métodos y Resultados

La duracién del recalentamiento, de la cual depende la historia de ex-
pansion del universo (como puede verse en la expresion (B.14)), puede ser
afectada por la dinamica durante el precalentamiento. En este trabajo se
cuantifica el impacto del precalentamiento con diferentes acoplamientos en-
tre el inflatén ¢ y un campo escalar ligero x, en las predicciones que hace el
modelo inflacionario de Starobinsky sobre los observables ng y r.

Se utilizaron diferentes herramientas para simular de la dindmica duran-
te el recalentamiento. Las etapas iniciales, que contienen la din&dmica no-
perturbativa y no-lineal del recalentamiento, se simularon principalmente
con Cosmolattice, un programa computacional que usa técnicas de malla
para resolver la dindmica de campos en un universo en expansion [5] [6].
En este caso, se usd para describir la dindmica no-lineal de los campos es-
calares ¢ y x que interactiian mediante el potencial (3.10), aproximandolos
como campos clasicos e ignorando las fluctuaciones no-lineales de la métrica,
ya que esto requeriria hacer relatividad numérica. El potencial inflacionario
V(¢) escogido es el potencial de Starobinsky,

5 2
V() = ZAM;,* <1 —e Vs Ay;p) : (4.1)

En las técnicas de malla se discretiza el espacio tridimensional definiendo
una malla (o una caja) de N3 puntos, y por lo tanto, todas las cantidades
medidas sobre el espacio estéan discretizadas, en particular, la transformada
de Fourier. Esto limita los modos que se pueden considerar en los céalculos,
ya que no es posible acceder a longitudes de onda menores que el espaciado
de malla ni mayores al tamano de la caja. Por esta razén, este analisis se
considera de tipo no espectral.

Al finalizar el régimen de reaccién inversa, la dinamica se puede describir
adecuadamente con la aproximaciéon perturbativa, de modo que después de
la reaccién inversa el resto del recalentamiento se simulé con Mathematica.
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4.1. Reégimen de acoplamientos

En este trabajo los acoplamientos se parametrizan a través del parametro

de resonancia

o= (4.2)
donde \ = %mi Los acoplamientos que conducen a la reaccién inversa se
encuentran en el régimen de acoplamientos fuertes o > 5 x 103 [48].

Para distinguir este régimen, los céalculos de la densidad de energia de
ambos campos, pg v py, obtenidas a través de CosmoLattice se compararon
con las obtenidas a través de un codigo de Fortran de tipo espectral desarro-
llado por el asesor usando la aproximacién de Hartree, en la cual se resuelve
(3.14) ignorando las fluctuaciones del inflatéon (véase la figura (4.1)). Para
acoplamientos suficientemente fuertes el campo y eventualmente reacciona
inversamente sobre ¢ y esta aproximacion deja de ser valida. Asi, la evolucion
de py ¥ py para acoplamientos grandes es diferente para ambas aproximacio-
nes en el régimen de reacciéon inversa. Como se puede observar en la figura
(4.1), esto sucede a partir del acoplamiento ¢ = 10*. Por este motivo, el
rango de acoplamientos usados en este trabajo es o = 10* a o = 10°.

La diferencia entre las condiciones iniciales de p, de ambas aproxima-
ciones se debe a que Cosmolattice genera aleatoriamente la condicién inicial
para los campos clasicos mientras que para los campos cuanticos en la apro-
ximacion espectral se usa el vacio de Bunch-Davies.

Las particulas x son producidas exponencialmente en bandas de resonan-
cia que dependen de la expansion hasta que pg y py se vuelven comparables
(pp ~ py), entonces la reaccion inversa frena la produccion de particulas y
ambas densidades se diluyen por la expansion; p, ~ a*, mientras que, para
potenciales cuadraticos en el minimo (como el de Starobinsky), p, ~ a=3.
Sin embargo, para acoplamientos fuertes, existe un decremento adicional en
pe durante la reaccion inversa (4.2). Esto conduce a una menor densidad de
energia py disponible para el posterior decaimiento perturbativo en radiacién

y, por lo tanto, a una diferencia en pyep.

4.2. Duracion del recalentamiento

Debido a la expansion, la reaccién inversa eventualmente termina y los
campos ¢ y x se desacoplan. Posteriormente, el inflaton fragmentado debe
decaer para originar las particulas elementales. Este decaimiento se puede
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Figura 4.1: Densidades de energia py (negro) y py (rojo) para diferentes
parametros de resonancia o usando métodos de Hartree (lineas con transpa-
rencia) y Lattice (lineas solidas). La reaccion inversa se presenta a partir del
acoplamiento o = 10%.
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Figura 4.2: La reaccion inversa provoca un decremento adicional en pg. Este
efecto es mayor cuanto mayor es el acoplamiento.

describir adecuadamente con la teoria perturbativa, de modo que, al final
de la reacciéon inversa la evoluciéon de las densidades de energia de ¢ y los
productos relativistas del decaimiento  obedecen el sistema (3.7)-(3.9), el
cual puede resolverse con software como Mathematica, como se hizo en este
trabajo. Asi, el impacto del precalentamiento puede calcularse comparando
los resultados de pren al resolver el sistema (3.7)-(3.9) usando, por un la-
do, como condicién inicial de pg su valor al final de la reaccién inversa, y
por otro, su valor penq al final de la inflacién; tomando en ambos casos la
condicién inicial de la radiacién en pr = 0. Posteriormente, los resultados
de pren pueden sustituirse en (B.14) para obtener N,, el namero de e-folds
de inflacién posterior al cruce del horizonte de la escala pivote de Planck,
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k. = 0.05 Mpc—1.

Asi, esta parte del trabajo consistié en determinar el final de la reaccién
inversa.

4.2.1. Fin de la reaccion inversa

Dado que durante la reaccion inversa las densidades de energia py y py
son comparables, la contribuciéon de ambas en la ecuacién de estado total del
universo wiot €s significativa durante esta etapa. Por esta razon, el primer
intento de encontrar el momento en el que se puede despreciar la contribu-
cion de x a la dindmica fue a través del comportamiento de wiet, €l cual se
anulara cada vez que el universo sea dominado por ¢. En la figura (4.3) se
muestra el parametro de ecuaciéon de estado para el sistema de ¢ y x con di-
ferentes acoplamientos. Ahi se pueden apreciar aproximadamente las etapas
del recalentamiento. Al final de la inflacién el tnico contenido del universo
es el inflaton, que oscila alrededor del minimo de su potencial cuadrético, de
modo que de el parametro de ecuacion de estado efectivo es cero ({(wior) = 0),
el correspondiente a la dominacién por materia. Después, durante la reaccion
inversa, p, es comparable con pg, y (Wiot) — %, el valor correspondiente a un
universo dominado por radiacién. Una vez que la reaccién inversa cesa, el va-
lor (wyet) desciende nuevamente hacia cero. Sin embargo, la convergencia es
lenta y no es claro si parte importante de la dindmica estd quedando fuera de
la simulacién. Debido a que incrementar el tiempo de la simulacién en Cos-
molattice hasta conseguir (wyot) >~ 0 puede tomar varios dias, se busco una
alternativa para definir un tiempo después del cual el decaimiento de ¢ en
x es despreciable y no es necesario continuar la simulacién con Cosmolattice.

Por otro lado, el efecto mas importante de la reaccién inversa para este
trabajo es el impacto que tiene sobre la densidad de energia py, ya que su
valor disponible para el posterior decaimiento en particulas elementales es
lo que afecta la duracién del recalentamiento. En ausencia de decaimiento,
pe es diluida simplemente como materia (pgy ~ a—lg,) Por este motivo, es ra-
zonable definir el final de la reaccién inversa a partir del comportamiento
de pya® como funcion del tiempo césmico (véase la figura (4.4)). Cada vez
que pg ~ a%, el valor efectivo de p¢a3 serd constante, como sucede antes y
después de la reaccién inversa.

si, el inicio de la reaccion inversa es tomado en la tltima oscilacién de
Asi, el de 1 t d la dlt 1 d
p¢a3 cuya diferencia en su valor promedio no es mayor a 2% respecto a la
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Figura 4.3: Se muestra el parametro de ecuacion de estado total wye ins-
tantaneo para diferentes acoplamientos. Su valor efectivo (en rojo) al inicio
de las oscilaciones corresponde a dominacién por materia. Posteriormente,
durante la reaccion inversa, su valor tiende a w = % correspondiente a do-
minacién por radiacion. Al final de la reaccion inversa p, se diluye como
radiacion y wiet tiende nuevamente a cero. Sin embargo, la convergencia es
lenta.

siguiente. Similarmente, el final de la reaccién inversa es tomado como el pri-
mer punto cuya diferencia en el valor de p¢,a3 respecto a tltimo punto de la
simulacién no es mayor a 2 %. De este modo, se puede asegurar que no queda
fuera de la simulacién parte de la dindmica que impacte en pg y cualquier
valor posterior al final definido de la reaccién inversa es seguro para tomarse
como la densidad de energia disponible para el decaimiento perturbativo en
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Figura 4.4: La reaccion inversa puede delimitarse a partir del comporta-
miento de p¢a3 como funciéon del tiempo cosmico, dado que en ausencia de
decaimiento p¢a3 ~ cte. Esto sucede al inicio de las oscilaciones, donde su
valor efectivo (mostrado el rojo) tiende a ser constante y nuevamente al final
de la reaccion inversa, donde se observa que rapidamente remota la tendencia

constante.

particulas elementales.
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o N, N r H

0 54.07 0.96438 0.00367
10* 54.36  0.96457 0.00363
2 x 10* 54.35 0.96457 0.00363
3x10* 54.55 0.96470 0.00360
6 x 10* 54.61 0.96474 0.00360
10° 54.70  0.96478 0.00359
2x10° 54.69 0.96479 0.00359
3x10% 54.80 0.96486 0.00357
6 x 10° 54.88 0.96490 0.00357
106 54.91 0.96493 0.00356

Tabla 4.1: Resultados numéricos de observables a la escala pivote k, = 0.05
Mpc~! para cada acoplamiento. ¢ = 0 corresponde al caso sin precalenta-
miento.

4.3. Calculo de observables en el Fondo Césmico de
Microondas

Comunmente, el espectro primordial de las fluctuaciones cuénticas del
inflatéon es medido a la escala pivote k, = 0.05 Mpc~! [30, 12, 14]. Para un
modelo de inflacién en particular, el namero de e-folds de inflacién, N, que
tuvo lugar después de la salida de k. del horizonte de Hubble, depende de
preh (B.14), de modo que el N, asociado a k. depende del acoplamiento de
precalentamiento.

En el calculo numérico de los observables ns; y r, N, determina la evo-
luciéon de los espectros de potencias Pr v Pr alrededor de ky, los cuales se
deben resolver para R y h a partir del sistema (2.120)(2.54) con las condi-
ciones iniciales de Bunch-Davies.

Los resultados numéricos para Ny, ns y r se encuentran en (4.1). Como
se puede notar, N, no es estrictamente creciente con el acoplamiento o.
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Figura 4.5: Aqui se muestran los observables r vs ng correspondientes a los
casos sin precalentamiento (0 = 0) y con precalentamiento con el mayor
parametro de resonancia tomado (o = 106), y se comparan con las constric-
ciones dadas por [14]. El resto de los casos que toman un valor intermedio
entre 0 = 0 y o = 10% se muestran en la figura (4.6). También se muestran
las proyecciones de la precision en el futuro del Observatorio Simons [49].
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Figura 4.6: En este acercamiento de la figura (4.5) se muestran los observables
correspondientes a todos los pardmetros de resonancia o considerados en este
trabajo. Los contornos de los marcadores se alternan entre y blanco y negro
para hacer notar que aunque un mayor acoplamiento tiende a mover los
marcadores hacia el centro de las constricciones (hacia la derecha), esto no
es estrictamente asi.



5 Resumen y Conclusiones

En los capitulos 2 y 3 se resumen aspectos importantes de la cosmologia
inflacionaria y la dinamica durante el recalentamiento (y precalentamiento)
respectivamente para establecer su conexiéon con los observables del CMB.
En el capitulo 4 se describe como se escogi6 el rango de los acoplamientos
de precalentamiento y céomo capturar la parte importante de la dinamica
no-lineal (a partir del comportamiento de la densidad de energia del inflaton
respecto a la expansion) para determinar la densidad de energia disponible
para el decaimiento perturbativo posterior.

En este trabajo se cuantifica el impacto sobre las predicciones de los ob-
servables ng y r que tiene la dindmica del precalentamiento que surge de la
interaccion % g*¢*x? del inflatén ¢ con un campo escalar ligero x para el po-
tencial inflacionario de Starobinksy. En este escenario, es posible contemplar
a x en el sector oscuro, de modo que se provee un mecanismo para obtener
la abundancia de reliquia actual [48].

Se considera el hecho de que el recalentamiento no se puede completar
a través de esta interaccion, la ecuacion de estado del universo evoluciona
transitoriamente hacia dominacién por radiacién (w = ) y desciende nue-
vamente durante la reacciéon inversa hacia dominacion por materia (w = 0)
debido a que la densidad de energia vuelve a ser dominada por el inflatén
fragmentado. Para completar el recalentamiento se debe considerar el de-
caimiento perturbativo del inflatén. En este trabajo se considera que este
decaimiento ocurre posterior al precalentamiento tomando la densidad de
energia del inflatén remanente para producir radiaciéon que incluye las par-
ticulas del modelo estandar.

Se encontr6é que un mayor acoplamiento durante el precalentamiento au-
menta la compatibilidad de este modelo con los datos de Planck (Figura 4.6).
Aplicando el mismo método, este efecto se puede medir para otros modelos
inflacionarios para los cuales un acoplamiento fuerte podria implicar salir (o
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entrar) al area de 68% C.L. Es conocido que debido a la resonancia para-
métrica se pueden formar sobredensidades que colapsan en agujeros negros
primordiales [50, 51] y que en algunos casos su produccion es tan eficiente
que afecta la duracién del recalentamiento. Este efecto se podria considerar
para trabajos futuros, asi como tomar en cuenta otro tipo de acoplamientos
que dan lugar a tipos diferentes de precalentamiento como ¢x?, que origi-
na precalentamiento taquioénico [52], ya que provoca oscilaciones del inflaton
en regiones convexas del potencial originando un término de masa efectivo
negativo [53]. Debido a que también se pueden identificar los vectores (par-
ticulas de espin 1) con materia oscura, un analisis similiar al que se hizo en
este trabajo se puede hacer considerando resonancia paramétrica a través de
acoplamientos como ¢pFM F,, y ¢*FH F,,, extendiendo el trabajo en [54].
Por otro lado, durante la dindmica no lineal que eventualmente fragmenta al
inflatén se producen ondas gravitacionales que afectan al espectro de ondas
gravitacionales generado durante la inflacion [42], este efecto también podria
ser tomado en cuenta para trabajos futuros.

La creciente precision en la medicién de los espectros primordiales de fluc-
tuaciones aumenta la importancia de cuantificar la contribucién a la historia
de expansiéon de los procesos que tienen lugar durante el recalentamiento
para los modelos inflacionarios compatibles con los observables del Fondo
Cosmico de Microondas (CMB).



A Ecuacion diferencial de €)

La ecuacién de Friedmann en términos del parametro € es

—k

1-Q= (aH)?"

Tomando la derivada temporal de ambos lados se obtiene

g:i<<a2>2>‘

Desarrollando el lado derecho

d% <<a2>2> B <;§§3 {d(ff)]

- (aH)3 [aH+aH]
[aH + aH
— 9(n-—1) |27
( )| —7

— 22— 1) EJFS

=-2(Q-1) —%(1 + 3w)]

— Q= 1)(1+ 3w)—~

H
Asi,
dQ dal
— =Q(0Q —-1)(1 ——
g ( )AL+ 3w) -

lo cual se puede reescribir

dQ = Q(Q - 1)(1 + 3w)dIna,
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de modo que ) satisface la ecuacion diferencial

dQ
= Q2= 1)(1+ 3w). (A.6)



B Aproximacion de N,

El niimero de e-folds de inflacién que tuvo lugar después de que una escala
k. cruzara el horizonte (cuando k. = a.H,) y antes del final de la inflacion
se denota como N,; y se cuantifica a través de la definiciéon de e-folds,

Nx Aend
B.1
o+ = 2o (B.1)

donde aeng es el factor de escala evaluado al final de la inflacién y a, evaluado
al cruce del horizonte, cuando k., = a.H, durante la inflacién. Para obtener
una expresion para N, se puede escribir

ks _a.H,
aoHo  agHp
n H*
=e MV a:;o(}-fo , donde se uso (B.1) (B.2)
1 1
— e N Qend <,0end> 1 H, p;lehareh
Greh \ Preh i apHy
Pend
Asi,
1 1
k. H, B i a
N*Z—ln< ) +In - In @end (preh) + In Preh®reh
apHy I Areh \ Preh apHy
Pend
(B.3)

Usando la aproximacion de slow roll (uaprox slow roll), H? ~ V,/ 3Mp2, el
segundo término después de la igualdad en (B.3) se puede reescribir como

1

H., V.2 1 V2 1

In ~In| —— | =-In * +In{— ). (B4)

1 ;1 4 M4 V3
p:nd (3M;g)§pe4nd ppend
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En el dltimo término, asumiendo que la entropia se conserva entre el final
del recalentamiento y el dia de hoy, a®s = const, se puede reescribir

1
p;leh ;Z :pgleh <Sreh> ’ <B5)
donde
w2 272 212 (43
Preh = %grehTrih’ Sreh = EgrehTriha y Sreh = E (11) Tg’
(B.6)
de modo que
1 1
L Gren ™\ 4 (43\3 1
p;leh az = <30> <11> g2 Tp. (B.7)
Asi, sustituyendo (B.4) y (B.7) en (B.3),
1 /72\7 [43\5 T, k 1 V2
T 4 3 1o *
Ny=In|— | — — ] —| =1 -1 *
* n [\/g (30) (11) HO n (QOH()) + 4 n <M;)1pend> (B 8)

1
11! T 4 1
4 1n | Zend <pe d) — — In gren,
Qreh \ Preh 12
en donde se puede sustituir Hy = 67.36 km/s/Mpc [30] y Tp = 2.7255 K [40]
y se obtiene

1
k. 1 V2 Aend [ Pend 4 1

N, =66.89 — 1 ~1 * In [ =£2< — — Ingpe

66.89 n<a0H0> —1—4 H<M{}pend> + In (areh <preh> 19 1 Greh

1
1 V2 Gend [ Pend E 1
:61.49+1n( x >+1n e“( — — 10 Gren,
4 Mgpend (areh Preh 12 Jreh

(B.9)
donde se ha sustituido k., = 0.05 Mpc_l.
Adicionalmente, en la aproximacion de slow-roll (2.65)
9 1 d 1 [o
N, = L V(e) do, (B.10)

Pend Eﬁp B M[? Pend 8¢V(¢)

donde el final de la inflacion esta dado por gﬁznd = V(¢end), siendo ¢eng =~

0.615M), para el caso donde V' es el potencial de Starobinsky (4.1). Asi, de



o7

) (B.11)

(B.12)

(B.10) se obtiene

¢* \/§ 3 4 2 Pend \/§¢end
21— | x| SN, eV [2
M, Vo | Tan, —3) 3Tl 3 M,

v la normalizaciéon del espectro de potencias de curvatura

NS 2472 Ag,
~ 5T

donde Ag, ~ 2.1x107Y [12]. Con esto, el término dependiente de V; en (B.9)
se puede reescribir como

4
—,/2¢x
HAZMS (1 —e \/;Mp>

1 1%
iln e ~In 5
p Pend M4§)\M4 (1—6\/51(%’) (B.13)
P P

~ —3.34 — %ln N..

Finalmente, se obtiene la expresiéon

12

1
1 o N

N, ~ 5815 — = In N, 4 In | Ze2d (Pd>
2 Qreh Preh

1
) — — In gren, (B.14)

la cual se puede resolver numéricamente para N, con softwares como Mathe-
matica, como se hizo en este trabajo.



58

APENDICE B. APROXIMACION DE N,



Bibliografia

[1] L. F. Abbott, Edward Farhi y Mark B. Wise. “Particle production in
the new inflationary cosmology”. En: Physics Letters B 117.1-2 (nov. de
1982), pags. 29-33. DOL: 10.1016/0370-2693(82)90867-X.

[2] Jennie H. Traschen y Robert H. Brandenberger. “Particle production
during out-of-equilibrium phase transitions”. En: Phys. Rev. D 42 (8
oct. de 1990), pags. 2491-2504. DOI: 10 . 1103 /PhysRevD . 42 . 2491,
URL: https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.42.2491.

[3] Y. Shtanov, Jennie H. Traschen y Robert H. Brandenberger. “Universe
reheating after inflation”. En: Phys. Rev. D 51 (1995), pags. 5438-5455.
DOI: 10.1103/PhysRevD.51.5438. arXiv: hep-ph/9407247.

[4] Lev Kofman, Andrei D. Linde y Alexei A. Starobinsky. “Reheating
after inflation”. En: Phys. Rev. Lett. 73 (1994), pags. 3195-3198. DOI:
10.1103/PhysRevLett.73.3195. arXiv: hep-th/9405187.

[5] Daniel G. Figueroa et al. “The art of simulating the early Universe —
Part I”. En: JCAP 04 (2021), pag. 035. DOI: 10.1088/1475-7516/
2021/04/035. arXiv: 2006.15122 [astro-ph.CO].

[6] Daniel G. Figueroa et al. “CosmoLattice: A modern code for lattice
simulations of scalar and gauge field dynamics in an expanding uni-
verse”. En: Comput. Phys. Commun. 283 (2023), pag. 108586. DOI:
10.1016/j.cpc.2022.108586. arXiv: 2102.01031 [astro-ph.C0].

[7] Dmitry I. Podolsky et al. “Equation of state and beginning of therma-
lization after preheating”. En: Phys. Rev. D 73 (2006), pag. 023501.
DOI: 10.1103/PhysRevD.73.023501. arXiv: hep-ph/0507096.

[8] Lev Kofman, Andrei D. Linde y Alexei A. Starobinsky. “Towards the
theory of reheating after inflation”. En: Phys. Rev. D 56 (1997), pags. 3258-3295.
DOI: 10.1103/PhysRevD.56.3258. arXiv: hep-ph/9704452.

59


https://doi.org/10.1016/0370-2693(82)90867-X
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.42.2491
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.42.2491
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.51.5438
https://arxiv.org/abs/hep-ph/9407247
https://doi.org/10.1103/PhysRevLett.73.3195
https://arxiv.org/abs/hep-th/9405187
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2021/04/035
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2021/04/035
https://arxiv.org/abs/2006.15122
https://doi.org/10.1016/j.cpc.2022.108586
https://arxiv.org/abs/2102.01031
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.73.023501
https://arxiv.org/abs/hep-ph/0507096
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.56.3258
https://arxiv.org/abs/hep-ph/9704452

60 BIBLIOGRAFIA

[9] Mustafa A. Amin et al. “Nonperturbative Dynamics Of Reheating Af-
ter Inflation: A Review”. En: Int. J. Mod. Phys. D 24 (2014), pag. 1530003.
DOI: 10.1142/50218271815300037. arXiv: 1410.3808 [hep-ph].

[10] Kaloian D. Lozanov y Mustafa A. Amin. “Equation of State and Du-
ration to Radiation Domination after Inflation”. En: Phys. Rev. Lett.
119.6 (2017), pag. 061301. DOI: 10.1103/PhysRevLett.119.061301.
arXiv: 1608.01213 [astro-ph.CO].

[11] Alexei A. Starobinsky. “A New Type of Isotropic Cosmological Models
Without Singularity”. En: Phys. Lett. B 91 (1980). Ed. por I. M. Kha-
latnikov y V. P. Mineev, pags. 99-102. DO1: 10.1016/0370-2693(80)
90670-X.

[12] Y. Akrami et al. “Planck 2018 results. X. Constraints on inflation”.
En: Astron. Astrophys. 641 (2020), A10. DOI: 10.1051/0004-6361/
201833887. arXiv: 1807.06211 [astro-ph.CO].

[13] P. A. R. Ade et al. “Planck 2015 results. XX. Constraints on inflation”.
En: Astron. Astrophys. 594 (2016), A20. DOI: 10.1051/0004-6361/
201525898. arXiv: 1502.02114 [astro-ph.CO].

[14] P. A. R. Ade et al. “Improved Constraints on Primordial Gravitatio-
nal Waves using Planck, WMAP, and BICEP /Keck Observations th-
rough the 2018 Observing Season”. En: Phys. Rev. Lett. 127.15 (2021),
pag. 151301. por: 10.1103/PhysRevLett.127.151301. arXiv: 2110.
00483 [astro-ph.CO].

[15] Marco Drewes y Lei Ming. “Connecting Cosmic Inflation to Particle
Physics with LiteBIRD, CMB S4, EUCLID and SKA”. En: (ago. de
2022). arXiv: 2208.07609 [hep-ph].

[16] Debaprasad Maity y Pankaj Saha. “(P)reheating after minimal Plateau
Inflation and constraints from CMB”. En: JCAP 07 (2019), pag. 018.
DOI: 10.1088/1475-7516/2019/07/018. arXiv: 1811.11173 [astro-ph.CO].

[17] Stefan Antusch et al. “Characterizing the postinflationary reheating
history: Single daughter field with quadratic-quadratic interaction”.
En: Phys. Rev. D 105.4 (2022), pag. 043532. DOI: 10.1103/PhysRevD.
105.043532. arXiv: 2112.11280 [astro-ph.C0O].

[18] Edward W. Kolb y Michael S. Turner. The Early Universe. Vol. 69.
1990. 1SBN: 978-0-201-62674-2. DOI: 10.1201/9780429492860.


https://doi.org/10.1142/S0218271815300037
https://arxiv.org/abs/1410.3808
https://doi.org/10.1103/PhysRevLett.119.061301
https://arxiv.org/abs/1608.01213
https://doi.org/10.1016/0370-2693(80)90670-X
https://doi.org/10.1016/0370-2693(80)90670-X
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201833887
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201833887
https://arxiv.org/abs/1807.06211
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201525898
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201525898
https://arxiv.org/abs/1502.02114
https://doi.org/10.1103/PhysRevLett.127.151301
https://arxiv.org/abs/2110.00483
https://arxiv.org/abs/2110.00483
https://arxiv.org/abs/2208.07609
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2019/07/018
https://arxiv.org/abs/1811.11173
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.105.043532
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.105.043532
https://arxiv.org/abs/2112.11280
https://doi.org/10.1201/9780429492860

BIBLIOGRAFIA 61

[19]

[20]
[21]

[22]

23]
[24]

[25]

[26]

[27]

[28]

[29]

[30]

Daniel Baumann. “Inflation”. En: Theoretical Advanced Study Institute
i Elementary Particle Physics: Physics of the Large and the Small.
2011, pags. 523-686. DOI: 10.1142/9789814327183_0010. arXiv: 0907 .
5424 [hep-th].

Keith A. Olive. “Inflation”. En: Phys. Rept. 190 (1990), pags. 307-403.
DOI: 10.1016/0370-1573(90)90144-Q.

David H. Lyth y Andrew R. Liddle. The primordial density perturba-
tion: Cosmology, inflation and the origin of structure. 2009.

V. Mukhanov. Physical Foundations of Cosmology. Oxford: Cambrid-
ge University Press, 2005. I1SBN: 978-0-521-56398-7. po1: 10 . 1017/
CB09780511790553.

R. L. Workman et al. “Review of Particle Physics”. En: PTEP 2022
(2022), pag. 083C01. DOI: 10.1093/ptep/ptac097.

Andrei D. Linde. Particle physics and inflationary cosmology. Vol. 5.
1990. arXiv: hep-th/0503203.

D. Baumann. The Physics of Inflation. CreateSpace Independent Pu-
blishing Platform, 2015. 1SBN: 9781506124629. URL: https://books.
google.com.mx/books?id=7%5C_orrgEACAAJ.

Daniel Baumann. Cosmology: Part I1I mathematical tripos. URL: https:
/ /homes . psd . uchicago . edu/ “liantaow /my - teaching / dark -
matter-472/lectures.pdf.

Alan H. Guth. “The Inflationary Universe: A Possible Solution to the
Horizon and Flatness Problems”. En: Phys. Rev. D 23 (1981). Ed. por
Li-Zhi Fang y R. Ruffini, pags. 347-356. DOI: 10.1103/PhysRevD.23.
347.

Dalia S. Goldwirth y Tsvi Piran. “Initial conditions for inflation”. En:
Phys. Rept. 214 (1992), pags. 223-291. por: 10.1016/0370-1573(92)
90073-9.

Kei-ichi Maeda. “Inflation as a transient attractor in R? cosmology”.
En: Phys. Rev. D 37 (4 feb. de 1988), pags. 858-862. DOI: 10.1103/
PhysRevD . 37 . 858. URL: https://link.aps.org/doi/10.1103/
PhysRevD.37.858.

N. Aghanim et al. “Planck 2018 results. VI. Cosmological parameters”.
En: Astron. Astrophys. 641 (2020). [Erratum: Astron.Astrophys. 652,
C4 (2021)], A6. DOI: 10.1051/0004-6361/201833910. arXiv: 1807 .
06209 [astro-ph.CO].


https://doi.org/10.1142/9789814327183_0010
https://arxiv.org/abs/0907.5424
https://arxiv.org/abs/0907.5424
https://doi.org/10.1016/0370-1573(90)90144-Q
https://doi.org/10.1017/CBO9780511790553
https://doi.org/10.1017/CBO9780511790553
https://doi.org/10.1093/ptep/ptac097
https://arxiv.org/abs/hep-th/0503203
https://books.google.com.mx/books?id=7%5C_orrgEACAAJ
https://books.google.com.mx/books?id=7%5C_orrgEACAAJ
https://homes.psd.uchicago.edu/~liantaow/my-teaching/dark-matter-472/lectures.pdf
https://homes.psd.uchicago.edu/~liantaow/my-teaching/dark-matter-472/lectures.pdf
https://homes.psd.uchicago.edu/~liantaow/my-teaching/dark-matter-472/lectures.pdf
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.23.347
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.23.347
https://doi.org/10.1016/0370-1573(92)90073-9
https://doi.org/10.1016/0370-1573(92)90073-9
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.37.858
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.37.858
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.37.858
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.37.858
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201833910
https://arxiv.org/abs/1807.06209
https://arxiv.org/abs/1807.06209

62
[31]

[32]

[33]

[34]

[35]

[36]

[37]

[38]

[39]

[40]

[41]

BIBLIOGRAFIA

Héctor Ariel Ramirez Rodriguez. Introduction to inflation. URL: https:
//www.uv.es/rarohec/inflation.html.

Gabriele Casagrande, Emilian Dudas y Marco Peloso. “On energy and
particle production in cosmology: the particular case of the gravitino”.
En: (oct. de 2023). arXiv: 2310.14964 [hep-th].

Planck Collaboration et al. “Planck 2013 results. XXII. Constraints
on inflation”. En: AA 571 (2014), A22. po1: 10.1051 /0004 - 6361/
201321569. URL: https://doi.org/10.1051/0004-6361/201321569.

Antonio Riotto. “Inflation and the theory of cosmological perturba-
tions”. En: ICTP Lect. Notes Ser. 14 (2003). Ed. por G. Dvali et al.,
pags. 317-413. arXiv: hep-ph/0210162.

Robert H. Brandenberger. “Lectures on the theory of cosmological
perturbations”. En: Lect. Notes Phys. 646 (2004). Ed. por Nora Bre-
ton, Jorge L. Cervantes-Cota y Marcelo Salgado, pags. 127-167. DOI:
10.1007/978-3-540-40918-2_5. arXiv: hep-th/0306071.

J. M. Stewart. “Perturbations of Friedmann-Robertson-Walker cosmo-
logical models”. En: Class. Quant. Grav. 7 (1990), pags. 1169-1180.
DOI: 10.1088/0264-9381/7/7/013.

James M. Bardeen. “Gauge Invariant Cosmological Perturbations”. En:
Phys. Rev. D 22 (1980), pags. 1882-1905. por: 10.1103/PhysRevD .
22.1882.

Dmitry S. Gorbunov y Valery A. Rubakov. Introduction to the theory of
the early universe: Cosmological perturbations and inflationary theory.
2011. por1: 10.1142/7873.

John Ellis et al. “Phenomenology and Cosmology of No-Scale Attractor
Models of Inflation”. En: JCAP 08 (2020), pag. 037. DOL: 10.1088/
1475-7516/2020/08/037. arXiv: 2004.00643 [hep-ph].

D. J. Fixsen. “THE TEMPERATURE OF THE COSMIC MICROWA-
VE BACKGROUND”. En: The Astrophysical Journal 707.2 (nov. de
2009), pags. 916-920. por: 10 . 1088 /0004 - 637x /707 /2/916. URL:
https://doi.org/10.1088%2F0004-637x%2F707%2F2%2F916

Lorenzo Moncelsi et al. “Receiver development for BICEP Array, a
next-generation CMB polarimeter at the South Pole”. En: Millime-
ter, Submillimeter, and Far-Infrared Detectors and Instrumentation
for Astronomy X (2020). URL: https://api.semanticscholar.org/
CorpusID:227747406.


https://www.uv.es/rarohec/inflation.html
https://www.uv.es/rarohec/inflation.html
https://arxiv.org/abs/2310.14964
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201321569
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201321569
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201321569
https://arxiv.org/abs/hep-ph/0210162
https://doi.org/10.1007/978-3-540-40918-2_5
https://arxiv.org/abs/hep-th/0306071
https://doi.org/10.1088/0264-9381/7/7/013
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.22.1882
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.22.1882
https://doi.org/10.1142/7873
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/08/037
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/08/037
https://arxiv.org/abs/2004.00643
https://doi.org/10.1088/0004-637x/707/2/916
https://doi.org/10.1088%2F0004-637x%2F707%2F2%2F916
https://api.semanticscholar.org/CorpusID:227747406
https://api.semanticscholar.org/CorpusID:227747406

BIBLIOGRAFIA 63

[42] Kaloian D. Lozanov. “Lectures on Reheating after Inflation”. En: (jul. de
2019). arXiv: 1907.04402 [astro-ph.CO].

[43] Rouzbeh Allahverdi et al. “Reheating in Inflationary Cosmology: Theory
and Applications”. En: Ann. Rev. Nucl. Part. Sci. 60 (2010), pags. 27-51.
DOI: 10 . 1146 / annurev . nucl . 012809 . 104511. arXiv: 1001 . 2600
[hep-th].

[44] Bruce A. Bassett, Shinji Tsujikawa y David Wands. “Inflation dynamics
and reheating”. En: Rev. Mod. Phys. 78 (2006), pags. 537-589. DOI:
10.1103/RevModPhys.78.537. arXiv: astro-ph/0507632.

[45] Marcos A. G. Garcia et al. “Freeze-in from preheating”. En: JCAP
03.03 (2022), pag. 016. DOI: 10 .1088 /14757516 /2022 /03 /016.
arXiv: 2109.13280 [hep-ph].

[46] Marcos A. G. Garcia et al. “Inflaton Oscillations and Post-Inflationary
Reheating”. En: JCAP 04 (2021), pag. 012. DOIL: 10.1088/1475-7516/
2021/04/012. arXiv: 2012.10756 [hep-ph].

[47] John Ellis et al. “Calculations of Inflaton Decays and Reheating: with
Applications to No-Scale Inflation Models”. En: JCAP 07 (2015), pag. 050.
DOI: 10.1088/1475-7516/2015/07/050. arXiv: 1505.06986 [hep-ph].

[48] Marcos A. G. Garcia, Mathias Pierre y Sarunas Verner. “Scalar dark
matter production from preheating and structure formation constraints”.
En: Phys. Rev. D 107.4 (2023), pag. 043530. DOI: 10.1103/PhysRevD.
107.043530. arXiv: 2206.08940 [hep-ph].

[49] Adrian Lee et al. “The Simons Observatory”. En: Bulletin of the Ame-
rican Astronomical Society. Vol. 51. Sep. de 2019, 147, pag. 147. DOI:
10.48550/arXiv.1907.08284. arXiv: 1907.08284 [astro-ph.IM].

[50] Karsten Jedamzik, Martin Lemoine y Jerome Martin. “Collapse of
Small-Scale Density Perturbations during Preheating in Single Field
Inflation”. En: JCAP 09 (2010), pag. 034. DOI: 10.1088/1475-7516/
2010/09/034. arXiv: 1002.3039 [astro-ph.CO].

[51] Jéréome Martin, Theodoros Papanikolaou y Vincent Vennin. “Primor-
dial black holes from the preheating instability in single-field inflation”.
En: JCAP 01 (2020), pag. 024. pot1: 10.1088/1475-7516/2020/01/
024. arXiv: 1907.04236 [astro-ph.CO].

[52] Rajeev Kumar Jain, Pravabati Chingangbam y L. Sriramkumar. “Rehea-
ting in tachyonic inflationary models: Effects on the large scale curva-
ture perturbations”. En: Nucl. Phys. B 852 (2011), pags. 366-389. DOI:
10.1016/j.nuclphysb.2011.07.003. arXiv: 0902.1067 [astro-ph.CO].


https://arxiv.org/abs/1907.04402
https://doi.org/10.1146/annurev.nucl.012809.104511
https://arxiv.org/abs/1001.2600
https://arxiv.org/abs/1001.2600
https://doi.org/10.1103/RevModPhys.78.537
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0507632
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2022/03/016
https://arxiv.org/abs/2109.13280
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2021/04/012
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2021/04/012
https://arxiv.org/abs/2012.10756
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2015/07/050
https://arxiv.org/abs/1505.06986
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.107.043530
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.107.043530
https://arxiv.org/abs/2206.08940
https://doi.org/10.48550/arXiv.1907.08284
https://arxiv.org/abs/1907.08284
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2010/09/034
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2010/09/034
https://arxiv.org/abs/1002.3039
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/01/024
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/01/024
https://arxiv.org/abs/1907.04236
https://doi.org/10.1016/j.nuclphysb.2011.07.003
https://arxiv.org/abs/0902.1067

64 BIBLIOGRAFIA

[53] Niko Koivunen, Eemeli Tomberg y Hardi Veermée. “The linear regime
of tachyonic preheating”. En: JCAP 07.07 (2022), pag. 028. DOIL: 10.
1088/1475-7516/2022/07/028. arXiv: 2201.04145 [astro-ph.C0].

[54] Marcos A. G. Garcia et al. “The Role of Vectors in Reheating”. En:
(nov. de 2023). arXiv: 2311.14794 [hep-ph].


https://doi.org/10.1088/1475-7516/2022/07/028
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2022/07/028
https://arxiv.org/abs/2201.04145
https://arxiv.org/abs/2311.14794

	Agradecimientos
	Introducción
	El Modelo Cosmológico Estándar y la inflación 
	Inflación 
	Dinámica durante la inflación
	Inflación de Slow-Roll

	Perturbaciones cosmológicas 
	Estadística de las perturbaciones
	Conexión de la inflación con el Fondo Cósmico de Microondas


	Recalentamiento: decaimiento del inflatón 
	Recalentamiento perturbativo
	Recalentamiento no-perturbativo: precalentamiento

	Métodos y Resultados 
	Régimen de acoplamientos 
	Duración del recalentamiento 
	Fin de la reacción inversa

	Cálculo de observables en el Fondo Cósmico de Microondas 

	Resumen y Conclusiones 
	Apéndice Ecuación diferencial de 
	Apéndice Aproximación de N* 
	Bibliografía

