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Resumen

En esta Tesis se realiza una revision integral de un periodo muy temprano en la
evoluciéon del universo llamado Recalentamiento cosmolégico. En particular, luego de
finalizada la conocida etapa inflacionaria, durante la cual la energia contenida en el campo
del inflatén genera una expansién exponencial del universo, este queda vacio de particulas
y a temperatura cero, lo que no se corresponde con el estado térmico de radiacion a
muy alta temperatura que es necesario para dar comienzo a la cosmologia estandar. La
etapa de Recalentamiento cosmoldgico, que conecta inflacién con la teoria del universo
caliente, provee una explicacién para la produccién del contenido de materia del universo
asi como de la llegada a un estado de equilibrio térmico de radiacién para las particulas
producidas. Durante este proceso se crean diversas huellas observacionales y reliquias que
podrian ser observadas en el futuro, como pueden ser las ondas gravitatorias, agujeros
negros primordiales, materia oscura y la variacién de ciertos observables inflacionarios.
Ademas, durante esta etapa se dan las condiciones necesarias para la bariogénesis, lo que
podria dar una explicacion a la asimetria barionica del universo actual.

El periodo de Recalentamiento se divide, generalmente, en tres partes. La primera par-
te es el Precalentamiento, en donde el modo homogéneo del inflatén transfiere energia
de forma explosiva hacia los campos con los que estda acoplado, lo que los amplifica
exponencialmente y genera un gran nimero de particulas lejos del equilibrio térmico.
Esta rapida transferencia de energia puede lograrse mediante una resonancia paramétri-
ca, inestabilidad espinodal o produccién gravitatoria. La segunda parte se caracteriza
por una evolucion turbulenta y autosimilar del niimero de ocupacién de las particulas
producidas, que transfiere la energia desde el infrarrojo, donde hay una inyeccion de
energia por parte del inflaton, hacia el ultravioleta. Durante esta etapa se llega a un
estado pretermalizado en el cual la parte infrarroja del espectro tiene una forma que se
aproxima a la de un estado térmico de radiacién. Una vez que el espectro turbulento
abarca todo el rango inercial comienza la tercera parte dominada por la termalizacion
propiamente dicha, que incluye la equilibracién quimica de todas las especies presentes
y que tipicamente dura mucho més que todos los procesos anteriores. Las ondas gravi-
tatorias se producen cuando comienzan los efectos no lineales ya que estos amplifican
explosivamente las fluctuaciones tanto del inflatén como de los otros campos presentes,
lo que sucede en simultaneo con la finalizaciéon del Precalentamiento.

Actualmente no se dispone de modelos integrales que describan en detalle todo el
proceso de Recalentamiento. Habitualmente, se considera que el contenido de materia
del universo estd compuesto por uno o pocos campos escalares, lo cual dista mucho de
representar la complejidad del modelo estandar de la fisica de particulas. Incluso en estos
escenarios simplificados, no se ha logrado estudiar, ni mediante simulaciones numéricas
ni de forma analitica, la llegada a un estado de equilibrio térmico. Las estimaciones
analiticas disponibles no consideran las etapas finales de la termalizacién, donde las
correcciones cuanticas adquieren un rol importante. Despreciando dichas correcciones es
posible estimar la temperatura de Recalentamiento, que en base a lo realizado en esta
Tesis resulta T, ~ 10% eV, pero que es un resultado extremadamente sensible tanto a los
parametros de inflacion como a los propios del proceso de Recalentamiento. Ninguno de
los modelos abordados en la literatura ha logrado predecir una temperatura que permita
una transicion completamente satisfactoria entre inflacion y la cosmologia estandar, ya
que la temperatura obtenida suele ser demasiado baja, y el proceso muy prolongado.
Para superar este problema, aiin abierto, podria ser necesario desarrollar modelos mas
realistas que incluyan un contenido de materia mas cercano al del modelo estandar, ya que
las interacciones entre distintos campos podrian ser clave para acelerar la equilibracion
térmica durante esta etapa del universo temprano.
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1. Introduccién

La cosmologia estandar posee ciertos problemas que no tienen solucion dentro de la misma
teoria. Estos son el problema del horizonte, el problema de la planitud y el problema de los
monopolos. El problema del horizonte se basa en la gran homogeneidad del fondo césmico de
microondas. En la época de recombinacién, cuando fueron emitidos los fotones que observamos
hoy, el universo debia tener un tamaiio de al menos 10?2 regiones causalmente desconectadas.
Sin embargo, las observaciones muestran que las especies del modelo estandar estaban equilibrio
térmico con desviaciones relativas del orden de 1 parte en 10*. El problema de la planitud
consta en que, en la actualidad, la curvatura espacial de universo Q = 1+ K/(aH)? es muy
cercana a 1, |y — 1| < 0,005, lo que indica un universo espacialmente plano. Esto implica que
en el comienzo del universo este valor debe haber sido mucho menor, siendo |Qppy — 1| <
107!¢ en nucleosintesis. Estos valores tan bajos constituyen un problema de ajuste fino ya que,
para cualquier otro valor, el universo no podria haber llegado a la edad que tiene actualmente
pues hubiera colapsado. Por ltimo, el problema de los monopolos radica en las muy altas
temperaturas en el universo temprano, previo a nucleosintesis. Si el plasma se encontraba en un
estado térmico a temperaturas tan altas como T ~ 10'° Gev, las simetrfas del modelo estandar
de particulas estarian restauradas y al momento de su rompimiento se generarian monopolos u
otras reliquias indeseadas, que podrian ser observadas en el futuro o incluso arruinar el proceso
de nucleosintesis. Todos estos problemas son resueltos por los modelos inflacionarios, que proveen
la mejor explicacion disponible. Ademaés, estos modelos conducen a predicciones concretas acerca
de los fondos césmicos de microondas y de ondas gravitatorias, que hasta el momento han sido
consistentes con las observaciones.

Histéricamente [1], la primera idea para resolver estos problemas fue que el universo se expan-
diera exponencialmente dentro de un estado de falso vacio que ya estuviera en equilibrio térmico
2] 1. El universo inicia a una temperatura muy alta en la fase simétrica, que disminuye hasta
que domina la energia de vacio, donde comienza a expandirse exponencialmente por un largo
periodo. Al mismo tiempo, se generan burbujas de la nueva fase que se expanden en tamano.
Esto provee un fin para la inflacion que radica en la nucleacion de burbujas del verdadero vacio,
que almacenan su energia en sus paredes, transfiriéndola a energia térmica y recalentando al
universo a una temperatura comparable con la inicial de la fase simétrica. Este modelo infla-
cionario recibié mucha atenciéon dado que era el campo de Higgs el que generaba la inflacion,
lo que luego fue descartado dado que sus acoplamientos generaban perturbaciones de energia
demasiado grandes. Posteriormente, el campo encargado de generar la inflaciéon del universo pasé
a denominarse el campo del Inflatén, que es un singlete para el modelo estandar. El principal
problema de este mecanismo (aunque no es el unico) radica en la forma en la que finaliza: si
la probabilidad de formacién de burbujas de la nueva fase es muy grande la expansién no es
suficiente para resolver los problemas de la cosmologia estdndar (ademds de generar un universo
muy inhomogéneo y anisétropo), pero si la formacién es muy chica, y por lo tanto se expande
durante un largo periodo, el universo queda separado en regiones que nunca llegan a termalizar.
Este problema fue resuelto con un 'nuevo’ modelo inflacionario [4, 5] en el que un campo escalar
comienza en la fase simétrica, o en un estado inestable en la cima del potencial, para luego
desplazarse lentamente hacia el minimo del mismo. Esto genera una expansion exponencial que
deja a todo el universo observable contenido en una sola burbuja de la fase asimétrica que, dado
que estas son isotropas y homogéneas, logra borrar todas las inhomogeneidades. Asi se resuelve
tanto el problema del horizonte como el de la planitud, aparte del problema de los monopolos
dado que estos sélo se generan en la colision de burbujas. La ausencia de estas colisiones hace que
la termalizacién deba darse mediante una produccion de particulas generadas por la interaccion

! Antes de este trabajo fue encontrado un mecanismo que produce una expansién exponencial del universo
temprano tomando en cuenta correcciones a un loop de las ecuaciones de Einstein [3], pero que no tenia como
objetivo resolver los problemas de la cosmologia estandar.



entre el modelo estandar y el inflatén, cuando este oscila en torno al minimo de su potencial.
En el contexto de este modelo se encontré que mientras el campo se desplaza hacia el minimo
del potencial se generan perturbaciones escalares inversamente proporcionales a la velocidad del
desplazamiento [6]. Esto lleva a cotas muy fuertes sobre el potencial de este campo.

En todos estos modelos se asumia un estado térmico inicial, que sea homogéneo y que pudiera
mantenerse asi hasta el comienzo de inflacion, lo que es una condicién poco natural. Esta idea
fue abandonada con la llegada del modelo de inflacién caética [7]. Este no necesita de un estado
térmico inicial sino que funciona para cualquier potencial inflacionario que tenga una region
suficientemente plana como para permitir un rodado lento del inflatén, lo que hace que domine
la energia potencial y en consecuencia el universo se infla exponencialmente. En esta clase de
modelos la condicién inicial del inflatén es cadtica, lo que significa que el campo puede tomar
cualquier valor inicial en cualquier punto del espacio, en base a alguna distribucion de probabi-
lidad (que no nos es relevante determinar). En las regiones espaciales con condicién inicial tal
que la energia potencial del campo domine por sobre la cinética, habra una inflacién que genera
un universo isétropo y homogéneo, desconectado de otras regiones con diferente valor inicial del
campo. La produccion de materia en estos modelos debe darse por un decaimiento del inflatén
hacia las particulas del modelo estandar, una vez que el inflatén cae al minimo de su potencial.

Todos estos modelos inflacionarios planteados en los 80’ posefan la misma peculiaridad?: una,
vez finalizada la inflacién el universo queda completamente vacio y a temperatura cero. Esto
hacia necesario la existencia de un mecanismo que pudiera llenar el universo de particulas a
una temperatura muy alta, al menos superior a la temperatura de nucleosintesis, para asi dar
lugar a la teorfa del Big Bang caliente. Este mecanismo fue denominado Recalentamiento® [8,
9] en el cual se consideraba al campo homogéneo del inflatén como un conjunto de particulas
en las que cada una decae individualmente hacia las diversas especies del modelo estandar, lo
que se lograba con una tasa de decaimiento perturbativa en el contexto de la teoria de campos.
Eventualmente se descubrié que en el régimen perturbativo el proceso dominante de produccion
de particulas no era este decaimiento sino la produccién cuantica de particulas en un campo
externo clésico [10, 11], lo que sucede debido a la naturaleza coherente del inflatén. En estos
modelos la produccion sucede porque las oscilaciones del inflaton fuerzan la masa efectiva de
las particulas producidas, que es producto de su acoplamiento con el inflatén, lo que resulta
en una amplificacién de estas debido al mecanismo de resonancia paramétrica. Esto sucede en
los primeros momentos después de que el inflatén cae al minimo de su potencial y esta etapa
pasé a denominarse Precalentamiento [12], dado que cuando finaliza la produccién de particulas
aun no se ha establecido un estado térmico. Posteriormente se estudio la posibilidad de que
exista un régimen de resonancia paramétrica en modelos con una ruptura de simetria [13], que
resulté no ser posible ya que para la mayoria de los parametros del potencial este régimen
no existe. Luego se encontré que en estas teorias el mecanismo de produccion de particulas
dominante es la inestabilidad espinodal [14], en los que luego de la ruptura de la simetria la
masa efectiva de las particulas acopladas al inflatén se vuelve negativa y, por lo tanto, este
campo es amplificado exponencialmente. En estos modelos la produccién de particulas sucede
mediante la variacion de la masa efectiva de las particulas acopladas directamente al inflatén.
También fueron considerados modelos en los que no existe tal acoplamiento, en los cuales la
produccién de particulas sucede debido a la variacién del campo gravitatorio externo [15]. En
estos modelos la variacion de la métrica del espacio-tiempo modifica el vacio de la teoria cuantica,
y por lo tanto se producen particulas en el estado final.

La transferencia de energia desde el inflatén hacia los campos del modelo estandar, asi como
los hipotéticos componentes de materia oscura, sucede generalmente en tres etapas [16]. La

2Todos excepto el modelo original de Guth [2], que se suele denominar el "viejo’ modelo inflacionario.

3El nombre estuvo motivado por la idea de que el universo previo a inflacién estaba en un estado térmico v,
como la expansion exponencial lleva la temperatura a cero, luego de este proceso se debia llegar a un estado que
estuviera 'nuevamente calentado’, denominado 'Reheating’ en inglés.



primera etapa es el precalentamiento, en el que hay una amplificacién exponencial de estos
campos. Todos los mecanismos de produccion de particulas durante esta etapa son muy eficientes
y rapidamente transfieren una cantidad de energia a los campos producidos que es comparable
a la del condensado del inflatéon. A su vez, esta rapida amplificacion de campos genera una
retroaccion sobre la dindmica del inflaton. Esta retroaccién se manifiesta a través de modificar
la frecuencia de oscilacién del inflaton, en modelos donde se puedan desarrollar estas oscilaciones,
ademés de producir fluctuaciones de este campo debido a la dispersién miiltiple entre particulas
de los campos producidos con el condensado. Todos estos efectos fueron estudiados mediante
célculos analiticos [12, 17, 18] y confirmados por simulaciones numéricas [19, 20], que permitieron
entender la dindmica no lineal de esta etapa. Estos efectos no lineales de retroaccién y dispersién
multiple son los que llevan a la amplificacién a su fin debido a que redistribuyen la energia de
los modos, aplanando el espectro. La segunda etapa se caracteriza por una evolucion turbulenta
de las funciones de distribucién de los campos de materia [21, 22] que se encarga de trasladar
la energia hacia momentos mas grandes, y que genera rapidamente una termalizacién efectiva
en el espectro de energia. Cuando el espectro turbulento abarca todo el rango inercial comienza
la tercera etapa dominada por la termalizacion propiamente dicha que incluye la equilibracion
quimica de todas las especies presentes. Para conseguir el equilibrio debe haber interacciones que
cambien el niimero de particulas ya que la amplificacion exponencial de los campos produce un
nimero de ocupacion mucho mayor que en el correspondiente a un estado de equilibrio térmico.
La duracién de esta etapa es mucho mayor que las anteriores. Para estudiar todos estos procesos
fue necesario el desarrollo de técnicas ad hoc, como lo son el estudio de la resonancia paramétrica
o el calculo de la etapa turbulenta mediante turbulencia de Kolmogorov en la que se deben asumir
propiedades de escala, sin mayor argumento que para obtener un resultado analitico. Ademas,
todos los modelos de Recalentamiento que existen actualmente asumen la existencia de un tinico
campo escalar, lo que no es realista ya que durante esta etapa deben producirse todos los campos
del modelo estandar. Esto deja a los métodos numéricos como la mejor opcién para obtener un
modelo de Recalentamiento integral, pero actualmente los cddigos existentes estén lejos de llegar
a este punto. Estos pueden trabajar con campos escalares y de gauge, lo que les permite estudiar
todos los efectos no lineales, pero no incorporan, por ejemplo, un componente tan importante
como son los fermiones. A dia de hoy ningin célculo analitico ha sido capaz de obtener una
temperatura de Recalentamiento aceptable para la cosmologia estandar, y ninguna simulacion
ha podido observar la termalizacion de los campos con los que trabajan.

En esta Tesis realizaremos una revision completa al proceso de Recalentamiento cosmologi-
co. En la secciéon 2 se da una introduccién a la teoria inflacionaria, presentando modelos que
seran utiles para toda la Tesis. En la seccion 3 elaboramos en la etapa de precalentamiento. All{
desarrollaremos los distintos métodos de produccion de particulas, que se basan en decaimientos
perturbativos, resonancia paramétrica, inestabilidad espinodal y produccion gravitatoria. En la
seccién 4 veremos todos los efectos no lineales posteriores a la produccién de particulas. Co-
menzaremos viendo los efectos de retroaccién y dispersiéon multiple, que son los encargados de
finalizar la amplificacion de los campos acoplados al inflatén. Luego veremos cémo evoluciona
la ecuacion de estado del universo durante todo el proceso de Recalentamiento, lo que es fun-
damental para producir un universo dominado por la radiacién, como necesita la cosmologia
estandar. Concluiremos esa seccion desarrollando los métodos necesarios para analizar el régi-
men turbulento, lo que finalmente nos permitira dar una estimacion a la temperatura final de
Recalentamiento, una vez se ha establecido el estado térmico. En la seccion 5 veremos las conse-
cuencias observacionales del Recalentamiento. Entre estas estan las huellas que deja este proceso
en los observables inflacionarios y la producciéon de ondas gravitatorias, de agujeros negros pri-
mordiales y de materia oscura. En la seccién 6 comentamos algunos de los codigos existentes
que permiten resolver la dindamica durante Recalentamiento, prestando particular interés a las
capacidades que poseen. Finalmente, en la seccion 7 damos nuestras conclusiones finales.



2. Inflacion

Inflacién se define como una etapa en la que el factor de escala del universo esta acelerando
a > 0 o, equivalentemente, como una en la que la esfera de Hubble comévil esta disminuyendo
%(aH )~! < 0. Al trabajar en el contexto de la Relatividad General y considerando un universo
de FLRW plano [23], ambas definiciones se pueden llevar a una condicién sobre el contenido
de materia del universo, cuya densidad de energia y presiéon deben cumplir p + 3P < 0. Si se
cumplen estas condiciones se resuelve el problema de la planitud dado que la fraccién de energia
del universo tiende exponencialmente a uno con el crecimiento del factor de escala (llevando
la densidad de curvatura a cero). El problema del horizonte también se resuelve dado que la
esfera de Hubble disminuye y por lo tanto todo el universo observable actual puede haber estado
contenido en dicha esfera al comienzo de inflacién, y asi haber estado causalmente conectado.
El problema de los monopolos* se resuelve dado que su densidad relativa cae muy rapido por la
expansion acelerada, siempre que no se generen luego de finalizada la inflacion.

A

V(¢)

¢

Figura 1: Esquema tipico de un potencial inflacionario. La expansion acelerada inicial sucede
en la region plana, por donde el inflatén rueda lentamente en direcciéon al minimo hasta que
su energia cinética aumenta por sobre la potencial, dando por finalizada la inflacion. Una vez
llega al minimo del potencial ha perdido suficiente energia debido a la expansion del universo
como para no poder regresar a la region plana, por lo que terminara oscilando en torno a dicho
minimo. Esto da por iniciado el periodo de precalentamiento, en el cual se producen todas
las particulas del modelo estdndar presentes en el universo actual. Cuando la amplitud de las
oscilaciones decrece considerablemente la produccion de particulas finaliza e inicia el periodo de
Recalentamiento, donde todas las especies presentes deben termalizar para dar comienzo al Big
Bang caliente. Imagen extraida de [23].

2.1. Modelo de un tnico campo escalar

El modelo mas sencillo que logra obtener una expansion exponencial del universo temprano
es el de un campo escalar libre, denominado el campo inflatén, con potencial V(¢). La accién
de dicho campo es

5= [ doy=g | 300,000 + V(o )

4Monopolos u otras reliquias no observadas actualmente, como pueden ser los defectos topolégicos.



con tensor energia-momento

1
Ty = 0,600,606 — g (§gaﬁaa¢aﬁ¢ + v(¢)) . (2)

En un universo de FLRW, sin perturbaciones, tanto la densidad de energia como la presion son
variables is6tropas y homogéneas que corresponden a la componente Tyy v a la Tj; del tensor
energia-momento, respectivamente

p= %ciﬁ? +V(9)
1., (3)
P =38 - V(@)

Usando la condicién para que haya inflacion p + 3P < 0 se puede ver que esto ocurre siempre
que q'bQ < V(¢), con lo que si la energia potencial domina por sobre la cinética tendremos un
régimen inflacionario. La forma tipica del potencial que cumple con estas condiciones es del
tipo de Starobinsky, como se puede ver en la figura 1. La evoluciéon durante esta etapa esta
determinada por la ecuaciones de Friedmann y de Klein-Gordon
2 Lol
H" = 32 {Eﬁb + V(¢)]

p

0=+ 3Ho+ V().

donde V'(¢) es la derivada del potencial respecto del campo. Para caracterizar la evolucién del
parametro de Hubble se suelen definir dos cantidades

(4)

_H  dinH
NI T AN 5)
éH _dlneH

™M= He, T AN

donde N es el nimero de e-folds dN = dlna = H dt, que cuantifica el crecimiento del universo
durante inflacién. Respecto de estas variables, inflacién sucede siempre que e < 1 y termina
cuando e = 1. Dado que se deben generar entre 50 y 60 e-folds para resolver los problemas ya
discutidos, esta etapa debe durar un largo periodo de tiempo durante el cual ez < 1. Para que
esto suceda este pardmetro debe cambiar muy lentamente, por lo que también debe ser |n| < 1,
dado que esta ultima cantidad caracteriza la variacion temporal de eg. Observaciones actuales
acotan estos pardmetros a ey < 0,01 y ng =~ 0,03 [24].

2.2. Aproximacién de rodadura lenta

La aproximacién de rodadura lenta® se basa en la observacién de que los pardmetros e, ny <
1, lo que hace necesario que la energia potencial del inflatén domine mucho tiempo por sobre
la cinética. Esto lleva a potenciales inflacionarios con una forma tal que exista un régimen en
el que el inflaton se desplace lentamente por una region con gran energia potencial, lo que es
analogo al comportamiento de una pelota que rueda lentamente por una colina muy plana (es
esta analogia la que motivé el nombre de esta aproximacién). Usando (4) en la definicién de los
parametros €y y ng obtenemos
1 2
= Em]%H 2
P (6)
ng = 2 "o +é€n

5Conocida como ’slow-roll approximation’ en inglés.




lo que muestra que se puede despreciar la energia cinética del inflaton de la primera ecuacién en
(4), vy la aceleracion de la segunda. Las ecuaciones dindmicas bajo esta aproximacion resultan

H? — L
3m3 (7)
3Hy =—V'.

Para caracterizar distintos potenciales inflacionarios se definen dos parametros

2
-3
y (8)
_ 2V
nv mpv

que son conocidos como los parametros de rodadura lenta del potencial. Bajo esta aproximacion
resulta eg =~ ey y ng = ny — €y, con lo que inflacién ocurre cuando €, < 1. Ademads, bajo este
régimen podemos calcular una cantidad crucial que es el nimero de e-folds de duracion

B te B Pe Mqu ¢zd—¢
O A st M o

donde estamos asumiendo que ¢; > ¢. donde ¢; es el valor inicial del campo y ¢, el valor en
el que finaliza, que se calcula mediante €y (¢.) = 1. Con esta expresion podemos ver que si el
primer pardmetro de rodadura lenta se mantiene chico durante inflacion, el nimero de e-folds
serd grande y entonces se resuelven los problemas para los que fue planteado este mecanismo.

i

2.3. Perturbaciones a partir de inflacion

Ademas de resolver los problemas de la cosmologia estandar, la hipotesis inflacionaria genera
las perturbaciones al universo isétropo y homogéneo que luego constituyen la condicién inicial
para la formacién de las estructuras a gran escala del universo actual. También se generan
perturbaciones tensoriales que, de encontrarse, constituirian un fondo estocastico primordial de
ondas gravitatorias.

Para estudiar esto consideramos la perturbaciéon méas general posible a la métrica de FLRW,
que se puede descomponer en una parte escalar, vectorial y tensorial. A orden lineal los tres
sectores se desacoplan, lo que se conoce como el teorema de descomposicion SVT (escalar,
vectorial y tensorial)[23], por lo que pueden ser analizados por separado. Aqui trabajaremos con
el gauge Newtoniano en el cual la métrica es diagonal®

ds® = g (x, t)datde” = —[1 4+ 20 (x,t)|dt* + a*(t) [05(1 + 20(x, 1)] 4 hy;' | da'da? (10)

donde ® y ¥ son grados de libertad escalares y h;.ro es un tensor transverso y sin traza con dos
grados de libertad, que representa las ondas gravitatorias. Las perturbaciones escalares generadas
durante inflacién son muy importantes dado que se pueden relacionar con las fluctuaciones de
temperatura del fondo césmico de microondas [23], permitiendo asi dar cotas para los pardmetros
del potencial utilizando las observaciones cosmoldgicas. En la siguiente seccion veremos que estas
cotas fueron cruciales para el desarrollo de los modelos de Recalentamiento.

La idea béasica de la generacion de estas perturbaciones es que inflacion termina en momentos
distintos en distintos puntos del espacio [25], con lo que se generan perturbaciones en la densidad
de energia del universo. Estas perturbaciones son dp = pdt con §t una variacién tipica del tiempo

6Vamos a ignorar el sector vectorial ya la cosmologia estdndar no tiene fuentes para este sector, por lo que
cualquier perturbacion inicial simplemente decae.
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de llegada del inflaton al punto en donde termina inflacion. Este retraso tipico es del orden
ot ~ o9/ é que, dado que estamos en quasi de Sitter en donde la fluctuacién del campo es
d¢ ~ H, resulta ot ~ H/ é. Ademss, luego de finalizada la inflacién tenemos p = pH. Juntando
todo obtenemos

Sy (11)

En el régimen de rodadura lenta podemos usar (7) y las ecuaciones de Einstein para escribir las
fluctuaciones de energia en funcién del potencial inflacionario

sp V32

p mg \%

(12)

que, utilizando las cotas actuales sobre los pardmetros cosmolégicos [26], deben ser dp/p < 1075.
Esto lo vamos a usar para acotar el espacio de parametros de los distintos modelos inflacionarios.
La cota sobre dp/p resulta de las cotas sobre el espectro de potencias de las perturbaciones de
curvatura N

Pr(k) = 2m% Ak™3 (k—) (13)

P

con A la varianza logarftmica por intervalo en k, centrado en la escala pivote k, 7, y n es el
indice espectral escalar. Se puede hacer lo mismo para las ondas gravitatorias generadas durante
inflacién, cuyo espectro resulta

Pr(k) = 2r*r Ak (kﬁ) (14)
P

con nr el indice espectral tensorial y r el cociente de amplitud tensorial a escalar (conocido en
inglés como el ’tensor-to-scalar ratio’). Para testear modelos inflacionarios se debe calcular el
ns v el r para cada potencial y luego contrastarlo con las observaciones sobre estos parametros,
cuyos valores actualmente son ng &~ 0,96 y r < 0,032 [26, 27].

2.4. Potenciales inflacionarios

Existen una gran cantidad de modelos de inflacion que dependen tanto del potencial elegido
como de la forma en la que finaliza dicha etapa [28], aparte de la dindmica posterior durante Re-
calentamiento. En esta seccién vamos a detallar algunos de estos potenciales que seran utilizados
a lo largo de la Tesis.

2.4.1. Monomiales

Los potenciales monomiales son una clase de modelos que generalizan la propuesta original
de inflacién cadtica (en donde utilizaron un potencial A¢? [7]) que considera potencias arbitrarias
del campo del inflatén, con la tinica restriccion de que exista un minimo

¢

2p

Vig) =V (15)

mp

con p > 0. Podemos obtener una cota para el tinico parametro libre de este potencial, Vj,
requiriendo que las perturbaciones en la densidad de energia generadas durante inflacién (12)
sean dp/p < 107° con lo que obtenemos Vg < 2(2p®) Pm;, x 107", Ademds, se debe asegurar que
la densidad de energia no supere la escala de Planck p ~ mf) para asi poder utilizar las ecuaciones

"Esta escala es fijada por convencién. La colaboracién Planck utiliza kp = 0,05 Mpc .
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de Einstein de un espacio-tiempo clasico, aunque esta cota resulta mucho menos restrictiva que
la anterior.

Utilizando (8) podemos calcular los valores del campo para los que existe un periodo infla-
cionario, que resultan ¢ > ¢, = \/2_]02 m,,. Entonces, en las regiones con condicion inicial ¢; > ¢,
existird un perfodo inflacionario con una duracién en cantidad de e-folds dada por (9)

N(¢i) =p 'm? (¢ — ¢2) = 2p(v* — 1) (16)

donde escribimos ¢; = y¢.. Variando el valor de v se puede cumplir con el nimero de e-folds
requeridos para que inflacién resuelva los problemas de la cosmologia estandar. Para determinar
la dindmica se utilizan las ecuaciones de rodadura lenta (7), lo que permite obtener la evolucién
del campo y del pardmetro de Hubble

: Vo [0\
o5
myp
V p
H:mglw—o (i) .
3 \my
Una vez que finaliza la inflaciéon el campo cae al minimo y, debido a la expansion del universo,
habra perdido suficiente energia como para no poder volver a la regién plana, lo que resulta en

oscilaciones en torno al minimo del potencial. Esto da por comenzada la etapa de precalenta-
miento.

(17)

2.4.2. Modelo T

Las cotas sobre el cociente tensorial a escalar favorecen fuertemente a los potenciales conca-
vos [29], es decir, mds planos que V' ~ ¢, entre los cuales se incluyen los potenciales que son
asintoticamente planos para valores grandes del campo del inflatén V(¢ 2 m,) — V4. Una clase
de estos modelos son los conocidos como ‘atractores o’ [30] 8. Aqui trabajaremos con uno de
estos denominado el modelo T [31] cuyo potencial es

V(¢) = Vo tanh® (18)

"

con M = /6« m,, donde o es un pardmetro libre, y p > 0. Este potencial de dos pardmetros libres
es simétrico, aproximadamente plano para valores ¢ = M e idéntico a los modelos monomiales
(15) para ¢ < M, a menos de un factor de normalizacién (6a)? que cambia la curvatura alrededor
del origen (figura 2). Ademds, vemos que V controla el valor del pardmetro de Hubble durante

inflacién, ya que en el régimen de rodadura lenta H? = 377;DQVO. El fin de inflacién ocurre en
$o = M sinh™* (\/ip%), para cuando han transcurrido (9)
1 M2 Pe Pe
N(¢;) = —— |In| tanh — In|( tanh 19
0= g5z (o 3i7) ~ (i) )

e-folds de inflacién, donde escribimos ¢; = y¢.. Por ltimo, se puede obtener un rango de valores
permitidos para Vy y M utlilizando la cota sobre las perturbaciones de energia dp/p.

Los modelos conocidos como atractores cosmologicos, de los que el modelo T es parte, se
denominan asi porque para o < 1/6 tanto el ng como el r se vuelven independientes de p.
Cuando finaliza la inflaciéon y el campo llega a valores ¢ < M su dinamica tiene el mismo
comportamiento que en el modelo monomial, con oscilaciones en torno al minimo.

8Estos también incluyen, por ejemplo, el modelo de Starobinsky [3].
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Figura 2: Potencial inflacionario del modelo T para los valores de p = 1 y p = 3. Podemos ver
que cerca del minimo el potencial es idéntico al monomial con el mismo valor de p.

2.4.3. Inflacion hibrida

Hasta ahora solo vimos modelos de un tnico campo escalar, el inflaton, que debido a su lenta
rodadura por un potencial suficientemente plano logra generar una expansién exponencial del
universo. En esos modelos el fin de esta etapa ocurre porque la energia cinética del inflatén crece
lentamente hasta que supera a la potencial, momento en el que el universo deja de inflarse. Sin
embargo, existen otros modelos en los que la inflacion frena de otros modos e incluso donde se
consideran miltiples campos. Uno de estos modelos es el de inflacién hibrida [32] en el cual el
inflatén comienza en un régimen de rodadura lenta que frena abruptamente cuando el campo cae
por cierto valor critico, en donde se rompe espontaneamente la simetria de otro campo escalar
x. Este se encontraba inicialmente en el minimo de su potencial, que una vez que se rompe
la simetria se vuelve un mdximo inestable y comienza a caer rapidamente al verdadero vacio®.
Usualmente la ruptura de simetria es de segundo orden, que es la que consideraremos aqui,
pero también existen modelos con transiciones de primer orden. Este modelo fue denominado
hibrido dado que inicia en un régimen de rodadura lenta en donde la inflacion es sustentada por
la energia potencial del inflatén (inflacién caética [7]) pero que en los momentos finales esto lo
hace la energia de vacio, tal como sucedia en los primeros modelos de inflacién (‘nuevo’ modelo
inflacionario [4]).

Consideramos un escalar y con un potencial de tipo Higgs y un inflatén masivo de masa m,
que interactian mediante 1g?¢*x* con constante de acoplamiento g [33]

1 1 1
v = (2 — )2 4 2m2dE 4 22 20
(&, X) = 5 (my = AXT)" + 5m7e" + 59°¢"x (20)
Aqui ) es la constante de auto-acoplamiento de y y su masa efectiva es m;e f(gb) = —mi + %2,

que vemos que se anula al momento de la ruptura de simetria. Para valores de ¢ > ¢., donde
¢. = m, /g es el valor critico, el campo y se encuentra en su tnico minimo x = 0. Para estos

90riginalmente este campo fue denominado el campo de cascada’, debido a la forma en la que cae rdpidamente
al minimo.
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valores el potencial en direccion ¢ debe ser muy plano para que exista el régimen de rodadura
lenta, lo que hace que la curvatura en direccién y sea mucho més pronunciada que en ¢. Por
estas razones esperamos que el inflatén inicie en valores grandes de ¢, como en los modelos que
vimos previamente, y que x comience en y = 0 (o que en su defecto decaiga rdpidamente a ese
valor). Una vez que el inflatén sobrepasa al valor critico ocurre la transicién de fase y ambos
campos caen abruptamente al verdadero vacio, en x = m,/ VAy ¢ =0. En la figura 3 se puede
ver un grafico de este potencial.

Para ver qué valores pueden tomar los parametros del modelo requerimos que se cumpla la
condicién de rodadura lenta, lo que lleva a un potencial muy plano para valores grandes de ¢ y
chicos de . De aca obtenemos que x debe ser mucho méas masivo que el inflatén mi > Am?/g?,

lo que garantiza este régimen durante el cual H? = También requerimos la ’condicién

Mx
12xm2 "
de cascada’, es decir, que una vez se rompe la simetria ambos campos caigan rapidamente
al verdadero vacio en un tiempo comparable al tiempo de Hubble At ~ H~!. Haciendo esto

obtenemos mi < Vg mmf,. Por 1ltimo, la cota para las perturbaciones de energia dp/p resulta

5
gA\32x. < 107*. Dado que la dindmica del inflatén es de rodadura lenta, para calcular el

niimero de e-folds se procede de igual forma que en el modelo monomial considerando que el fin
de inflacién es en ¢ = ¢..

Una vez se ha roto la simetria el inflatén y el escalar y caen al minimo pero, a diferencia
de los modelos vistos anteriormente (como veremos en la seccién 3.4), los cotas obtenidas sobre
los parametros del modelo no permiten que haya oscilaciones en torno al minimo del potencial
y entonces ambos campos relajan rapidamente al verdadero vacio.

v T H\_ S

mx/\& X

Figura 3: Potencial del modelo de inflaciéon hibrida. Para valores ¢ > ¢. el campo x tiene un
minimo estable en y = 0 y el universo se expande exponencialmente debido al régimen de
rodadura lenta del inflaton. Cuando este 1ltimo cae por debajo del valor critico ambos campos
caen abruptamente al verdadero vacio en x = m,/ VAy ¢ = 0, lo que finaliza la inflacién.
Imagen extraida de [33].
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3. Precalentamiento

Vamos a definir al Precalentamiento como el periodo de tiempo en el que hay una produccién
explosiva de particulas acopladas al inflatén, durante el cual no hay decaimiento de particulas ni
tampoco se ha alcanzado un estado térmico [12]. Si bien la retroaccién y la dispersién multiple,
que como veremos en la seccion 4.1 son dos efectos que llevan la produccion de particulas a su
fin, pertenecen a esta etapa, estos seran ignorados a lo largo de toda esta seccién ya que son
subdominantes. Por lo tanto, durante el precalentamiento la dinamica de las particulas produ-
cidas es lineal pero, como veremos, no puede ser estudiada utilizando teoria de perturbaciones
en los acoplamientos (decimos que es un proceso no-perturbativo). Veremos cémo fueron evo-
lucionando los distintos mecanismos de produccion de particulas que han sido propuestos. En
primer lugar, estos modelos comenzaron resolviendo el problema con una teoria perturbativa en
la que se asume que el campo del inflatén es un conjunto de particulas que decaen independien-
temente hacia las particulas del modelo estandar. Veremos que este mecanismo es muy lento y
que no alcanza para explicar la transicién desde inflacién hacia la cosmologia estandar. Luego
pasaremos al esquema actual del precalentamiento en el que el inflatén se considera como un
campo externo coherente y clasico que, debido a su acoplamiento con las particulas del modelo
estandar, actia como un forzado en la masa efectiva de estas tultimas. El forzado en la masa
genera una produccion de particulas muy grande debido a dos diferentes mecanismos que depen-
den del potencial inflacionario utilizado y el tipo de acoplamiento del inflatén con las particulas.
Estos son la resonancia paramétrica, en el cual la oscilacion del inflaton genera oscilaciones en
la masa de las particulas acopladas lo que amplifica algunas bandas en el espacio de momentos,
y la inestabilidad espinodal, en donde la dinamica posterior a inflaciéon genera, para modos de
Fourier por debajo de un cutoff, una inversién del signo de la masa efectiva lo que los amplifica
explosivamente. En ambos casos la dindmica del inflaton se resuelve de forma clasica y las de
las particulas acopladas a este de forma cuantica.

3.1. Teoria perturbativa

Los primeros modelos de Precalentamiento estaban basados en la idea de que el campo del
inflaton, que es homogéneo al finalizar el periodo inflacionario, se puede representar por un con-
junto de particulas en reposo. Estas excitaciones del campo ¢ decaen independientemente hacia
las diversas particulas del modelo estandar, lo que se puede estudiar de forma perturbativa en
el contexto de la teoria cudntica de campos [34]. Como veremos aqui, para que las correcciones
radiativas no alteren la forma del potencial del inflatén estos decaimientos deben ser muy pe-
quenos, lo que hace que la transferencia de energia tarde mucho. Si este proceso es muy largo la
expansion del universo hace que disminuya la temperatura rapidamente por corrimiento al rojo,
lo que hace inviable que este mecanismo lo recaliente.

Comenzamos resolviendo la dindmica del inflatén cuando este cae al minimo de su potencial
y comienzan las oscilaciones. En torno a dicho minimo todos los modelos vistos en la seccion
2.4 tienen la misma forma que el modelo monomial’® (15), en el cual se generan oscilaciones del
inflaton que estan amortiguadas tanto por la expansién del universo como por la transferencia de
energia hacia las diversas particulas del modelo estdndar. En esta seccion vamos a considerar esta
forma genérica para el potencial del inflatén. Para considerar el decaimiento del inflatén hacia las
particulas del modelo estandar hay que calcular las correcciones cuénticas a la ecuacion de Klein-
Gordon, en la que aparece un término de la forma IT(w)¢, con TI(w) el operador de polarizacién
cuando el inflatén oscila a frecuencia w [17]. Este operador adquiere una parte imaginaria cuando
la frecuencia es w > 2my, donde s es alguna particula acoplada al inflatén, lo que resulta en un

10Gi bien el potencial correspondiente al modelo de inflacién hibrida también tiene un mfnimo con esta forma,
que hace que lo que haremos a continuacién sea valido, en la seccién 3.4 veremos que estas oscilaciones no ocurren.
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decaimiento exponencial de este campo. Este efecto se puede incorporar fenomenolégicamente
mediante un término disipativo ~ I'd en la ecuacién del inflatén, que es lo que haremos aqui.
Por unitariedad de la teoria, I' es la tasa de decaimiento total del inflaton hacia las particulas
del modelo estandar, que se puede calcular de forma perturbativa.

Para resolver la dindmica incluimos el decaimiento de forma fenomenolégica incorporando el
término disipativo en la ecuacién de Klein-Gordon (4). Es conveniente escribir estas ecuaciones

de la siguiente forma [35]

1
2 __
i = 3m2p
P (21)

p=—(3H +1)¢*

con p = %¢2 + V' la densidad de energia del inflatéon. Como ya mencionamos, estamos ignorando
la retroaccién de las particulas producidas sobre el inflaton, lo que nos permite despreciar su
densidad de energia en la ecuacién de Friedmann. Para resolver este sistema vamos a definir a
la amplitud de las oscilaciones ®(t) tal que

V(®(t)) = p(t) (22)
lo que nos permite escribir

6(f) = D(t) cos / ) (23)

donde W (t) es alguna funcién desconocida. Debido a la simetria del potencial en torno al minimo
del mismo, esperamos que las oscilaciones del campo sean cuasi-periédicas y que, en consecuencia,
W varie poco en el tiempo. La frecuencia de las cuasi-oscilaciones se puede encontrar a partir de
integrar esta funcién, cuya expresion se obtiene al usar (21) y (22), asumiendo que la densidad
de energia es casi constante
W = —Q(p — V). (24)
P2 — 2

Ademas, a partir de esta ecuacién se puede mostrar que la amplitud de las oscilaciones varia
muy lentamente comparado con el perfodo de las mismas |®/®| < W. El tinico caso en el que
las oscilaciones son armoénicas es para p = 1, lo que corresponde con el potencial inflacionario
que es un término de masa para el inflatén.

Este enfoque nos permite promediar las ecuaciones en un tiempo 7" de movimiento cuasi-
periédico del inflatén. Al promediar la segunda ecuacién en (21) obtenemos

AnT) _ —E/Tdt(3H+F)(p—V) (25)

T T

en donde podemos reemplazar a todas las variables que dependan de ® por su valor medio debido
a que esta amplitud varfa lentamente (|®/®| < W). Haciendo esto obtenemos una ecuacién para
Ap/T que, para tiempos mucho mayores que un cuasi-periodo de oscilacién, podemos tomar
Ap/T — p, lo que resulta en la siguiente ecuacién promediada para la densidad de energia del
inflaton

2p

Yy~ —(3H +1)p. 26
p = BH 4 T (26

A partir de esta ecuacién podemos calcular dos cantidades muy relevantes para nuestro analisis:
la ecuacién de estado del universo durante la etapa de Precalentamiento, w = P/p, y la evolu-
cién de la amplitud del campo, ®(t). Dado que durante esta etapa la energia del universo esta
dominada por el inflatén, la ecuacién de estado efectiva resulta de integrar (26)

p—1 2p T

L 27
p+1 p+13H (27)



Por 1ltimo, a partir de (22) y la forma del potencial V(¢) podemos obtener una ecuacién
aproximada para ¢
3H+T
b g

p+1 (28)

con lo que obtenemos ®(t) = ®, exp(—ﬁ)a_ril con Py la amplitud al comienzo del Precalen-
tamiento.

Una vez resuelta la ecuacién de movimiento del inflatén, de donde pudimos obtener la evolu-
cién de la amplitud de las oscilaciones, la frecuencia y la ecuacion de estado efectiva del universo,
pasamos a calcular la temperatura de Recalentamiento en esta teoria perturbativa [36]. Como
ya mencionamos, al comienzo de las oscilaciones debe ser ' < H, por lo que no hay una produc-
cién considerable de particulas. Cuando H decrece por debajo de I' los decaimientos se hacen
efectivos y comienza la transferencia de energia. A partir de (28) podemos ver que el tiempo que
tardan en decaer estas particulas es t, ~ ', v ya que que a este tiempo el pardametro de Hubble
es H ~ t;!, las particulas producidas adquieren una energfa dada por p = 3m2H* ~ 3m2I'%. Si
consideramos que estas tienen g, grados de libertad y que su ecuacion de estado es de radiacién,
que es lo que debe suceder al finalizar Recalentamiento, su temperatura sera

1/4
1
T~ ( %0 ) VIm, ~ E\/Fmp. (29)

guTr?

Esta es la maxima temperatura posible de Recalentamiento ya que estamos asumiendo que una
vez que se crean las particulas del modelo estdndar estas alcanzan el equilibrio térmico muy
rapidamente, lo que ignora posibles efectos disipativos. Cuando fue realizado este cédlculo y se
consideraron las cotas del dp/p estas resultaban en una tasa de decaimiento I' < 107*m,, [36],
lo que hace que la duracion de esta etapa sea de al menos miles de oscilaciones del inflatén. Esto
daba un esquema inconsistente dado que duraria demasiado tiempo, haciendo que la temperatura
caiga demasiado debido al corrimiento al rojo. Esta fue la razén por la que se abandoné la teoria
perturbativa de Recalentamiento. Actualmente, las cotas sobre el cociente escalar a tensorial
resultan en una cota para la temperatura mdxima de Recalentamiento dada por T < 10' Gev
[37]. Este valor lo tomaremos como la maxima temperatura posible que se puede alcanzar en la
etapa de Recalentamiento.

3.2. Resonancia paramétrica

Cuando el inflatéon cae al minimo de su potencial y comienzan las oscilaciones, la masa
efectiva de los campos acoplados a este también oscilan con alguna frecuencia, que tipicamente
es un multiplo de la frecuencia de oscilacion del inflatén. La resonancia paramétrica es un efecto
que aparece debido a la oscilacién periédica de la frecuencia de un oscilador arménico (en este
caso los modos de los campos acoplados al inflatén), que genera una amplificacién de ciertas
bandas en el espacio de momentos. En esta seccién estudiaremos este mecanismo para el caso
del acoplamiento con un campo escalar de materia, pero existen otros modelos en donde las
particulas producidas son fermiones'!, bosones de gauge, o incluso multiples campos a la vez
[37].

Vamos a considerar interacciones de tipo modelo estandar en las cuales el inflaton esta
acoplado a un campo escalar de materia, el campo y. La acciéon contiene un potencial inflacionario
cuya forma en torno al minimo es siempre del tipo monomial, un término de masa para el campo
X v un término de interaccién entre estos dos campos [37]

2

sed=- [ Fg(vo o p+1mxx2+vw,x]) (30)

LAl final de esta subseccién comentaremos qué sucede en esas teorias.
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ademés del sector libre para ambos campos. Usualmente el término de interaccion se elije
basandose en las existentes en el modelo estandar, solo que en este caso los dos campos in-
teractuantes son escalares. Los dos acoplamientos mas usuales consideran vértices de interaccion
de dos escalares de materia con un inflatén y con dos inflatones que corresponden, respectiva-
mente, al primer y segundo término de

Vig,x] = oox® + %g%%cz- (31)

En esta seccion vamos a considerar ambos términos para estudiar la produccién del campo Y,
pero veremos que durante el Precalentamiento el mas relevante es el segundo.

Dado que estamos ignorando la retroaccion, la dindmica del inflatén es la misma que la que
vimos en la seccién anterior, cuyas ecuaciones de movimiento son (28), pero ahora considerando
[' = 0. En lo que sigue vamos a asumir un potencial inflacionario cuadrético (con p = 1) de la
forma V' (¢) = %m2¢>2, donde redefinimos al parametro Vj para trabajar con la masa desnuda del
inflatén m. Utilizando el valor de las perturbaciones de energia (12) podemos estimar la masa
del inflatén, que resulta m ~ 10~%m,,. El potencial cuadratico es el modelo mas sencillo dado
que las oscilaciones de este campo son armoénicas y estan dadas por

B(t) = Pya~>? cos(mt). (32)

Como vimos en la seccién 2, todos los modelos inflacionarios tienen una amplitud final (inicial
de Precalentamiento) del orden de la masa de Planck ®q ~ m,,. Por esta razén es que esperamos
que cualquier otro parametro dimensional, como lo es la constante de acoplamiento o, sea mucho
menor que la amplitud del inflatén [17], al menos al comienzo del Precalentamiento. Esto hace que
el cociente entre el segundo y el primer término en el potencial de interaccién (31) sea g;—j >1,y
entonces el acoplamiento relevante entre el escalar de materia y el inflatén es V[o, x| = % ol
Mas adelante veremos que el otro acoplamiento es muy importante para los momentos finales
del Recalentamiento.
La dinamica del escalar de materia esta dada por su respectiva ecuacion de Klein-Gordon

—Ox +3HX +mix +¢*¢*x =0 (33)

cuya masa debe ser m, < m debido a que en esta teoria el inflatén es muy masivo. Dado que
nos interesa realizar un tratamiento semiclasico donde consideramos al inflatén como un campo
externo clasico y al escalar de materia de forma cudntica, vamos a trabajar en el espacio de
momentos definiendo un modo de Fourier yx(t) del campo x segin [34]

d3k. ~ * ~ —1k-x
xxt) = [ 55 (e i0aly) e (34)
donde escribimos xx = xx dado que, por isotropia de la métrica, los modos solo dependen del
moédulo del momento. Usando la evolucién de fondo del inflatén (32) podemos escribir (33) en
el espacio de momentos

k2
i+ 3Hxp + (; +m? + g°®? sin%mt)) i = 0. (35)

Notar que tanto el factor de escala a como la amplitud del inflatén ® dependen del tiempo.

Comenzamos estudiando la produccién de particulas en Minkowski (¢ = 1), lo que nos
permitird entender los aspectos basicos de la resonancia paramétrica, para luego ver cémo se
modifica el andlisis al incorporar la expansién del universo. En este caso la ecuacién para los
modos se reduce a la conocida ecuacion de Mathieu

Xi(2) + (Ax — 2q cos2z) xx(z) =0 (36)

18



2 2
donde Aj = i ;;nx +2q, q = %‘9%2, z = mt y las cantidades primadas estan derivadas respecto

de z. Notar que podemos definir una frecuencia w?(z) = A, — 2q cos 2z periddica de periodo 7.
El teorema de Floquet [37] dice que la solucién més general a esta ecuacién tiene la forma

Xi(2) = crvy (k, 2) + cov_(k, 2) (37)

con va(k,z) = e =Py (k, z), donde las funciones Py son periédicas en z con perfodo Ty jix
es el coeficiente de Floquet. Debido a que el conjunto {v.} es linealmente independiente, para
que exista una amplificacién de las soluciones debe necesariamente haber condiciones iniciales
no triviales para el campo y. Esto es lo que constituye la resonancia paramétrica: un estado
de reposo del sistema que es perturbado se volverd inestable y dicha perturbacion crecerd con
el tiempo. Esta es una de las diferencias fundamentales de la resonancia paramétrica respecto
de la resonancia ordinaria, ya que en esta tltima aun con condiciones iniciales triviales existe
amplificacién. Con esto podemos ver que la presencia de las fluctuaciones cudnticas iniciales
son fundamentales para la produccién de particulas una vez finalizado el periodo inflacionario.
Vamos a diferenciar entre dos casos de la resonancia: la resonancia paramétrica angosta y la
resonancia paramétrica ancha. La resonancia angosta corresponde al espacio de parametros en
los que ¢ < 1 y la ancha a los valores ¢ 2 1.

Comenzamos trabajando con la teoria de la resonancia paramétrica angosta cuyos resultados
son conocidos [38]. La ecuacion de Mathieu (36) contiene infinitas regiones de inestabilidad que
se pueden calcular utilizando teoria de perturbaciones en ¢, pero que aqui vamos a trabajar
solamente a primer orden'?. Planteamos una solucién de la forma y;, = e#** (y e” + x_e ) y
expandimos la ecuacién de Mathieu despreciando términos de frecuencia superior a 1 y también
términos cuadraticos en py (estamos asumiendo que son de orden superior, lo que vamos a
confirmar una vez hayamos obtenido la solucién). Esto resulta en una ecuacién algebraica para
X+ cuya solucién existe si el determinante es nulo, con lo que se obtiene el coeficiente de Floquet

. q Ak—l 2

Con esto vemos que la region de inestabilidad esta centrada en A, = 1 con ancho ¢ y que en
dicha region el coeficiente es iy ~ ¢/2, con lo que confirmamos la validez de la ltima aproxima-
cion realizada. De hecho, si se utiliza la teoria de perturbaciones considerando n frecuencias se
encuentran n regiones centradas en Aj ~ n?, cada una con un ancho ¢". Esta es la razén por la
cual para la resonancia paramétrica angosta solo es relevante la primera regién de inestabilidad.
El nimero de ocupacién ng(t) de un modo, cuya expresién completa serd vista més adelante,

es ng ~ wi|xx|® vy vemos que crece exponencialmente ny ~ e?* = e%t. Si especificamos la
dependencia de ¢ con los parametros del modelo vemos que el rango de momentos amplificados
es k ~ m(l — g+ 1), donde estamos asumiendo que el escalar de materia es mucho mas ligero
que el inflatén. Todo esto que hicimos es vélido para ¢ < 1 que corresponde con g®/m < 1.
En la figura 4 se observa un gréafico de las regiones de inestabilidad de la ecuacion de Mathieu,
en donde se aprecia la existencia de bandas. También podemos ver que el caso de la resonancia
angosta es mucho menos eficiente que el caso de la resonancia ancha. Notar que los inicos modos

que pueden amplificarse son los que tienen momento T’Z—QQ = A, —2q— Z—% > 0, con lo que si asu-
mimos que el escalar de materia es ligero esto sucede para los modos que estan por encima de la
linea Ay = 2¢q. En el panel izquierdo de la figura 5 se observa el niimero de ocupacién en funcién
del tiempo obtenido a partir de resolver numéricamente la ecuacion de Mathieu con parametros
Ar =1y q=0,1. Vemos que el crecimiento se estabiliza rapidamente a una funcién exponencial
con coeficiente de Floquet u; =~ 0,05, lo que concuerda perfectamente con el resultado analitico.

12Ver, por ejemplo, [16] para la forma sistemdtica del calculo a todo orden en gq.
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Figura 4: Grafico de las regiones de inestabilidad de la ecuacién de Mathieu (conocido en inglés
como ’instability chart’). Las regiones mds oscuras tienen exponentes de Floquet negativos y
por lo tanto no se amplifican, y las regiones mas claras se amplifican con exponentes positivos.
Se observa una estructura de bandas en A, que depende del modo de Fourier, que en el limite
de ¢ — 0 estan en los valores A;, ~ n?, donde n es la n-ésima banda. También observamos que
la amplificacién es mayor en el caso de la resonancia ancha con ¢ = 1. Estamos considerando
m, < my entonces los valores de los pardmetros que nos son relevantes son A, > 2¢, lo que es
necesario para que k2 > 0.

Como vimos anteriormente, una vez finalizada la etapa inflacionaria la amplitud de las os-
cilaciones del inflatén es & ~ m, y entonces esperamos que el coeficiente ¢ sea ¢ > 1, lo que
es véalido para g = m/m, ~ 1075 Por esto esperamos que la resonancia en este modelo sea
ancha, lo que genera una amplificacién mucho mayor que en el caso angosto y hace necesario
otro método de célculo. En el panel derecho de la figura (5) vemos un grafico para el caso ancho
en donde utilizamos los parametros ¢ = 2- 102 y A = 2q, con A elegido tal que la amplificacién
sea maxima. Observamos que este caso tiene un comportamiento completamente diferente al
angosto, ya que el niimero de ocupaciéon es practicamente constante excepto en los momentos en
que el inflaton atraviesa el minimo del potencial. Notar que para g grande estamos considerando
en (36) una frecuencia w(z) = 2¢*/?¢(z) donde g(z) tiene un perfodo ™ < ¢'/2, con lo que vemos
que el campo de materia realiza O(q'/?) oscilaciones en lo que el inflatén realiza una sola. Vemos
que la frecuencia varia adiabaticamente siempre que el inflatén no esté cerca del minimo y que,
cuando lo hace, se rompe la 'condicién de adiabaticidad’ [37]

w(t)
w(t)

< 1. (39)

En base a la teorfa WKB sabemos que siempre que la frecuencia sea adiabética el nimero de
ocupacién se conserva y, por lo tanto, la produccién de particulas en el régimen de resonancia
ancha sucede solamente cuando el inflatén cruza el origen. Esta es la razén por la que graficamos
el nimero de ocupacién y no la evolucién del campo xi, que oscila violentamente y no tiene una
interpretacion clara.
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Figura 5: Numero de ocupacién en funciéon del tiempo, en unidades del periodo de oscilacién
del inflaton, para el caso de resonancia paramétrica angosta, a la izquierda, y para resonancia
ancha, a la derecha. Los valores de los parametros utilizados son ¢ = 0,1 y A, = 1, para el caso
angosto, y para el caso ancho ¢ = 2-10% y A;, = 2¢, donde los valores de A;, fueron elegidos para
que la amplificacién sea méxima. Vemos que en el caso angosto el nimero de particulas crece
continuamente y se estabiliza rapidamente a un crecimiento exponencial, pero en el caso ancho
observamos produccion de particulas solamente en los instantes en que el inflaton cruza el cero.
Lejos de los ceros del inflatén el nimero de particulas es practicamente constante. En el caso
de la resonancia paramétrica angosta obtenemos, a partir de la solucién numérica, el coeficiente
de Floquet ui ~ 0,05, lo que concuerda con lo calculado perturbativamente. En el limite de
resonancia paramétrica ancha el coeficiente resulta pp = 0,27, que es muy cercano al maximo
valor posible.

Se puede estimar la produccion de particulas a través de una ruptura de adiabaticidad uti-
lizando el método de las transformaciones de Bogoliubov, lo que también nos va a servir para
cuando consideremos la expansiéon del universo [16]. Vamos a escribir la solucién a una ecua-
cién de tipo oscilador arménico con frecuencia variable f; + w?(z) fi, = 0, en donde wy(2) no es
necesariamente periodica, segun

fk(z) _ CY(Z) e—ifdzwk(z) + B(Z) eifdzwk(z) (40)
2w (2) 2w (2)

donde «, 3 son los coeficientes de Bogoliubov. Dado que aumentamos los grados de libertad
podemos elegir un gauge, que se elige tal que la derivada de esta expresién resulta de derivar la
exponencial pero no a «, 3, w. Con esto obtenemos un conjunto de dos ecuaciones para estas
dos funciones

b (41)
! k _—2i[dzw

e

2 WE

Las condiciones iniciales son de frecuencia positiva (o, = 1y B = 0) y la mezcla entre soluciones

de frecuencia positiva y negativa es un efecto cuantico que lleva a la creacién de particulas, lo

que se puede ver a partir del valor de expectacion del nimero de ocupacion

y 1
) = 18 =5 (Lo 4100 ) - 5 (42
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Con esta expresion justificamos la estimaciéon que hicimos anteriormente. Notemos que si la
frecuencia varfa adiabaticamente, lo que implica ¢y, = B, = 0, entonces ny, es constante (decimos
que es un invariante adiabético). Esta forma de resolver la ecuacién del oscilador es muy general
y valida al incorporar la expansién del universo.

La observacion de que la evolucién de fi(z) es adiabatica entre los tiempos en que el inflatén
cruza el origen z; = (20 4 1)%, con [ entero, simplifica mucho el analisis dado que tanto oz{/,
como B,z, los coeficientes de Bogoliubov para tiempos z;_; < z < z;, son constantes [17]. Por
lo tanto, solo es necesario encontrar la transformacion de Bogoliubov que nos lleva de una
ruptura de adiabaticidad a la siguiente para luego calcular el nimero de particulas a todo
tiempo usando ny = |Bx|®. Ademds, otra simplificacién muy grande que tenemos en el modelo
monomial cuadratico es que para tiempos cercanos a una ruptura de adiabaticidad la frecuencia
en (36) es wi(z) ~ Ay — 2q + 4q(z — z;)? (cuadrética en k y en z), lo que reduce el problema a
uno de dispersién de ondas por un potencial parabdlico [39]. El resultado es que el coeficiente de
Floquet, definido mediante el niimero de ocupacién luego de la j-ésima ruptura de adiabaticidad
nfjl = ni exp(27wi), en el limite de ny > 1 (una vez hayan transcurrido algunas oscilaciones
del inflatén), es

1 )
ph= 5o In 1427 — 2sin 9;\/ e (e 1)} (43)
7T
con k? = A;\;;q y Qi =2 fozj dz wy (%), que corresponde con la fase acumulada al tiempo z; (acd

despreciamos otros términos que no nos van a ser relevantes, ver [17]). Notar que para mx? > 1
no hay creacién de particulas, con lo que podemos estimar el rango de parametros que generan
amplificacién exponencial pidiendo que x? < 7! para obtener

k32+m2<M.
X—

(44)
Esta es una de las razones por las que el escalar de materia y no puede ser demasiado masivo
dado que si lo fuera podria no haber amplificacién de ningun modo de Fourier. Los dos primeros
términos en (43) corresponden a creacién inducida de particulas mientras que el coseno aparece
debido a las coherencias cudnticas entre pares de particulas creadas'®. Notar que el coeficiente de

Floquet tiene un valor maximo ,uf; = % ln(l + \/5) ~ 0,28 que corresponde a k = 1 y sin 9 = —1.
Podemos calcular de forma general el nimero de particulas a tiempo z haciendo
na(z) = %e%zj TN %e” “dsp(2) (45)

donde permitimos dependencias temporales del coeficiente de Floquet. Podemos ver que el niime-
ro de ocupacion decae exponencialmente con k2, por lo que esperamos que la amplificacién suceda
hasta algun cutoff. Ademads, notar que este analisis es completamente no perturbativo dado que la
dependencia de la produccién de particulas con la constante de acoplamiento g es ~ exp(—1/g),
que es una funcién no analitica y no puede ser obtenida a partir de teoria de perturbaciones. Por
ultimo, con el método de la méaxima pendiente podemos integrar la expresién (45) para obtener
el nimero de ocupacién comévil total del campo de materia [17]

1 1 k3
= | #Bk= 20 P . — 20 46
() = G / 5 OS2 ) ~ o exp(2i) (46)

donde i es el maximo coeficiente de Floquet y k, es un momento caracteristico. Encontrando
estos dos parametros se puede estimar el nimero de ocupacion del campo de materia en funcion
del tiempo, lo que usaremos como valor representativo de la cantidad de produccion de particulas.

13 Al escribir la ecuacién en el limite de n;, grande estamos ignorando términos que corresponden a creacién
espontanea, dado que se vuelven rapidamente despreciables respecto a los que corresponden a creaciéon inducida.
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Ademas nos permite calcular su densidad de energia, que es fundamental para determinar el
comienzo del efecto de retroaccién sobre el inflaton.

En base a las férmulas obtenidas para el coeficiente de Floquet podemos calcular la pro-
duccion de particulas en el caso de resonancia paramétrica ancha ignorando la expansion del
universo. Como ya vimos, tanto A; como ¢ son constantes y entonces el coeficiente de Floquet
,uf; también es constante. La fase acumulada es multiplo de la fase integrada entre tiempos z; y
zj11. Se puede calcular este coeficiente para los modos que son amplificados, lo que resulta en

[17]

1
e = — 1n(| cos OV 1+ e ™ + \/(1 + e ™) cos2 © — 1) (47)
s

con

1
O ~4./q+ ZI{Q (Ing +9,5) + O(x"). (48)

En la figura 6 se puede ver un grafico del coeficiente de Floquet p en funcién de x? para ¢ =
(327)2, donde graficamos la solucién analitica y la numérica, obtenida a partir de resolver la
ecuacién de Mathieu. Podemos ver que los momentos se amplifican en bandas resonantes y que
la solucién analitica concuerda con la numérica en la primera, pero da un resultado aproximado
para la segunda, que puede mejorarse calculando érdenes superiores en 2. Notar que es posible
producir particulas del escalar y con momento mayor que la masa en reposo del inflatén k£ > m, lo
que no es posible al trabajar de forma perturbativa. Esta es otra de las caracteristicas distintivas
de la resonancia paramétrica, que solo sucede en el caso ancho.
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Figura 6: Coeficiente de Floquet en funcién de x* = 2 (k* +m3)/m? para ¢ = (327). Se grafica
la solucién numérica, obtenida al resolver la ecuacién de Mathieu (36), y la analitica, a partir
de (47) y (48). Se observa la estructura de bandas que posee el coeficiente de Floquet, y vemos
que la solucién analitica coincide con la niimerica en la primer banda pero falla en la segunda.

Pasamos a estudiar la ecuacion de Mathieu considerando la expansion del universo. Podemos

transformar la ecuacion (35) definiendo fi.(z) = a*?xx(2), con a el factor de escala, para obtener
la ecuacién de un oscilador arménico con frecuencia

wi(2) = Ap(2) — 2¢(2) cos(2z) + A(z) (49)
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con A = —3[(d'/a)? + 24" /a]. Este tltimo término puede ser despreciado dado que H?/m? =
(a'/a)? ~ a"/a < 1, lo que se puede ver a partir de la ecuacién de Friedmann y es vélido dado
que una vez que comienzan las oscilaciones ¢ < m,. Por lo tanto, la ecuacién tiene la misma
forma que la que ya estudiamos pero ahora tanto A; como ¢ dependen del tiempo

Au(e) = o (s + ) + 22
L e (50
q(z)——g (Z) __g 0a73(2>'

4 m2 4 m?

Utilizando lo que vimos en el caso de la resonancia angosta en Minkowski podemos estimar los
valores de ¢ necesarios para que exista una produccion de particulas que le gane a la expansion
del universo. Para un dado modo k£ dentro de una banda resonante pedimos que, en un tiempo de
Hubble, el niimero de ocupacién ny, ~ exp(upmH 1) crezca lo suficiente, lo que lleva a g 2> i. Por
lo tanto, el caso relevante para el Recalentamiento cosmolégico es el de resonancia paramétrica
ancha en un universo en expansion.

Todo el procedimiento que hicimos hasta la ecuacién (44) es vélido pero ahora x* depende
del tiempo y ademéds cambia la forma de la fase acumulada, lo cual es la diferencia mas relevante.
Calculamos a esta cantidad entre dos ceros consecutivos del inflatén [17]

- 241 :
0, =607" + 2/ dzwi(2) = 07" + 8/q0 Zj_1 +O(r%) (51)

J

donde integramos perturbativamente en xk* = (A — 2¢)/2,/q (los modos que dominan la am-
plificacién). Ademas, en la segunda igualdad utilizamos ®(z) = ®¢z~!. Para fijar el valor inicial
q utilizamos el valor del campo ¢ al final de inflaciéon ® ~ 2m,, como vimos en la seccién 2.4
para el potencial monomial, lo que resulta en gy = gm,/m. Notemos que si la variacién de la
fase entre dos ceros consecutivos, 5% = Hi — 9%71 ~ qé/ 2 572, es mucho mayor que 7, la fase
acumulada puede ser considerada un nimero aleatorio dentro del intervalo (0, 27). Esto serd asi

mientras 58% 2 7, lo que sucede durante

e
N, ~ 2 52
or (52)

oscilaciones del inflaton. Dado que la fase Hi es uno de los parametros que controla el coeficiente
de Floquet, y que en particular determina si crece o decrece el nimero de particulas, esperamos
que p también sea un numero aleatorio. Podemos ver que esta cantidad crecerd la mayoria
de las veces a partir de (43) notando que para los modos que més se amplifican el nimero de
particulas crece siempre que sin§; < 2-1/2 1o que sucede el 75 % de las veces. Podemos obtener
el valor medio del coeficiente (43) integrando con una distribucién de probabilidad constante en
67, 1o que resulta en [40]

(1) (2) = o I [1 4 ¢ (53)

donde recordemos que

)= (k<> #ni). (54

Vemos que la amplificacion maxima es para los momentos mas chicos y que su valor, u ~ 0,11, es
cercano a la mitad del maximo posible (& 0,28). Este tipo de resonancia en donde la cantidad de
particulas puede aumentar o disminuir aleatoriamente se conoce como 'resonancia estocastica’
[17], lo que sucede si g es suficientemente grande. En la figura 7 se observa una solucién numérica
de la situacién considerada en donde se puede ver que la creacion de particulas sigue ocurriendo
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en los ceros del inflaton, pero que ahora la cantidad de particulas puede crecer o disminuir. Se
puede ver que aumenta la mayorfa de las veces, y que al promediar todos los valores de p7,
definido segin nfl = nfc exp(27rui), obtenemos el valor (u;) = 0,107. Este valor concuerda con
el resultado analitico (uy) = 0,11 obtenido en (53).
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Figura 7: Numero de ocupaciéon comévil en funciéon del tiempo, en unidades del periodo de
oscilacién del inflatén, para el caso de resonancia paramétrica ancha incluyendo la expansion
del universo. Los valores de los pardmetros utilizados son gy = 2 - 10* y Ay o = 2¢o. Al igual que
en el caso sin expansion, el nimero de particulas cambia solamente cuando el inflatén atraviesa
el minimo del potencial, pero ahora ahora esta cantidad puede aumentar o disminuir, aunque
vemos que se amplifica dado que aumenta mas veces que las que disminuye. Se puede verificar
numéricamente que la forma del grafico cambia mucho incluso ante pequenas variaciones de qq.
El coeficiente de Floquet es () = 0,107, que es muy cercano al valor teérico py = 0,11.

Como vimos aqui, en el contexto cosmolégico la amplificacién del campo x frena debido
a la expansién del universo ya que esta hace que los parametros A; y ¢ disminuyan, lo que
eventualmente vuelve ineficiente a la resonancia. Sin embargo, una vez que la amplificacién es
tal que la retroaccion y la dispersion muiltiple se vuelvan relevantes, estos modifican la dindmica
de ambos campos y la resonancia finaliza rapidamente. En la seccion 4.1 resolveremos la dinamica
una vez que estos efectos se vuelven importantes, para luego calcular la duracion del periodo de
Precalentamiento y el niimero de particulas producidas.

Por ultimo, comentamos otros modelos notables de Precalentamiento estudiados en la lite-
ratura. El primero es el modelo con potencial V' = %gb‘l, que es el caso con p = 2 pero donde
redefinimos los parametros para trabajar con la forma del potencial mas usual. Al considerar la
interaccion % g*9%x?, y despreciando la masa de ambos campos, se puede trabajar con una teorfa
conforme y por lo tanto permite ignorar sin la expansién del universo [41]. Una de las diferencias
importantes de este modelo, respecto del considerado en esta Tesis, es que en este la retroaccién
y las fluctuaciones de ambos campos (¢ y x) son dos efectos importantes dado que desplazan
los momentos fuera de las bandas resonantes, eventualmente finalizando la resonancia. Estas
bandas resonantes dependen del cociente g®/)\ y, en particular, puede existir una tinica banda,
un numero finito de bandas o un nimero infinito de bandas. Si bien la estructura de las bandas
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resonantes es diferente, el maximo valor del coeficiente de Floquet es el mismo que en el caso
estudiado en esta Tesis, que corresponde a los momentos mds chicos para los valores g% /\ = 2I?,
con [ entero. En [42] consideran este potencial inflacionario pero acoplado solamente a un fermién
mediante el término de interaccién hiéep, con h la constante de acoplamiento. Antes de que este
trabajo fuera realizado se creia que la produccién de fermiones podia ser estudiada con la teoria
perturbativa, dado que estos tienen una cota maxima de n; < 1. Sin embargo, se encontré que
también existe una amplificacion resonante de fermiones. Estos se siguen produciendo en los
ceros del inflatén pero, a diferencia del caso bosoénico, en escalas temporales mucho mayores que
la de oscilacién del inflatén. Ademas, el niimero de ocupacion de los fermiones se vuelve oscilante
(ni)esT = Fisin®(vgn), con T el periodo de oscilacién del inflatén y 1 el tiempo conforme. El
pardmetro de la resonancia es ¢ = h?/)\, que es el que controla la escala temporal de la crea-
cién de fermiones y la cantidad de estos que se producen. Esta escala temporal es del orden de
~ 10 oscilaciones del inflatén, a diferencia de las 10'* que predice el célculo perturbativo. Vemos
entonces que estas particulas también se producen de forma resonante pero en mucha menor
cantidad que los bosones dado que, como vimos, el nimero de ocupacion de estos 1ltimos crece
exponencialmente.

3.3. Produccién gravitatoria

La produccién gravitatoria es un mecanismo que logra generar particulas solamente mediante
su interaccion con el campo gravitatorio, lo que vuelve a esta clase de modelos interesantes
debido a que esta interaccion siempre estd presente. Ademds, esta clase de modelos evita la
necesidad de imponer acoplamientos elegidos de manera arbitraria entre el inflatén y los campos
acoplados a este, ya que la gravedad genera un acoplamiento natural entre estos. La produccién
de particulas es generada por la variacion de la métrica del universo, determinada por la evolucion
del campo del inflatén. En estos modelos el inflatén es un campo externo que no esta acoplado
de forma directa con los campos de materia y por lo tanto no es importante su dinamica, ya
que asumiendo un universo de FLRW solamente necesitamos conocer la evolucién del factor de
escala. Al trabajar con campos en espacios curvos no existe una elecciéon unica del vacio de una
teoria cudntica, ni tampoco una separacion entre soluciones de frecuencia positiva y negativa
[16]. Como vimos en el modelo con resonancia paramétrica, la produccién de particulas sucede
por la mezcla entre frecuencias positivas y negativas, que esta asociada a la interaccién entre el
inflaton y los campos producidos. En el caso de la produccion gravitatoria es la variacion del
campo gravitatorio externo la que modifica la frecuencia de oscilacion de los campos presentes,
lo que en el vacio final se identifica como particulas producidas.

Esta forma de produccién de particulas mediante acoplamientos tinicamente con la gravedad
pueden estudiarse de diversas maneras. Una forma es utilizar el método de las transformaciones
de Bogoliubov para tener en cuenta la variacion de la frecuencia de los campos producidos, que
es lo que veremos aqui. Otra forma de realizar este célculo, y que en los tltimos anos esta siendo
muy explorada, es considerar de forma perturbativa el decaimiento de dos inflatones hacia un
graviton en el proceso ¢p¢ — hy,. Luego, ese gravitéon decae hacia dos particulas del campo x en
el proceso h,, — xx. Esto da un esquema que permite calcular de forma analitica la cantidad
de particulas producidas del campo x [43], pero en el que no profundizaremos en esta Tesis.

Ante una variacion del campo gravitatorio externo este mecanismo excita a todos los campos
del modelo estandar excepto los que tengan invarianza conforme, que se puede romper introdu-
ciendo acoplamientos adicionales o acoplamientos no minimos con la gravedad. Existen diversos
modelos de produccién gravitatoria que consideran campos escalares, fermiones o de gauge [44],
cuyo acoplamiento con la gravedad puede ser minimo o no. En esta Tesis vamos a considerar el
caso mas sencillo de un campo escalar que interactiia no minimamente con la gravedad, cuya
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accion es )
500 =~ [ d'ey=g (m + ¢R) ¢ (55)

en donde ¢ es el coeficiente que acopla al campo x con el escalar de Ricci (R). En este caso es
util trabajar en tiempo conforme dt = a dn y realizar la misma descomposicién de Fourier que en
(34), pero para el campo x = a(n)x. Estas redefiniciones llevan a una ecuacién de tipo oscilador
armonico para Yx(n), con frecuencia

w(n) =k + a®(n)my + (€ — 1/6)a’(n) R(n). (56)

Para resolver esta ecuacion se utiliza el método de la transformaciéon de Bogoliubov (40), que
resulta en las ecuaciones (41) para los coeficientes de Bogoliubov. En este caso, en el que la
métrica del espacio-tiempo esta cambiando, se tiene que tener un poco mas de cuidado respecto
a la evaluacién de los coeficientes «y, y £ debido a que el vacio de la teoria debe estar bien
definido [16]. Esto debe hacerse a tiempos largos (una vez que la métrica se estabiliza, lo que
sucede después del fin de inflacién), en los que el nimero de particulas en un volumen comévil

esny, = [ (g?’T’;J Bi|*. Para calcular esta cantidad en el contexto de Recalentamiento se debe

resolver para ag(n) y Sr(n) durante cada época (de Sitter, dominancia de materia o dominancia
de radiacién) y pegar con continuidad a la funcién x, y su derivada en las transiciones de una
época a la siguiente, y luego tomar el limite n — co.

En esta seccién vamos a comentar los resultados analiticos que permiten obtener el niimero
de ocupacién en el espacio de momentos'*, considerando una transicién de inflacién, donde
el universo es de deSitter, hacia un universo dominado por materia. Los modos en la parte
infrarroja del espectro k < H, (los subindices ’e’ indican siempre las cantidades evaluadas al
finalizar inflacién) salen del horizonte antes del fin de inflacién, por lo que hay que calcular
las fluctuaciones producidas durante esta etapa teniendo en cuenta el acoplamiento no minimo
[46]. Esto hace que para un acoplamiento conforme con la gravedad, con £ = 1/6, la parte
infrarroja del espectro vaya como ~ k? y para un acoplamiento minimo es ~ cte. Para modos
con k < H, se suele estimar la forma del espectro considerando decaimientos perturbativos
desde el inflatén hacia el campo x que estan mediados por gravitones. Esto resulta en un ntimero
de ocupacién que decae como ~ k=32 para el caso de m, <K H,. Todos estos resultados son
confirmados por las simulaciones numéricas realizadas en [44], donde logran obtener el nimero
de ocupacion ny para un modelo inflacionario con potencial cuadratico. En la figura 8 se puede
ver el nimero de ocupacion comévil del campo x, normalizado por el pardametro de Hubble al
final de inflacién H., en funcién de k/H,. Estos nimeros de ocupacién estan evaluados a tiempos
asintoticamente largos, cuando el coeficiente de Bogoliubov i se estabiliza. Podemos ver que
el caso del acoplamiento conforme con la gravedad £ = 1/6 produce mucha menos cantidad de
particulas que en el caso del acoplamiento minimo. Vemos que las aproximaciones analiticas dan
las dependencias funcionales correctas de n, con k.

3.4. Inestabilidad espinodal

La descomposicién espinodal es un mecanismo por el cual un sistema termodinamico de una
Unica fase se separa espontdneamente en dos. Cuando esto sucede se desestabilizan las escalas
grandes del sistema y se genera una amplificaciéon de estos modos, conocida como la inestabilidad
espinodal. En el caso de la teorfa de campos [47], y en particular en el modelo de inflacién hibrida,
esto sucede cuando se da la ruptura de simetria del campo x y este adquiere una masa efectiva
negativa m?2 ., < 0. Esto hace que los modos con momento menor que esta masa (k < |mycf|)
obedezcan una ecuacion de tipo oscilador arménico con frecuencia imaginaria, lo que resulta en
soluciones que crecen exponencialmente. Eventualmente, luego de que se amplifican los momentos

4Para un tratamiento analitico completo de todo lo que serd mencionado aqui, ver [45].
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Figura 8: Niimero de ocupacion del campo y en funcion del momento k. Las cantidades con tilde
estan adimensionalizadas con H., el parametro de Hubble al finalizar inflacién. Se puede ver que
para el caso acoplado minimamente con la gravedad se forma un espectro plano en el infrarrojo,
y que para modos por encima de k ~ H, el espectro cae muy rapidamente ~ k~3/2. En el caso del
acoplamiento conforme la producciéon de particulas es mayor cuanto més grande sea la masa del
campo de materia, lo que es de esperar dado que si m, = 0 la teorfa tiene invarianza conforme
y no hay produccién de particulas. Imagen extraida de [46].

en el infrarrojo del espectro, los términos de potencias superiores en y (en este caso ~ x*) se
vuelven relevantes y la masa efectiva tiende a cero desde abajo. Esta transferencia de energia
explosiva desde el inflatén, que ain no ha llegado al minimo de su potencial, hacia el campo
escalar y vacia de energia a ¢ impidiendo la existencia de las oscilaciones de este campo.

Consideramos la teoria de inflacién hibrida en la que hay dos campos escalares, el inflaton ¢
y un escalar de materia x, cuyo potencial es (20). Este modelo de produccién de particulas se
suele denominar 'Precalentamiento taquiénico’; y sus ecuaciones de movimiento son

¢+ 3He+ (m* + ¢*x*)p =0

57
X+ 3Hx — Vx + (—m2 + %" + \*) x = 0. (57)

Como ya vimos, durante inflacién el inflatén evoluciona en un régimen de rodadura lenta hasta
que llega al valor en el cual se rompe la simetria ¢. = m, /g, en donde ambos campos caen
abruptamente al minimo. Para estudiar la dindmica de esta caida vamos a asumir que para cada
valor de ¢ < ¢, el campo x se encuentra siempre en el minimo local dado por x* = (m2 —g%¢?)/,
en donde estamos considerando que este campo reacciona mucho mas rapido que el inflaton.
Ademas, en base a las cotas vistas en la seccién 2.4.3 vamos a considerar que el inflatén es
mucho menos masivo que el escalar de materia [48]. Usando esto en la ecuacién del inflatén la
dinamica de la caida al minimo, sin expansién del universo, resulta en oscilaciones armonicas de
frecuencia i/\mx. Notemos que si bien no estamos considerando la retroaccién de forma exacta,
si se esta considerando de forma aproximada dado que el campo y entra en la ecuacion de ¢ de
la forma xy = x(¢(t)), lo que cambia la frecuencia de oscilacién del inflatén (que si no hubiera
retroaccién seria la masa del mismo). En principio, vemos que el inflatén oscilara hasta que la
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expansion del universo sea relevante.

Para resolver la dinamica de las fluctuaciones del campo y vamos a despreciar la expansion
del universo y, en una primera aproximacién, asumir que la masa efectiva del campo y varia
inmediatamente desde 0 hasta —mi [48], lo que se conoce como un 'quench’ instantaneo. También
vamos a considerar la dindmica linealizada al despreciar el término ctibico de la segunda ecuacion
de (57) (que corresponde al término ~ x* del potencial), lo que es valido siempre que y < m,.
La ecuacién para los modos luego del quench es

A 2/, 2
Xi — ?(1 — k% /m3)xx =0 (58)
en donde Y es un operador, dado que estamos considerando campos cuanticos, y donde adimen-
sionalizamos con la frecuencia de oscilacion del inflatén z = %mxt. Vemos que m,, actiia como
un cutoff ya que solamente se amplifican los modos k < m,,. Resolviendo la ecuacién obtenemos

Xk(2) = xx(0) cosh (z?« /1— kz/mi> + %% sinh(z?,/l - k2/m§> (59)

Notemos que el crecimiento de los modos es similar al modelo con resonancia paramétrica y que,
si de forma andloga definimos un coeficiente de Floquet yj ~ exp(ut), este resulta

pp = —4 /1 — —. (60)

Es posible comparar este coeficiente con el de la resonancia paramétrica dado que para ambos
casos adimensionalizamos con la frecuencia de oscilacién del inflatén (que depende del modelo).
La diferencia fundamental respecto de la resonancia, en donde vimos que se cumple la cota
e < 0,28, es que en la inestabilidad espinodal este coeficiente no tiene cota maxima. La maxima
amplificacién en este modelo es en k = 0 con 1, = v/A/g. Por ejemplo, en [48] toman \/g* = 200
lo que lleva a p ~ 15, que es aproximadamente dos érdenes de magnitud mayor que en la
resonancia paramétrica. Esto hace que, para conseguir cierto nimero de particulas al finalizar la
produccién, este modelo necesite 100 veces menos tiempo y que por lo tanto pueda completarse
incluso antes de que el inflatén llegue al minimo del potencial. Cuando haya llegado, habra
perdido una gran parte de su energia y por lo tanto no habra oscilaciones.

Como condicién inicial vamos a considerar un estado de vacio a orden cero en teoria de
perturbaciones ('tree level’) para calcular la varianza de las fluctuaciones [34]

(00):) = [ g Dkl = 35 (?) exp (2?) (61)

que es valida para tiempos largos. Otra cantidad importante para calcular, que como veremos mas
adelante sera muy importante para estudiar la dindmica posterior a la produccion de particulas,
es el espectro de las fluctuaciones (xi*(2)xy/(2)) = P(k)(27)35(k — k'), cuya expresién para los
modos k < m, es

komy o VA
P(k) = ol 2—/: sinh? (27 1 — k2 /m§> (62)

que es una cantidad que se puede extraer de las simulaciones de Lattice!®.
Para obtener este resultado asumimos, entre otras cosas, que la variacién de la masa efectiva
del escalar de materia es instantanea. Esta aproximacion falla debido a que cuando la masa del

15Ver seccién 6.
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escalar es cero el inflaton todavia esta rodando lentamente, y entonces no esperamos que caiga
tan rapido. Una forma sencilla de mejorar este calculo es aproximar al campo del inflaton cerca
del punto donde ocurre la ruptura ¢, usando ¢(z) = ¢. — ¢.z, donde ¢’ es la velocidad del
inflatén al momento de la ruptura, lo que se considera un pardmetro libre [48]. Este es el caso
de un quench finito. El resultado es que la amplificaciéon para un dado modo comienza a tiempo
2z = k? /w3, donde w® = 2A\¢./gm,, que se puede ver que es distinto para cada uno. A tiempos
largos los modos crecen de la forma

1 2

Xk(2) ~ PBLL exp (g(wZ)B/z) (63)
donde podemos definir un coeficiente de Floquet efectivo jiz(z) = 2(w?z)"/2, que depende del
tiempo. Para comparar con el quench finito tomemos ¢.z = A¢(z) = ¢.0(z) con lo que el
coeficiente resulta fig(z) = %ﬁﬂk\/é(z), donde py es el coeficiente del quench instantaneo.
Vemos entonces que estos se vuelven casi iguales recién cuando 0 = 1, lo que sucede en el
momento en que la masa efectiva del escalar de materia se vuelve —mi. Con esto podemos ver
que el coeficiente de Floquet en el caso del modelo mas realista disminuye respecto del quench
instantdneo. La dependencia en k del coeficiente aparece dado que los modos k > Vw32 (tales
que z < zi) no se habran amplificado para ese momento y todavia permanecen en vacio, lo
que significa que sigue existiendo un cutoff en el espacio de momentos pero que este crece con
el tiempo. Todos estos cédlculos son validos hasta cuando inicia la retroaccion, ya que para ese
momento la masa efectiva del campo y habrd aumentado lo suficiente como para volverse positiva
nuevamente, lo que finaliza la amplificacién. Habiendo conseguido la amplificacién del campo
se puede calcular el espectro para tiempos z > z

miywz (¢ w? k? 4
P(k) ~ —=X = 3 302 4
(k) 247k (A (0,355)2 + mi(0,259)2) eXp(i%(wz) ) (64

que es valida para los modos que ya se hayan comenzado a amplificar. Los modos tales que
2z < 2z siguen en vacio.

En la figura 9 se presentan los resultados de una simulaciéon de Lattice realizada por los
autores de [48], en el que consideraron este modelo de Precalentamiento taquiénico en un espacio
de dos dimensiones, con pardmetros g = 107* y A = 200¢2. En el eje x se estan graficando los
momentos en unidades de m,, y en el eje y el espectro de potencias. Las curvas continuas son
los resultados de la simulacién para los tiempos en que {x?) = 10", con n = 0,1,2, 3,4, que se
observa que van creciendo a medida que pasa el tiempo. Las curvas punteadas son los resultados
obtenidos para el espectro en la aproximacion del quench finito (64) que vemos que funciona
muy bien en los primeros momentos pero que luego empiezan a fallar, cuando (x?) ~ 103, lo
que sucede porque el espectro analitico fue obtenido en la aproximacién lineal. Vemos que existe
un cutoff y que por arriba de este valor el espectro tiende al espectro de vacio. Entonces, este
modelo produce particulas del campo x distribuidas en un espectro casi plano en el infrarrojo,
cuyo cutoff se desplaza lentamente hacia momentos mas grandes. Una vez que la curvatura del
potencial se vuelve positiva, lo que siempre sucede para campos con autointeracciones [47], la
amplificacion frena y ambos campos terminan de caer al minimo de su potencial, en torno al
cual no se generan oscilaciones con suficiente amplitud como para producir particulas de forma
resonante.

Cabe aclarar que el Precalentamiento taquiénico no es el tinico modelo que logra una pro-
duccion de particulas mediante una inestabilidad espinodal. Otro modelo interesante es el de
'Ricci Reheating’ [49, 50]. Este modelo considera un campo escalar y que sélo esté acoplado no
minimamente con la gravedad. En este modelo el potencial de este campo es

1
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Figura 9: Espectro de potencias del campo x en funcion del momento (en unidades de m, ) luego
de la transicién de fase, para ¢ = 107*, A = 200¢® y ¢’ = 1. La linea puntuada es el espectro
obtenido en la aproximacion lineal (ver la expresién en [48]) y la continua es la obtenida con la
simulacion. Podemos ver el cutoff en el espacio de momentos y el crecimiento del espectro en el
rango inercial. Por arriba del cutoff los modos estan en vacio lo que verificamos al ver la linea
creciente por arriba de este cutoff, que es el espectro de vacio. Imagen extraida de [48].

con R = 3(1 — 3w)H? el escalar de Ricci. Notemos que si la ecuacién de estado del universo es
w > 1/3, lo que indica que domina la energfa cinética, entonces el escalar de Ricci cambia su signo
respecto de su valor en inflacién'® R, = 12H?, lo que permite que haya una ruptura de simetria
que lleve al campo y a un nuevo minimo, que se encuentra en y = H+/3¢A~1(3w — 1). Entonces,
el mecanismo de produccion de particulas es una inestabilidad espinodal que se dispara cuando
comienza a dominar la energia cinética del inflatén, lo que genera una frecuencia imaginaria del
campo escalar x y por lo tanto este se amplifica exponencialmente. Los potenciales inflacionarios
que pueden generar esta transicion deben tener una forma de escalén ya que debe ser muy plano
tanto en inflacion, para que domine la energia potencial, como posteriormente, para que domine
la energia cinética. El inflaton comienza rodando lentamente por la region plana de la cima del
escalon para luego transicionar rapidamente a la otra regién plana, en donde domina la energia
cinética.

El calculo de la amplificaciéon es muy similar al ya realizado. Expandimos al campo x en el
espacio de Fourier y resolvemos la dindmica de la ruptura de simetria estudiando las ecuaciones
para las funciones de modo fi(n) = a(n)xx(n) escritas en tiempo conforme dn = dt/a

W+ [+ (£ —1/6)a’R] fr =0 (66)

donde despreciamos la masa del campo, lo que es vélido si m, < H,, y el término de auto-
interaccion no lineal, al igual que para el modelo de Precalentamiento taquiénico. Notemos
que en este modelo no se puede despreciar la expansion del universo. Vemos entonces que si
R < 0, lo que sucede si w > 1/3, se amplifican los modos que estdn por debajo del cutoff

16L0s subindices ’e’ se utilizan para las cantidades evaluadas al final de inflacién.
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k. = /(€ — 1/6)a?|R| siempre y cuando £ > 1/6, lo que significa que este mecanismo no funciona
para acoplamientos minimos con la gravedad. El calculo se puede hacer de la misma forma que
en el caso del quench finito en el modelo de Precalentamiento taquiénico, lo que asumiendo una
transicién instantdnea a w = 1 resulta en el espectro para el campo y dado [51, 52]

K2z 2v+1 1k? (v + 2)?
Pn) ~ 55 (S +1) a7 67
() 8ka? 1/Jr exp( 2k v+1 ) (67)
en donde se consideran condiciones iniciales de vacio, y donde definimos v = /3£/2 y 2z = xxn,

con 7 el tiempo conforme. Este espectro se obtiene en el limite de v grande y evaluando al
cutoff en el comienzo de la amplificacién k., ~ /6€aiHj, (en el momento en que la ecuacién de
estado llega a w = 1). En [52] realizan una simulacién en Lattice de esta teorfa, considerando
el potencial V' = V4[1 — tanh(5¢/m,)] que cumple con las condiciones requeridas y genera una
transicién rapida, que es controlada por el parametro 3. Los dos parametros del modelo pueden
fijarse para cumplir con las cotas actuales del fondo césmico de microondas. En la figura 10
mostramos el grafico del espectro adimensional realizado por los autores de [52]. En la izquierda
se puede ver el caso en el que no se considera la auto-interaccién \y*, que es el resultado que
se puede obtener analiticamente. Vemos que en este caso el cutoff esta fijo y que para tiempos
cortos el espectro se corresponde con el analitico, pero que a tiempos posteriores (que en la figura
se mide con la cantidad de e-folds que transcurren desde el fin de la inflacién) la retroaccién
del campo y sobre la ecuacion de Friedmann se vuelve relevante y por lo tanto se modifica la
dindmica. En la derecha se puede ver el mismo espectro pero considerando el término de auto-
interaccién, en donde vemos que se mantiene la forma pero que crece mucho menos que en el
caso anterior. Esto es similar a lo que vimos en el modelo de Precalentamiento taquionico, en el
cual el calculo analitico se resuelve linealizando las ecuaciones de movimiento, lo que resultaba
en un espectro que se amplificaba mas respecto del resultado numérico debido a los efectos de
retroaccion (figura 9).
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Figura 10: Espectro del campo x en los momentos iniciales de la ruptura de simetria para el
campo libre, a la izquierda, y para el campo con auto-acoplamiento A, a la derecha. Vemos que
en el caso libre se genera mucha amplificacién y un cutoff que mantiene su valor, mientras que
en el caso interactuante la amplificacion es menor y el cutoff se desplaza hacia el ultravioleta.
Imagen extraida de [53].

En esta secciéon vimos dos modelos que producen particulas por una inestabilidad espinodal
luego de que los campos de materia adquieran una frecuencia de oscilacién imaginaria. Esta
inversion del signo de la masa efectiva mi ¢s s consecuencia del acoplamiento directo con el
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inflaton, en el caso del Precalentamiento taquiénico, y del acoplamiento no minimo con la grave-
dad, en el caso de 'Ricci Reheating’. En el primero de estos modelos las particulas se producen
antes de que el inflatén llegue al minimo y puedan comenzar las oscilaciones, lo que hace que
este mecanismo sea muy efectivo. El segundo modelo produce particulas en un potencial que no
tiene un minimo local (esto a veces se conoce como modelos no oscilatorios). Este ultimo modelo
ha recibido mucha atencion actualmente porque fue planteado para que el inflatén sea el bosén
de Higgs [54] (lo que también era asi en la idea original de Guth), lo que en uno de los primeros
trabajos fue mostrado ser inconsistente ya que para que la teoria fuera estable la temperatura
final de Recalentamiento debia ser muy baja [50]. Recientemente surgi6 un trabajo [55] en el que
los autores aseguran que la temperatura puede tener un valor mucho mayor, el cual se obtiene
tomando en cuenta correcciones de orden superior en el potencial del Higgs.
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4. Recalentamiento

En esta seccion estudiaremos los procesos no lineales que ocurren durante Recalentamiento.
Estos aparecen debido a la retroaccion de los campos producidos sobre la dinamica del inflatén,
que hasta aqui no hemos considerado ya que trabajamos con el inflatén como un campo de fondo.
Esta retroaccién genera acoplamientos entre modos, lo que se puede entender como procesos de
dispersiéon multiple entre el condensado del inflatén, sus fluctuaciones y las fluctuaciones del
campo Y. Estos efectos son extremadamente importantes dado que resultan en el fin de la
resonancia, ademas de llevar a la ecuacién de estado a una de radiaciéon y al sistema a un estado
térmico. Trabajaremos tinicamente con el modelo de resonancia paramétrica visto en la seccion
3.2, y comentaremos cuales son las diferencias respecto de los demés mecanismos de produccién
de particulas. Al final de esta seccién podremos dar una estimacion para la temperatura final
de Recalentamiento, lo que es uno de los objetivos principales de todo modelo.

4.1. Retroaccién y dispersion maultiple

En la seccion anterior consideramos la produccion de particulas mediante la variacién de
su masa efectiva debido al acoplamiento con el inflatén. Para hacer esto asumimos que este
campo actiia como un condensado externo, cuya dindmica no es afectada por las particulas que
estan siendo producidas, lo que ignora dos efectos: la retroaccion y la dispersion multiple. La
retroaccién es el efecto que tienen los campos acoplados con el inflatén sobre la dinamica de este,
lo que principalmente altera su frecuencia de oscilacién. A su vez, esto tiene un efecto sobre los
campos producidos dado que al variar la frecuencia del inflaton varia la estructura de las bandas
resonantes. Ademds, dado que la teoria que estamos considerando (V ~ ¢?) tiene ecuaciones
lineales, la ecuacién para las fluctuaciones del inflatén do(x,t) = @(x,t) — ¢(t), asumiendo al
estado inicial del inflaton como un condensado, tiene soluciones triviales y por lo tanto no se
producen las fluctuaciones!”. Todo esto hace que, debido la retroaccién, existan procesos de
dispersién entre el campo y y el condensado que producen particulas del campo ¢, que luego
vuelven a interactuar con particulas y, lo que puede devolverlas al condesado o trasladarlas hacia
el ultravioleta. Todos estos procesos se denominan genéricamente como de dispersiéon multiple
[19], y se vuelven relevantes una vez que la amplificacién se hace lo suficientemente grande, lo
que entonces nos permite separar el Precalentamiento en dos grandes etapas. La primera etapa
transcurre sin retroaccién ni dispersion multiple, tal como hicimos en la seccion 3.2. En la segunda
estos efectos se vuelven relevantes y deben ser considerados en la dinamica de tres campos: el
modo homogéneo del inflatén ¢(t), las fluctuaciones del inflatén do(x,t) y las fluctuaciones del
escalar de materia y(x,t). En esta seccién vamos a considerar esta segunda etapa y veremos
cémo aproximar las ecuaciones de movimiento para capturar estos efectos.

Consideramos entonces al inflatén como un condensado clésico ¢(t) con fluctuaciones cuanti-
cas 0(x,t) = ¢(x,t) — ¢(t) y el mismo potencial que utilizamos para la resonancia paramétrica.
También incluimos al campo escalar de materia y al que seguimos tratando de forma cuantica
y cuya interaccién con el inflatén continda siendo 3¢%¢?x?. Para obtener las ecuaciones de mo-
vimiento para estos tres campos se debe calcular la accion efectiva cuyas correcciones cuanticas
contienen los términos de interacciéon entre los campos, y por lo tanto los efectos de retroaccion
y dispersion multiple. Sin embargo, hay un resultado general que establece que las fluctuaciones
de campos bosoénicos en el limite de grandes niimeros de ocupacién se puede considerar como
ondas clésicas [17]. Dado que nos interesan estas correcciones en esta segunda etapa del Preca-
lentamiento, donde los niimeros de ocupacion ya han crecido exponencialmente, vamos a utilizar

1"Los casos en los que el campo homogéneo genera una amplificacién de sus fluctuaciones d¢ se conocen como
de 'auto-resonancia’. Esto sucede en cualquier teoria en la cual la ecuacién del inflatén sea no lineal, lo que afecta
fuertemente el desarrollo de la resonancia ya que hay mucha méas amplificacién de las fluctuaciones del inflatén
[56].
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este resultado para simplificar el analisis. Trabajamos entonces con las ecuaciones clasicas de
Klein-Gordon para estos tres campos, cuya forma es la misma que en (33). Al pasar al espacio
de momentos y definir fi(2) = a*?x1(2) v ¢ = a*/?§¢, para que la ecuacién adquiera la forma
de un oscilador arménico, obtenemos [17]

. . ,
6+ 3Hd+ (m?+ g*(f2) ¢ = — (QW)QW / FPHPW o o fuo
. k}2 ) . |
e (9 ’ mi ' 92¢2> fi==- %/dz)’k Jr—w o
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g 31/ 33 1.0
- (2n)pa? / CR AR frete i ore i (68)
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i+ (? + m2) Op = — 92¢(t)a3/2(f2>
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En las ecuaciones del modo homogéneo del inflatén y de las fluctuaciones del campo y tene-
mos, del lado izquierdo, las mismas ecuaciones que antes pero con el término agregado (f?) =
(2ma)™3 [ d*k | fi]?, que reproduce la aproximacién de Hartree obtenida calculando la accidén efec-
tiva a un loop. Del lado derecho estan todos los efectos de dispersion multiple, donde aparece
la dispersion del condensado con particulas del campo y y entre particulas de ambos campos,
ya que en estos términos aparecen las fluctuaciones d¢ que interpretamos como particulas del
campo del inflatén. En la tercera ecuacion vemos que existe un término que depende del campo
de fondo, que hace que las fluctuaciones crezcan segiin d¢;, ~ €?#*, que es el doble de répido
que el crecimiento de yj. Esta es la razon por la que la dispersién multiple es un efecto muy
importante a considerar en el estudio del Precalentamiento pero, como veremos, solamente es
necesario tenerlo en cuenta en los momentos finales. Obviamente este sistema de ecuaciones es
imposible de resolver analiticamente, por lo que vamos a aproximarlo en un limite que es 1util
para describir la segunda etapa del Precalentamiento. La primera etapa se resuelve como hicimos
en la seccién 3.2, cuyos resultados usaremos aqui. Para la segunda etapa vamos a estudiar cémo
la retroaccion modifica la dindmica en las ecuaciones de los campos ¢ y x, despreciando todos
los términos de dispersiéon miiltiple. Finalmente, vamos a encontrar una estimacion analitica
del momento en que la dispersién multiple se vuelve relevante, para luego ver que este efecto
destruye la resonancia extremadamente réapido.

Consideramos entonces las dos primeras ecuaciones de (68), despreciando todos los términos
de la derecha de las dos igualdades. Notemos que también estamos despreciando las fluctuaciones
del campo del inflatén. La ecuacién para las funciones de modo f; ya fueron estudiadas en la
seccion anterior, por lo que ahora nos interesa ver como los efectos de retroaccién modifican las
oscilaciones del inflaton, cuya ecuacion es

/
" +3 (%) ¢+ (14+¢m>(f*))¢=0 (69)
donde al igual que antes definimos z = mt. Dado que nos interesa aplicar esta ecuaciéon una vez
que el término de campo medio se vuelve relevante, lo que esperamos que suceda cierto tiempo
despues de que el campo Y entre en un régimen de crecimiento exponencial, podemos usar la
expansion que vimos en la seccion anterior de los modos de Fourier en funcién de los coeficientes
de Bogoliubov

(f2) :/ﬂyfk(z)ﬁ’ L /dki—i[|ﬁkl2+Re <a,€5;e—2ifdwk>] (70)

(2ma)3 ~ 21243
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En el limite de grandes ntimeros de ocupacién vale que ny = |B¢|* &~ |ax|?, y para los modos

Kk* = (Ar —2q)/2,/q < 1 (los modos que més se amplifican durante la resonancia), tenemos

1 k2
2
R 1+ C cos(44/qcos z /dl{:—n 71
()~ s (4vgcos )] [ dk=n, ()
donde C' < 1 es un factor numérico que aparece al integrar la frecuencia del campo y, dado
que ¢ depende del tiempo. Al integrar esta expresién obtenemos la frecuencia de oscilacion del
inflatén que resulta

wj =1+ [1+ Ccos(4y/qcos z)] (72)

gnx

m?|¢(z)]
Vemos que el segundo término contiene dos frecuencias de oscilacion: la frecuencia de oscilacion
del inflatén (por el factor |p(z)|™!) y la frecuencia =~ 4,/g, que es mucho més répida que la
otra en el caso de la resonancia paramétrica ancha. Para confirmar la existencia de estas dos
frecuencias de oscilacién en (f2), en [20] resuelven el sistema de ecuaciones para los campos ¢ y
x en el espacio de coordenadas'® y grafican la varianza de ambos campos en funcién del tiempo
17 = z = mt, como se puede ver en la figura 11. Podemos ver que el inflatén comienza con una
varianza muy chica y constante, lo que se corresponde con el hecho de que es un condensado, pero
que luego comienza a aumentar. La varianza del escalar de materia aumenta progresivamente
desde el comienzo de su amplificacion, y vemos que efectivamente estan las dos frecuencias de
oscilacién. Una de estas es rapida y corresponde al término ~ cos (4\/6 coS z) de (72), y la otra
es mas lenta y tiene un periodo que corresponde con el de las oscilaciones del campo ¢. La
amplitud de las oscilaciones rapidas es muy pequena y no afecta a la dinamica, por lo que
vamos a despreciarlo de ahora en més. Entonces, la ecuacion que vamos a usar para describir la
retroaccion del escalar de materia sobre el inflatén es

¢”+3( )¢+¢+9"X|z| 0. (73)

Dado que el nimero de ocupacién del campo x crece solamente en los ceros del inflaton, la
frecuencia de oscilacién de este campo también varia inicamente en estos puntos. Vemos entonces
que la retroaccién se vuelve relevante cuando los dos tltimos términos de esta ecuacién se vuelven
comparables, lo que sucede cuando

n(z) ~ mf(z) - 2’;‘3 e (74)

que es el criterio que tomaremos para el tiempo en que comienza la retroaccion. Discutimos
brevemente las aproximaciones realizadas. Para resolver la ecuacién del modo homogéneo del
inflaton asumimos que el Unico término relevante es el que corresponde al campo medio de
Hartree, que lo incorporamos de manera clasica en las ecuaciones. Otra aproximacion que hicimos
es utilizar la evolucién de (f?) obtenida en la seccién 3.2, y utilizarla como fuente en la ecuacién
del inflatén. Para lo que nos interesa aqui esta no es una mala aproximacién, pero en un enfoque
consistente se deben resolver las dos ecuaciones de ¢ y x de forma simultanea.

Como se puede ver en el grafico de la figura 11, existe una escala temporal, antes de que
la retroaccion se vuelva relevante, en la que los resultados obtenidos en la seccion 3.2 son vali-
dos. Una vez que la varianza del campo ¢ (sus fluctuaciones) crecen de forma considerable, lo
que sucede cuando se verifica (74), la retroaccién debe ser considerada y debemos utilizar las
ecuaciones completas para el campo ¢ y x. Ya que vimos que hay términos en la frecuencia de

1BEsta ecuacién también incluye los efectos de dispersién multiple. Por ahora estos efectos no nos interesan ya
que solamente queremos mostrar la existencia de estas dos frecuencias de oscilacién, ademds de la validez de la
separacion del régimen en el que la retroaccion es irrelevante del que si debe ser considerada.
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Figura 11: Varianza del inflatén (linea punteada) y del escalar de materia (linea sélida) en funcién
del tiempo 1 = z = mt. La varianza del escalar de materia tiene dos frecuencias de oscilacion y
aumenta progresivamente, mientras que la del inflatén se mantiene constante y muy pequena, lo
que se corresponde con un campo homogéneo, y luego comienza a aumentar, lo que indica una
fragmentacion del condensado. Esto es obtenido resolviendo las ecuaciones clasicas de los campos
¢ v x en el espacio de coordenadas, considerando un espacio-tiempo de Minkowski y utilizando
¢o = 2000. Los resultados no varfan significativamente (en la escala temporal utilizada) del caso
en que si se considera la expansion del universo. Imagen extraida de [20].

oscilacion del inflatén (72) que no son relevantes para la dindmica, la ecuacién que debemos usar
para el inflatén es (73), que consta en trabajar bajo la aproximacién de Hartree. Entonces, utili-
zaremos los resultados obtenidos en la seccién 3.2 para calcular cudl es la densidad de particulas
del campo x al comienzo de la retroaccién, y a partir de ese momento utilizaremos los resulta-
dos recién obtenidos para calcular la densidad de particulas al momento en que la retroaccién
destruye la resonancia. El nimero de particulas n, a tiempo z;, definido como el tiempo en que
finaliza la primera etapa (a partir de ahora las cantidades con subindices 1 estdn evaluadas a este
tiempo), lo obtenemos a partir de resolver (46), en donde tenemos que determinar el momento
caracteristico k, y el coeficiente de Floquet maximo. Como vimos, la amplificaciéon en el espacio
de momentos esta concentrada en los valores

2VAE) oy =gy |2V (75)

™ s

que crece como k ~ 2% Dado que los momentos que se encuentren dentro estos valores al
comienzo de la resonancia se amplifican méas que los que entran mas tarde, podemos usar como

valor para el momento caracteristico k, = m Q‘F , donde definimos a(zy) = 1 (2o es el tiempo

inicial de la resonancia, que suele tomarse zy = 7 / 2). Usando esto en (46) obtenemos [17]
1. 10%mz} ~ 5, 15

Z:—~1H —In 76
YA gm, 4l g (76)

en donde tomamos zy = 7/2, y en la segunda igualdad usamos los parametros del modelo
inflacionario m = m,107¢ y ®, = m,,/5. Notemos que al utilizar estos valores de m y ®,, que
dependen del modelo inflacionario considerado, llegamos a una expresion que solamente depende
del acoplamiento entre el campo de materia y el inflatén. Con esto podemos calcular el valor del
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campo del inflaton &, y del parametro ¢, al finalizar esta primera etapa

Afi 102m\
By = By2 o T (m - m)
21 3 g°my,

(77)

2 lg®y  2gjim, (ln 1012m>‘1

T T T 3m g°my,

Como vimos en la seccién 3.2, la resonancia es eficiente siempre y cuando ¢ 2 1/4. Entonces,
existen parametros iniciales para los que la resonancia sigue siendo eficiente una vez finalizada
la primera etapa, y otros en los que ya no sera eficiente. Por ejemplo, si tomamos g = 1072
N 1;‘—73 (el maximo valor posible) se obtiene gy = 10%, que luego decrece hasta ¢; = 550
luego de Ny = 11 oscilaciones del inflatén, en donde comienza a ser relevante la retroaccién.
Vemos que para estos pardmetros la resonancia seguird siendo ancha una vez que comience la
segunda etapa, por lo que esperamos que la produccion de particulas continie. Si este no fuera
el caso y tuviéramos ¢; < 1/4, entonces frena la produccién de particulas y termina el proceso
de Precalentamiento. Se puede verificar que el valor de g, la constante de interaccién entre el
inflatén y el campo de materia, que separa estos casos es ¢ = 3 - 107, que corresponde con un
valor inicial de gy = 10®. Vemos que mientras més aumente el acoplamiento entre el inflatén y
el escalar de materia, mas eficiente es la resonancia y mas rapido termina esta primer etapa. Es
importante remarcar que no se pueden poner acoplamientos arbitrariamente grandes, dado que
para g ~ 1073 las correcciones radiativas que esta interaccién genera en el potencial efectivo
serian relevantes durante inflacién.

Pasamos a estudiar la segunda etapa, que es importante para acoplamientos g > 3 - 1074
Notemos que, a partir de (72), la frecuencia de oscilacién del inflatén en este régimen es mucho
mayor que en la primera etapa. Para estimar la duracién es suficiente con calcular el tiempo z, en
el que g2 = 1/4, 1o que sucede cuando 1/ (f?)s ~ @, y resulta en una duracién de Ny = ﬁ In 4q}/4
oscilaciones del inflaton, que puede ir desde una hasta pocas decenas de oscilaciones, dependiendo
del valor de g (recordemos que estas oscilaciones ya no duran un tiempo Az = 27, ya que el
periodo disminuye debido a la retroaccién). También se puede verificar que, al finalizar esta
etapa, la amplitud del inflatéon decrece un poco respecto de la anterior ®4 ~ (I>1q1_1/4 ~ A/ (f?)s.
Una cantidad que nos sera relevante es el nimero de ocupacién de un dado modo, que resulta
en un valor extremadamente grande nj, ~ 100g~2 para los momentos dentro de la campana de
resonancia, y cero para los que estan fuera. Esto muestra que una vez finalizada la amplificacién
del campo x este se encuentra muy lejos de un estado térmico. Este sera el tema de la seccion
4.3.

Antes de considerar los efectos de dispersiéon multiple presentamos una simulacién, de la que
solamente nos interesa dar una comparacion cualitativa respecto de lo hecho analiticamente, ya
que ayuda a entender la evolucion de los distintos componentes de energia de ambos campos. En
la figura 12 mostramos la evolucién de los componentes de energia de ambos campos, obtenida
mediante una simulacién realizadas por los autores de [57]. En esta simulacién utilizan un modelo
inflacionario que en torno al minimo del potencial es V' ~ |¢|3, que es diferente al que venimos
considerando pero cuyos resultados generales son cualitativamente consistentes. En esta utiliza
un pardmetro de resonancia gy = 10°, que garantiza el régimen de resonancia paramétrica ancha.
Se puede ver que durante bastantes oscilaciones del inflatén la densidad de energia del campo
x es despreciable respecto de la del inflaton, hasta que en un momento comienza a aumentar.
Cuando lo hace vemos que la energia cinética y la energia acumulada en los gradientes del campo
x se dispara y aumenta mas rapido que los gradientes del campo ¢. Esto, como veremos en lo
que sigue, sucede porque las fluctuaciones de ambos campos se comienzan a amplificar debido
a los efectos de dispersién multiple. Finalmente, vemos como se drena la energia potencial del
inflatén y ambos campos estabilizan sus componentes de energia a tiempo u = n/w =~ 10* (con
w la frecuencia de oscilacién del inflatén). Por ahora no comentamos nada sobre la ecuacién de
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estado ni sobre lo que sucede a tiempos u ~ 10°, ya que son el tema de la seccién 4.2 y 4.3,
respectivamente.
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Figura 12: Evolucion de los diferentes componentes de energia de los campos ¢ y x en un
modelo con potencial inflacionario dado por (18), que en torno al minimo es de la forma ~ |¢|3.
Todos los componentes estdn normalizados por la energia total, y los subinidices 'k’ indican
energia cinética, ‘g’ indican energia de los gradientes, 'p’ indican energia potencial e ’i’ indican
energia de interaccion. También esta graficada la evolucién de la ecuacion de estado, pero no sera
relevante para esta discusién. Acd u es el tiempo conforme normalizado por la frecuencia inicial
de oscilacién del inflatén y A es la cantidad de e-folds transcurridos, ambos medidos desde el
fin de inflacién. Imagen extraida de [57].

En lo que hicimos hasta ahora no tuvimos en cuenta la dispersién multiple, ya que solamente
consideramos el lado izquierdo de las dos primeras ecuaciones en (68). Para simplificar el anélisis
de este efecto vamos a interpretar a las fluctuaciones de ambos campos escalares como particulas,
lo que nos permite utilizar conceptos de teoria cinética'®. En particular, podemos calcular la
seccion eficaz para la dispersion entre particulas de ¢ y x lo que, para z > 25, nos permite
calcular el tiempo medio entre colisiones

_ Q1
o= T e )

Notemos que el término del divisor es la frecuencia de oscilacion del inflatén durante la segunda
etapa del Precalentamiento, normalizada por la frecuencia de la primera etapa. Para g ~ 1073
este tiempo es del mismo orden que el periodo de oscilacion del inflaton, lo que significa que para
valores mayores que este la dispersiéon multiple es relevante tinicamente durante la segunda etapa.
Consideramos que los parametros son tales que verifican este caso y veamos, cualitativamente,
como este efecto afecta la resonancia estudiando la tercera ecuacién en (68). Notemos que el

9Este enfoque no es completo e ignora detalles importantes pero sirve para estimar el tiempo z,, en el que se
vuelve relevante la dispersién multiple. Para una discusién completa ver [17].
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Unico término que no depende de ¢ es el primero del lado derecho, que representa la produccién
de un particula ¢ por el scattering entre el condensado y dos particulas y. Este proceso es el que
comienza a amplificar a las fluctuaciones del inflatén, y solo se vuelve relevante una vez comienza
la retroaccién del escalar de materia sobre el inflatén (es el mismo término que aparece en la
ecuacion del modo homogéneo). Una vez que estas fluctuaciones se comiencen a amplificar van
a tener un efecto sobre el campo de materia, ya que el segundo término del lado derecho de su
ecuacion, que se puede aproximar como ~ —g?(p?) fx, aumenta su masa efectiva al igual que lo
hace el término (x?) sobre el modo homogéneo del inflatén. Este término 'renormaliza’ la masa
desnuda del escalar de materia m? — m? + g*(¢?), que si se vuelve muy grande hace que todos
los modos queden fuera de la primera banda resonante. El otro efecto que tiene la dispersién
multiple sobre el campo de materia es redistribuir la energia fuera de las bandas resonantes, lo
que hace que disminuya atin mas la eficiencia de la resonancia. También existe un efecto sobre el
condensado del inflatén, que es la fragmentacion del mismo [37]. Esto sucede cuando (p?) > ®2
y es donde comienzan los efectos no lineales sobre la dinamica de todos los campos, lo que hace
casi imposible realizar un analisis analitico. Para estimar el instante en que la resonancia frena
por completo escribimos la cantidad 2, que como vimos indica cuéles son los momentos que se
amplifican, considerando esta renormalizacion de la masa desnuda del campo y

o _ mtmit ) (79

gmy®

con mj = m® + ¢°(f?) la masa efectiva del inflatén. Los momentos amplificados son tales que
k? < w1, y entonces definimos el momento en el que la dispersién multiple destruye la resonancia
es cuando®

1
Pl) 2 1ooms®. (50)
Se puede ver que esto sucede cuando el inflatén transfiere una fraccién de energia ﬁ del total

pg hacia sus fluctuaciones. Esto sucede cuando /(f?) 2 ®,/16, donde el subindice  indica el
fin de la resonancia debido a la dispersién miltiple. Notemos que este valor de (f?) es menor que
el que debe alcanzar para que la retroaccion finalice la resonancia, 1/(f?) 2 @, lo que significa
que es la dispersién multiple la encargada de dar fin a la amplificacién del campo y. Dado que
este proceso es muy rapido, como confirmaremos al comentar algunas simulaciones realizadas,
se puede ignorar la expansién del universo para estimar (f?), = m®; /8¢, con ®; dado por (77).
Finalmente, la densidad de particulas producidas al final de todo el proceso de Precalentamiento
es

~ S 102m\ Y1
T 10

Ademads, una vez terminada la produccién del campo x la densidad de particulas del modo
homogéneo del inflatéon es solamente 10 veces mayor que la de este primer campo, y como
ademas el tiempo entre colisién es tan pequeno, el condensado se destruye por completo muy
rapidamente. Todo esto se verifica en las simulaciones numéricas que tengan en cuenta los efectos
de retroacciéon y dispersién miltiple, lo que fue comprobado por los autores de [17] al comparar
sus resultados con las simulaciones de Lattice realizadas en [20], que se puede ver en la figura
11, en donde ven una concordancia.

Por 1ltimo, presentamos algunas simulaciones que muestran la evolucion del espectro del
campo de materia y del inflatéon. En la figura 13 se puede ver la evolucion del espectro del
campo Y para el mismo modelo de Recalentamiento con el que trabajamos en esta seccion. En
esta simulacién utilizan g = 10%, que se corresponde con el régimen de resonancia ancha. En
los primeros momentos de la simulacién (las lineas con menor amplitud) se forman picos en el

20Estamos considerando que esto sucede cuando este término se hace igual que k. /4 [17].
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espectro que se corresponden con las campanas de resonancia de la teoria, y vemos que existe
un cutoff que lentamente se mueve hacia el ultravioleta. Para tiempos todavia posteriores los
picos comienzan a desaparecer y se forma un espectro que se asemeja a una ley de potencias en
k. Este efecto se puede ver mejor en la simulacién de la figura 14, realizada por los autores de
[57]. En esta se grafican los espectros de ambos campos en funcién de k = k/m, para diferentes
e-folds transcurridos desde el fin de inflacion. Esta figura es 1til porque muestra un rango de
momentos mucho mas grande que la otra, que nos permite ver qué sucede con el cutoff del
espectro a tiempos mas largos pero que pierde resolucion en dichos momentos. Vemos que el
cutoff alcanza réapidamente los valores k& ~ 100m, y luego se comienza a desplazar lentamente
hacia el ultravioleta manteniendo su forma. El espectro del inflatén evoluciona de una forma
similar, solo que vemos una amplificacién menor que el escalar de materia en el rango infrarrojo
y que esta amplificacién comienza a tiempos posteriores. Esto sucede por lo que vimos aqui:
cuando la ecuacion del inflatén es lineal también lo es la de sus perturbaciones d¢, y por lo
tanto estas comienzan a amplificarse inicamente por la dispersiéon miultiple que se hace efectiva
a tiempos similares que la retroacciéon. Estos son los espectros tipicos de ambos campos al
finalizar el Precalentamiento, cuya forma es general para diferentes potenciales y valores de g
[57]. En la seccién 4.3 veremos la evolucién posterior de estos espectros.

q=10%

0 10 20 30 40 50
k

Figura 13: Espectro de las fluctuaciones del campo x en funcién de los momentos, que estan
en unidades de 1/m. Inicialmente se forman picos concentrados en el infrarrojo que luego se

empiezan a diluir y el cutoff se empieza a desplazar hacia el ultravioleta. Imagen extraida de
[20].

4.2. Ecuacion de estado

Como mencionamos en la introduccién, una de las cosas que debe explicar el Recalentamiento
es la transicién de un universo quasi-deSitter durante inflaciéon hacia un universo dominado
por la radiacion, lo que conecta la teoria inflacionaria con la cosmologia estdndar. En esta
seccion nos concentramos en estudiar la evolucién de la ecuacion de estado durante la produccion
de particulas, donde veremos que los efectos no lineales son fundamentales para lograr esta
transicion.

Comenzamos dando una idea general de lo que sucede con la ecuacion de estado del universo
durante el proceso de Recalentamiento, que se puede hacer estudiando de forma cualitativa la
evolucion de la densidad de energia de los diversos componentes del universo. En la teoria que
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Figura 14: Espectro del campo ¢, a la izquierda, y del campo y, a la derecha, en funciéon de
k = k/m, para diferentes tiempos medidos en e-folds transcurridos desde el fin de inflacion.
Las condiciones iniciales se toman a partir de las fluctuaciones cuanticas producidas durante
inflacion. Podemos ver que el espectro del campo x comienza a amplificarse en el infrarrojo,
pero que el espectro del inflatén se amplifica en momentos més grandes y a tiempos posteriores.
Imagen extraida de [57].

estamos considerando, estos componentes son el modo homogéneo del inflatén y las fluctuacio-
nes tanto de ¢ como de yx, que a partir de la seccién anterior sabemos que son amplificadas
fuertemente debido a los efectos no lineales (de retroaccién). Entonces, de forma general, vamos
a escribir la ecuacion de estado separando estas componentes

w="? = w¢@ + wxp—x + wM@ (82)

P P P P

con p la densidad de energia total del universo, ¢; la densidad de energia de alguna de las
componentes y w; = p;/p; la ecuacién de estado calculada con una tinica componente. Como
vimos en la seccién 3.1, la ecuacion de estado del modo homogéneo del inflaton, asumiendo un
potencial monomial V' ~ [¢|?, es wy = ;ﬁ. Entonces, la ecuacién de estado comenzara a cambiar
cuando la densidad de energia de las fluctuaciones se vuelva comparable con la energia total del
universo. Esto se puede comprobar en la figura 12, en donde podemos ver que la ecuacién de
estado (linea roja) comienza a cambiar una vez que la fraccién de energfa de estas fluctuaciones
se vuelven comparables con la del condensado. Ese gréfico trabaja con una teoria con p = 3/2,y
entonces verificamos que la ecuacién de estado transiciona desde w = wy = 1/5 hacia w = 1/3,
en donde el universo se vuelve dominado por la radiacién. En el trabajo del cual fue extraida
esa imagen [57], verifican que ese comportamiento es muy general y se cumple para todos los
valores de p, a excepcién del caso p = 1 que corresponde con el potencial inflacionario cuadratico.
Notemos que esto se debe cumplir para todos los modelos de Precalentamiento que vimos en
la seccién 3 ya que todos estos mecanismos producen el mismo espectro?! en el campo y, que
a grandes rasgos es un espectro casi plano por debajo de un cutoff k.. En lo que queda de la
seccion veremos estos resultados y también explicaremos la razén por la cual el caso cuadrético,
cuya ecuacion de evolucion es lineal, es el inico que se diferencia del resto.

Comenzamos considerando solamente al campo del inflatén, lo que luego nos ayudara a
entender el caso particular de p = 1 cuando incluyamos al campo de materia. De forma general,
y considerando el potencial monomial (15), la ecuacién para el campo completo ¢(x,t) = ¢o(t) +
do(x,t) es no lineal para todo p > 1 (no serdn considerados los valores p < 1 dado que existe
una divergencia en V). Cuando la ecuacién es lineal, con p = 1 las fluctuaciones no se producen

21La tnica diferencia entre estos modelos radica en la produccién de las fluctuaciones del inflatén. De igual
forma, en los modelos con una inestabilidad espinodal también se obtiene la misma evolucién de la ecuacién de
estado que en los modelos con resonancia paramétrica, que son los tinicos cuyo régimen no lineal estudiamos con
detalle.
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y entonces la ecuacién de estado transiciona de w = —1 hacia w = 0. Para los demés valores de
w si se producen fluctuaciones dado que cumplen una ecuacion del tipo Floquet y por lo tanto
esperamos que se amplifiquen. Mostramos los resultados obtenidos por los autores de [58, 59],
que estudian el caso de un potencial del tipo T para dos valores de M, que son M ~ 8m,107% y
M =~ 2,5m,,. Si consideramos valores de p tales que 2p sea entero y expandimos la ecuacién del
inflatén de forma perturbativa a primer orden en d¢, la ecuacién para las fluctuaciones durante
Recalentamiento es

V0¢2(p71)

66+ 3HO) — a6 + 2p(2p — 1) e

0¢p = 0. (83)
Con esto se puede ver, adimensionalizando las ecuaciones, que la frecuencia de oscilacion del
inflaton es ~ M™P y que el parametro de resonancia ¢ no depende de M. Vemos entonces
que considerar menores valores de M implica oscilaciones mas rapidas y, como el coeficiente
de Floquet no depende de M, entonces para valores menores de este parametro vemos mas
ampificacion. Estos autores resuelven las ecuaciones de movimiento y encuentran la evolucién de
la ecuacion de estado para diferentes valores de p, como se puede ver en la figura 15. Podemos
ver que el caso p = 1 es el tnico que nunca llega a w = 1/3, sino que aumenta hasta un maximo
y luego regresa a una ecuacion de estado de materia. Para los demaés valores de p la ecuacion
tiende muy rédpidamente hacia w = 1/3, para el caso de la resonancia eficiente M ~ 8m,, 1072,
y no tan rapido para el caso de la resonancia ineficiente M =~ 2,5m,. Podemos explicar estos
comportantamientos notando que para el caso p = 1 la densidad de energia del modo homogéneo
del inflatén cae como py ~ poa™2, y la de las fluctuaciones cae todavia més rdpido. Por lo tanto,
si el condensado no se deshace de toda su energia, eventualmente esta terminara dominando por
sobre las fluctuaciones y la ecuacién de estado termina en w = 0. Para los demas casos lo que se
observa es que los picos resonantes se difuminan rapidamente, debido a la dispersion multiple,
en la parte infrarroja del espectro. También se puede ver que estos efectos de dispersién multiple
son explosivos y distribuyen muy rédpidamente una gran fraccién de la energia hacia la parte
ultravioleta del espectro [60]. Cuando sucede esto, las fluctuaciones d¢ pasan a comportarse
como materia relativista con ecuacién de estado w = 1/3.
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Figura 15: Evolucién de la ecuacién de estado para diversos valores de p (que en los graficos es
n) en funcién de la cantidad de e-folds desde inflacién. Esto se grafica para dos valores de M,
que son M ~ 8m,107? (linea naranja) y M ~ 2,5m,, (linea verde). También estd graficada en
azul la ecuacion de estado del modo homogéneo del inflaton w = ;%. El primero de los dos
genera una amplificaciéon mas eficiente, y como vemos le lleva solamente 1 e-fold para llegar a
una ecuacién de estado de radiacion, y el segundo es menos eficiente y le lleva bastantes e-folds
mas en llegar a w = 1/3. También se puede ver que el tinico caso que no llega a un estado de
radiacién es con p = 1. Imagen extraida de [59].

Consideremos ahora los dos campos ¢ y x acoplados mediante %g2¢2x2, que es la misma
interacciéon con la que venimos trabajando. Sabemos que en este modelo se producen tanto
fluctuaciones del campo de materia como del inflaton, por lo que se espera que la transferencia
de energia a estas sea similar a lo recién visto. Esto es confirmado por los autores de [57] al simular
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esta teoria, en donde obtienen los graficos de la figura 16. A la izquierda se puede ver la ecuacién
de estado en funcién de la cantidad de e-folds desde inflacién, para diferentes valores de p. Las
lineas continuas corresponden a un acoplamiento entre ambos campos que estd caracterizado por
el parametro gy ~ g%, que es distinto de cero. Las lineas punteadas corresponden a gy = 0, en
donde no hay acoplamiento entre el inflatén y el campo de materia (esto esta controlado por la
constante de acoplamiento g). Podemos ver que el caso acoplado llega a una ecuacién de estado
de radiaciéon en aproximadamente la mitad de e-folds de lo que le lleva al caso no acoplado.
Esto sucede porque si no hay un acoplamiento directo entre estos campos las fluctuaciones del
campo de materia se producen tinicamente por efectos gravitatorios (seccién 3.3), que son menos
eficientes que los acoplamientos directos. Vemos entonces que el comportamiento es muy similar
al que sucede cuando se considera un tinico campo escalar, lo que sucede también para el caso
p = 1. La ecuacion de estado en este caso aumenta hasta un valor w,,., pero como la energia de
las fluctuaciones cae mas rapido que la del modo homogéneo del inflatén no puede mantenerse
en en dicho valor, y eventualmente cae a w = 0. El valor w,,,, depende de cuan grande sea
qo v, en el caso go = 0 (linea roja punteada), no se producen fluctuaciones del inflatén dado
que no hay auto-resonancia y las fluctuaciones del campo de materia solamente crecen debido a
efectos gravitatorios, que son subdominantes. Esta es la razon por la cual la ecuacion de estado
permanece en w = 0. A la derecha de la figura 16 grafican la cantidad de e-folds transcurridos
desde inflacion hasta que inician los efectos de retroaccion, Ny,, v hasta que la ecuacion de estado
llega a w = 1/3, N,4. Esto confirma lo que dijimos anteriormente sobre el proceso explosivo de
los efectos no lineales (visto por los autores de [60]), que se encargan de que rédpidamente se
establezca el dominio de la radiacién.

Con lo que vimos acé volvemos a confirmar que los efectos no lineales durante Recalenta-
miento son fundamentales para todos los procesos que ocurren, y especificamente para que se
amplifiquen las fluctuaciones y se redistribuya la energia entre modos, tanto del inflatéon como
de los otros campos, que son quienes logran llevar la ecuacion de estado a una de radiacién.
Como mencionamos aqui, estos efectos no lineales actiian de forma explosiva y mueven una gran
porcién del espectro desde infrarrojo hacia el ultravioleta, lo que a su vez es el mismo efecto que
finaliza la resonancia. En la seccién que sigue veremos qué sucede con el espectro para tiempos
todavia posteriores, en donde veremos que este se acerca muy rapidamente a la forma del espec-
tro de Bose-Einstein, lo que permite definir una temperatura efectiva denominada 'temperatura
cinética’. Este tipo de equilibracion rapida de la ecuaciéon de estado y de la temperatura cinética
es un fenémeno universal de la dindamica fuera de equilibrio, conocido como la pre-termalizacion
[16, 61]. Como mencionamos al comienzo de esta seccién, todos estos resultados son generales y
también se verifican en modelos con una inestabilidad espinodal [62].

4.3. Régimen turbulento

En esta seccion estudiaremos los tiempos posteriores al fin de la produccién de particulas.
Como ya vimos, el nimero de ocupacién de las particulas producidas tiene una forma que es
casi plana en el infrarrojo y que por efectos de dispersion miltiple se empieza a desplazar hacia
el ultravioleta. Esta comportamiento es similar a la turbulencia de ondas clésicas, y puede ser
estudiado analiticamente mediante modelos hidrodindmicos [21] o mediante teorfa cinética [22].
En esta Tesis vamos a utilizar métodos de teoria cinética para estudiar el régimen turbulento
que se establece al finalizar la produccién de particulas, lo que nos permitira predecir el escaleo
de la funcién de distribucién y el cutoff ultravioleta de la misma.

Comenzamos viendo por qué esta etapa es tan importante para que los campos de materia
puedan llegar al equilibrio térmico. En la seccion 4.1 calculamos el valor del campo en el que
finaliza la resonancia, lo que sucede debido a efectos de dispersién multiple. Algo que no calcu-
lamos, pero que es inmediato, es la varianza de las fluctuaciones del campo escalar x al finalizar
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Figura 16: (Izquierda) Ecuacién de estado en funcién de la cantidad de e-folds para diferen-
tes potenciales inflacionarios (V' ~ ¢?). Las lineas continuas estdn hechas con ¢y # 0 con g
disminuyendo para p aumentando, y las lineas punteadas con ¢y = 0. Se puede ver que el caso
acoplado llega mucho més rapido a w = 1/3 que el no acoplado, y también que para p = 1 hay un
méximo valor de la ecuacién de estado pero que no llega a una de radiacién. (Derecha) cantidad
de e-folds hasta el comienzo de la retroaccién (Ny,) y a w = 1/3 (N,4) para diferentes valores de
p, graficados de forma simultdnea. Podemos ver que estos dos tiempos son casi iguales, e incluso
que N, es menor. Esto verifica que los efectos no lineales llevan al espectro de los campos de
forma explosiva desde el infrarrojo hacia el ultravioleta. Imédgenes extraidas de [57].

su amplificacién, que resulta [17]

VO ~ ,/% ~3-10'° Gev (84)

donde tomamos m = 107%m,, la masa del inflatén en el modelo considerado, y g = 3 - 1074,
el valor minimo que genera una resonancia eficiente (para valores de g menores que este la
resonancia finaliza antes de que comience la retroaccién). Este valor es extremadamente grande
y aun mas si lo comparamos con el que deberia tener un estado térmico a temperatura 7', que
es \/(x2) = % Entonces, vemos que si el campo y estuviera en un estado térmico al finalizar

la resonancia su temperatura deberfa ser 7' > 107 Gev. Esto es imposible de lograr en estos
modelos, como podemos ver en base a la cota maxima que obtuvimos para la temperatura de
Recalentamiento (29). Notemos que el principal problema es que hay una cantidad muy grande
de particulas del campo x pero que cada una tiene muy poca energia. Por lo tanto, se verifica
que una vez finalizada la resonancia el campo de materia estd muy lejos de un estado térmico,
y es necesario entender como es el proceso de la termalizacion.

Comenzamos mostrando una simulacién realizada con un modelo de un tinico campo escalar,
que aqui asumiremos que es el inflaton ¢ en la teoria inflacionaria con potencial }1)@4 [63]. El
régimen que nos interesa es el posterior a la produccion de particulas, y la evolucion del espectro
del inflaton se puede ver en la figura 17. A la izquierda estd graficado el nimero de ocupacién
en funcién de de k/®, con ® la amplitud del modo homogéneo del inflatén a tiempo conforme
7, lo que se muestra para diferentes tiempos. Vemos que al principio se amplifica el pico de la
resonancia para luego ensancharse y dividirse en mas picos debido a los efectos ya discutidos de
dispersién miultiple. Luego, para tiempos mas largos, vemos que el espectro tiende a ng, ~ k=%,
con s un numero que evoluciona en el tiempo, y que tiene un cutoff en k., que también evoluciona
hacia el ultravioleta??. Podemos ver que para tiempos largos se establece un espectro con s = 3/2

22Notemos que la diferencia con el grafico de la figura 14 es que en este los momentos estdn normalizados por
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que debe evolucionar hasta llegar a s = 1, lo que corresponde con un espectro térmico de
Rayleigh-Jeans en el limite de grandes niimeros de ocupacién. A la derecha de la figura se observa
un grafico de la energia ~ k%n;, en funcién de k/® para diferentes tiempos. Se puede ver que las
campanas de la derecha, que corresponden a los valores obtenidos con la simulacién, mantienen
su forma y se desplazan al ultravioleta. Se puede verificar que efectivamente mantienen su forma
realizando una transformacién de autosimilaridad ny(7) = 779ng(k77?), con p y ¢ niimeros que
no dependen del tiempo y 7 = 1/ con 1y un tiempo inicial, que resulta en la campana de la
izquierda. Ya que existen valores de p, ¢ tal que luego de la transformacién todas las campanas
colapsan a la misma, entonces el comportamiento del espectro es autosimilar.
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Figura 17: A la izquierda el espectro del campo ¢ para el potencial V = }1)@4 en funcion del
momento normalizado por la amplitud de las oscilaciones. Se puede ver que se genera el pico
resonante, y que luego se generan otros picos que aparecen debido a la dispersion multiple
entre el condensado y sus fluctuaciones. Para tiempos mas largos el espectro, cerca del cutoff,
adquiere la forma ny ~ k~° con s = 3/2. A la derecha se grafica el espectro de energia del campo
para distintos tiempos (campanas de la derecha), ademads de los espectros re-escaleados con una
transformacion de autosimilaridad. Se puede ver que el espectro presenta un comportamiento
autosimilar, ya que al transformarlo a distintos tiempos resultan en el mismo espectro a tiempo
no. Imagen extraida de [63].

En base a los resultados de esta simulacién (que es un comportamiento general encontrado
en muchos trabajos), fue necesario desarrollar métodos analiticos para explicar estos compor-
tamientos de la funciéon de distribucion. Esto fue realizado observando que el comportamiento
visto en la figura 17 se asemeja a la teorfa turbulenta de Kolmogorov [64]. Esta turbulencia esta
caracterizada por un transporte estacionario de una cantidad conservada entre distintas escalas
en el espacio de momentos, que usualmente aparece cuando hay una inyeccion de energia en
el infrarrojo y disipacién en el ultravioleta, lo que se conoce como turbulencia forzada. En el
caso del Recalentamiento del universo la fuente son las oscilaciones coherentes del inflaton que
inyectan energia en el momento caracteristico k., pero que luego desaparece dado que finaliza la
amplificacién del campo x y se pasa a un régimen de turbulencia libre. Ademaés, no existe disi-
pacién en el ultravioleta si no que la escala maxima (el cutoff) se debe trasladar hacia momentos
mas grandes, para que se pueda llegar a un estado térmico.

Consideramos un tnico campo escalar, el inflaton, y estudiamos la turbulencia que se de-
sarrolla en la funcién de distribucién de las fluctuaciones. Para simplificar los calculos, vamos

la frecuencia de oscilacién w, mientras que en el que estamos considerando en esta seccién estdn normalizados por
® ~ \~1/24. Esto explica por qué en la figura 17 no vemos que ny — 0 para k chico, lo que si se vio en la figura
14 debido a que se estaba considerando un rango de momentos mucho mayor. Este detalle no es importante dado
que los momentos mas relevantes para la termalizacién son los k£ grandes.
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a asumir que la teoria es conforme y que podemos transformar la expansién del universo, lo
que en particular vale para el potencial inflacionario V' = Z—i)x@ﬁ“. Para otros potenciales hay que
considerar la expansién pero esperamos que los resultados sean parecidos dado que, como vimos,
todos los mecanismos y modelos de produccién de particulas generan un espectro similar (casi
plano por debajo de un cutoff). Vamos a trabajar con la turbulencia clésica, que dura hasta que
los efectos cudnticos se vuelven importantes (n; ~ 1), cuya evolucién estd dada por la ecuacion
de Boltzmann [63]

g = Ix[n] (85)

donde las cantidades primadas indican derivadas respecto del tiempo conforme. La integral de
colisiones tiene la forma general

Iifn] = / a9k, 4.)F (k. ) (86)

que separa la contribucién debida a la interaccién elegida, €(k, g;), de la correspondiente a la
evolucién de la distribucion, F'(k,q;). Aqui el momento k es el externo y ¢; los internos, que
corresponden con interacciones de m particulas (V' ~ ¢™). La medida dQ2(k, ¢;) es

(2m)*[ M L
dQk, q) = 2L 5(k, ¢ 2 87
( ,Q) ka ( q) P 2(,01'(27'(')3 ( )

donde la §(k, ¢;) asegura la conservacién del momento y M es el elemento no diagonal de la matriz
de dispersion. En el limite de ng > 1 la funcién F', que contiene los niimeros de ocupacion, es

m—1
1 1
= (w100 ) (S 1-32) &
=1 out mn
que es homogénea de grado m — 1, es decir F/(¢(n) = (™ 1F(n).
Para poder seguir, tenemos que asumir algunas cosas. En primer lugar, vamos a asumir que
la funcién de distribucién tiene la forma

ng ~ k—* (89)

lo que lleva a F(&k,&q) = €5 VF(k,q). En segundo lugar asumimos que el modelo de
particula, que es lo que determina la forma de d)(k, ¢;), es tal que

A&k, E¢i) = Uk, ¢;). (90)

Uniendo estas dos cosas obtenemos que Iy = gr=sm=1 1 Basindonos en la simulacién numérica
que mostramos, vamos a considerar que la funcion de distribucion es autosimilar, lo que se define
mediante

ng(7) = ATng(kA) (91)

con vy una constante y A = A(7), que debe cumplir la normalizacién A(1) = 1. Al hacer esta
transformacion la integral de colisiones puede adquirir una dependencia temporal explicita, por
lo que definimos I;,[ng] = T'B(7)I;[ng] con B(1) = 1. En efecto, bajo las condiciones impuestas,
podemos transformar la ecuacién de Boltzmann en una para la funcién ng

g + <C;—’z° AT (92)

con ¢ = kA(n), y otra para la evolucién dindmica

ArATLAT = — T B(7). (93)
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La primera de estas ecuaciones permite obtener la funciéon de distribucién ngy, pero no sera
relevante. La que si nos interesa aqui es la segunda ecuacion, ya que es la que determina la
evolucién de la funcion de distribucion.

Ahora solamente nos queda determinar A(n). Consideramos un universo con ecuaciéon de
estado w, por lo que el factor de escala es

a(r) = (bHono(r — 1) +1)° (94)

donde H, es el pardmetro de Hubble conforme a 1y y b = 2. Para obtener la forma de B(n)
hay que especificar las interacciones que se estén considerando, pero de forma general es una
potencia del factor de escala B(7) = a "(7), con k = 3b para el caso de procesos en la teoria
A¢? [63]. Finalmente, para tiempos largos tenemos

1 —1/(y(m—2)—p)
) (95)

AT = 00) = (1 " b(k — 1)Hono

y para que el campo pueda termalizar se necesita que el cutoff, que depende del tiempo k.(n —
o0) = k.(1)/A(n — o) se desplace hacia el ultravioleta. Por lo tanto, debe ser A(n — o0) < 1.
En la teorfa que estamos considerando, se puede mostrar que p = 1/(y(m — 2) — p) = 1/7,
en donde se asume particulas relativistas una vez que el modo homogéneo del inflaton decae
completamente. En los casos en que la expansion del universo no es relevante, se puede verificar
que A(7) = 77P. En la siguiente seccién utilizaremos estos resultados para dar una cota méxima
para la temperatura final de Recalentamiento.

Para terminar esta secciéon mostramos el resultado de simulaciones numéricas realizadas
por los autores de [63], en la que consideran a los dos campos escalares ¢ y x con potencial
Vg, x) = }lA¢4+%¢2 )(2—1—}1)\)()(4. Este potencial es una modificacién del que venimos considerando
a lo largo de la tesis, pero tiene la ventaja de que se puede transformar a tiempo conforme
para eliminar la expansién del universo. Al resolver las ecuaciones de esta teoria encuentran la
funcién de distribucién tiene exponente s = 3/2 (recordar que ny ~ k~*) y que la dindmica sigue
siendo autosimilar con A ~ 77 con exponente p = 1/5. Estos valores de s y p corresponde a
interacciones de tres particulas entre los campos ¢ y x. Vemos que esto se corresponde con lo que
mencionamos en la seccién 3.2, ya que comentamos que la interaccién o¢y? no era importante
para los primeros momentos de la produccion de particulas pero si para los momentos finales,
ya que es la interaccién encargada de disminuir el nimero de particulas del campo Y, para que
este pueda llegar a un estado térmico. Ademas, esta interaccién es la encargada que el inflatén
decaiga completamente, algo que es necesario para, por ejemplo, evitar que el universo se vuelve
dominado por materia antes de nucleosintesis [37]. En la figura 18 mostramos la evolucién de
la densidad de energia del campo de materia normalizada por la densidad de energia total. El
grafico esta hecho para dos valores de h = A, /A, que son h = 300 en azul y h = 3000 en rojo. Se
observa la existencia de la resonancia paramétrica en los primeros momentos de la simulacién,
que finaliza a un tiempo 79. Podemos ver que en ambos casos existe una turbulencia forzada
por el decaimiento del inflatén, lo que se confirma por la dependencia de la densidad de energia
con el tiempo conforme, y luego se establece un régimen de turbulencia libre. Es una vez que
comienza la turbulencia libre cuando se establece un comporamiento autosimilar de la funcién
de distribucion.

Sin embargo, los autores mencionan que sus simulaciones no abarcan intervalos de tiempo tan
largos. Especificamente, estas llegan solamente hasta 7 < 3, donde es esperable que las particulas
no hayan alcanzado el régimen relativista y el modo homogéneo del inflatéon no haya decaido
por completo, lo que hace que las interacciones dominantes sean las de 3 particulas con una del
condensado del inflatén, que actiia como un acoplamiento dimensional. Este régimen corresponde
al de turbulencia forzada y tiene un exponente p = 1/5, en concordancia con lo visto en la
simulacion. Para tiempos mas largos las particulas llegan al régimen relativista y el condensado

48



EOEEL ' ' T T T ' ]

i free turbulence

[O_Jr :_ I;"‘." _:
) y

Py | E
10° F =

i j parametric resonance 1

-3
10 4. ., ; B g g L

10° 10’

n

Figura 18: Evolucién temporal de la densidad energia del campo y para distintos valores de los
parametros. Para la curva azul los acoplamientos son h = A\, /A = 300 y en rojo h = 3000. En
los primeros momentos de la simulacién se observa la amplificaciéon exponencial generada por
la resonancia paramétrica, y luego vemos un régimen de turbulencia forzada debido a que el
modo homogéneo del inflatéon sigue decayendo perturbativamente. Se puede verificar que este

decaimiento corresponde a interacciones de tres vértices entre particulas del campo ¢ y x. Imagen
extraida de [63].

decae por completo, lo que hace que las interacciones dominantes sean las de 4 particulas y por lo
tanto el exponentes resulta p = 1/7, lo que corresponde con una teoria con turbulencia libre. En
la seccion siguiente mostraremos que la duracion del periodo de Recalentamiento, y por lo tanto
del régimen turbulento, se corresponde con 7 > 1, por lo que se utilizara el exponente p = 1/7
como el dominante durante toda la evolucion. Considerando este valor podremos obtener una
estimacion de la temperatura final de Recalentamiento.

En esta seccién vimos como se puede resolver, de forma aproximada, la dindmica durante
el régimen turbulento, lo que es un fenémeno es bastante universal y ha sido estudiado en
otros contextos?. Para hacer esto resolvimos la dindmica utilizando la ecuacién de Boltzmann,
en donde tuvimos que asumir la forma en que escalea la integral de colisiones y la funcién
de distribucién. Ahora discutimos estas aproximaciones realizadas. Considerar que la funcién
de distribuciéon es ny > 1 es una buena aproximacion para todos los momentos por debajo
del cutoff ultravioleta k. ya que, como vimos, la amplificacién que sufren los campos durante
el Precalentamiento es muy grande. Esto es valido hasta que el cutoff se haya desplazado lo
suficiente, lo que se puede estimar requiriendo n;, = 1. A partir de cuando se cumpla esta
condicion las correcciones cuanticas a la ecuacion de Boltzmann se vuelven relevantes y deben
ser consideradas. Ademds, considerar n; ~ k~° también funciona muy bien dado que el rango
de momentos que nos interesa, que es el cercano al cutoff, se comporta de esta manera, lo que
sabemos en base a todas las simulaciones que vimos. Por ultimo, asumir que d2(¢k,&q;) =
&rdQ(k, q;) implica asumir algo sobre la amplitud de transicién |M|]?. Para el caso no relativista
(y a primer en los acoplamientos) esto si se cumple dado que |M (¢k)| = |M (k)| [65], pero en casos
mas generales no es cierto que M sea una funciéon homogénea de los momentos. Sin embargo, a
pesar de todas estas aproximaciones este esquema permite estudiar la evolucion del campo de
materia hacia un estado térmico.

ZPor ejemplo, en el estudio de la termalizacién de plasmas no abelianos [65].
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4.4. Termalizacion

El periodo de Recalentamiento finaliza cuando las particulas producidas alcanzan un estado
térmico con una ecuacion de estado de radiacion. Como vimos en la seccion 4.2, la ecuacién
de estado llega muy rédpidamente a w = 1/3, casi inmediatamente después de que finaliza la
resonancia. La evolucion posterior al fin del Precalentamiento se esquematiza en la figura 19. El
espectro comienza siendo casi plano en el infrarrojo, que por efectos de dispersiéon multiple se
re-distribuye en los momentos por debajo del cutoff. Luego, para tiempos posteriores al comienzo
de la turbulencia t > t4,,¢, €l cutoff se desplaza lentamente hacia momentos mas grandes hasta
que llega a la linea punteada roja, que es el estado térmico del sistema. En esta seccién usaremos
los resultados de la anterior para calcular el tiempo en que finaliza el Recalentamiento y la
temperatura final.
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Figura 19: Esquema de la termalizacion para tiempos posteriores a la produccion de particulas. El
numero de ocupacion comienza siendo casi plano por debajo de un cutoff, para luego trasladarse
al ultravioleta lentamente en lo que constituye una turbulencia de ondas clasicas. Finalmente,
para tiempos muy largos, el espectro se acerca a uno de Rayleigh-Jeans, lo que indica la llegada
a un estado térmico. Imagen extraida de [65].

En la seccién anterior estudiamos el como se desplaza el cutoff de la funcion de distribucién
hacia el ultravioleta

ke(T) = ke(no) A(T) = Ke(10) 7" (96)

donde, como vimos en la seccién anterior, para tiempos largos p ~ 1/7. Como ya mencionamos,
podemos obtener el tiempo en que los efectos cuanticos comienzan a ser relevantes, lo que sucede
cuando ng, = 1. Esto puede servir como una cota minima para el tiempo de termalizacién ya
que es necesario un tratamiento cudntico para determinar qué sucede en tiempos posteriores.
Si asumimos que a este tiempo el campo de materia ya ha termalizado y que la ecuacion de
estado durante Recalentamiento es cercana a una de radiacion (lo que sucede una vez finaliza la
resonancia), la temperatura de Recalentamiento resulta [37, 63]

1 1/p
n () e )

Pe

con p. la densidad de energia al final de inflacién. Esto es una cota maxima ya que no se tiene

en cuenta lo que sucede luego de que la dindamica se vuelve cuantica, lo que en principio podria
. 1/4

llevar a temperaturas menores. Usando como valores tipicos pe/ ~ 10 Gev, k,=myp=1/7
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obtenemos

T, ~ 10°eV (98)

y el tiempo al que finaliza esta etapa lo podemos estimar como ¢, ~ 10%t.. Se puede verificar
que este calculo es muy sensible a los parametros elegidos, especialmente con el escaleo de la
funcién de distribucién durante la etapa turbulenta p. Esta temperatura es inaceptable como
temperatura de Recalentamiento, ya que no puede dar cuenta de la transicién de inflacién hacia
la cosmologia estandar. Para dar con un valor mayor para esta temperatura, y al mismo tiempo
reducir la duracién del periodo, es posible que sea necesario considerar interacciones que se
asemejen mas a las del modelo estandar, incluyendo més campos en la teoria. No obstante,
obtener una temperatura de Recalentamiento aceptable es un problema abierto actualmente.

51



5. Observaciones y reliquias

Al igual que la época inflacionaria, el Recalentamiento es muy dificil de testear mediante las
observaciones cosmoldgicas. En primer lugar, el plasma térmico del universo temprano oculta
toda observacién directa de este periodo, lo que hace que haya que buscar huellas observacionales
que sobrevivan a la termalizacién [37]. Ademads, dado que el Recalentamiento es un proceso
causal solamente las escalas que estan dentro del horizonte durante esta etapa son afectadas por
la dinamica no lineal, pero estas escalas son tan chicas que actualmente no se pueden ver en el
fondo césmico de microondas.

En esta seccién veremos qué tipo de huellas puede dejar el periodo de Recalentamiento
sobre diversos observables cosmoldgicos. En la primera subseccion veremos que la dindmica de
Recalentamiento puede afectar a los observables inflacionarios mediante un tinico parametro, que
depende de la ecuacion de estado durante Recalentamiento y de la escala de energia tanto de esta
etapa como de inflacion. Luego, en lo que queda de esta seccién, veremos que la dindmica fuera
del equilibrio durante Recalentamiento permite la produccién de diversas reliquias que podrian
ser observadas en el futuro. A partir de cotas actuales, estudiar la produccién de estas reliquias
permite estudiar y acotar el espacio de parametros de un dado modelo de Recalentamiento. En
esta Tesis trabajaremos solamente con la produccién de ondas gravitatorias, de agujeros negros
primordiales y de materia oscura. Sin embargo, las reliquias que se pueden producir van mas
alld de las que trabajaremos aqui, como por ejemplo la generacién de la asimetria bariénica [37].

5.1. Efecto de Recalentamiento sobre los observables inflacionarios

Como vimos en la seccién 4.2, una de las cantidades relevantes durante el Recalentamiento
es la evolucion de la ecuacion de estado del universo w. Esto es importante porque Recalenta-
miento debe terminar con un estado térmico de radiacién, pero también porque la ecuacién de
estado determina la evolucién del factor de escala del universo. Como veremos aqui, esto tiene
consecuencias relevantes en el analisis de las observaciones de las anisotropias del fondo césmico
de microondas.

Consideramos la evolucion del redshift desde el fin de inflacién hasta hoy, tomando en cuenta

el periodo de Recalentamiento
1 /) 1/4
1+ 2,=— (—) (99)
R, \ py
donde p, es la energia de la radiacién hoy, re-escaleada por el nimero de grados de libertad
relativistas, y las cantidades con subindice ’e’ estan evaluadas en el fin de inflacion. La cantidad
R, es el parametro de Recalentamiento definido segin [66]
1/4

Qe Pe
Ry = ——

ar p,

(100)

donde las cantidades con subindice '’ estdn evaluadas en el fin de Recalentamiento. Podemos
utilizar la ecuacién para la conservacion del tensor-energia momento

p+3H(l4+w)p=0 (101)
para obtener
AN,
lnerln%—S/%(ler): (-1t w) (102)

con AN, la cantidad de e-folds de duracion de Recalentamiento y w la ecuacién de estado media
durante Recalentamiento w = AN} f dN w(N). Esta expresion se puede re-escribir para que
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dependa solamente de la ecuacién de estado media, de la escala de energia de inflacién y de la
escala de energia de Recalentamiento

1—3w Pr
| =——1In|( — ). 1
ne= () (103)

Vemos que si R, = 1, lo que implica un Recalentamiento instantaneo o que durante esta etapa
domina la radiacién, entonces este periodo no tiene ningiin efecto sobre las observaciones infla-
cionarias. En el caso contrario, la dinamica de Recalentamiento si afecta las observaciones dado
que modifica la evolucion de las escalas. Se puede obtener cotas para este parametro requiriendo
que la densidad de energia al final de Recalentamiento sea mayor que la de nucleosintesis pero
menor que la de inflacién ppu. < pr < pe 24

1-3w

(Pruc/pe) 20+0 < R, < 1. (104)

Este tinico pardmetro contiene toda la informacién de Recalentamiento relevante para los
observables inflacionarios e influye en las observaciones ya que aparece en la expresion para Ny,
el nimero de e-folds transcurridos desde que un dado modo k cruza el horizonte de Hubble
hasta que termina la inflacion, que es un nimero necesario para calcular los pardmetros de
rodadura lenta a partir de las observaciones [66]. En los trabajos [67, 68] los autores utilizan este
hecho para realizar andlisis bayesianos utilizando datos obtenidos de las observaciones de las
anisotropias del fondo césmico de microondas, en donde reportan dos resultados significativos
para el Recalentamiento. El primero es que la precisién actual de los datos observacionales es
suficiente como para que sea necesario incluir informacion sobre la dinamica de Recalentamiento.
Para cada potencial inflacionario hay una evolucién posterior durante Recalentamiento, que es
importante tener en cuenta al momento de testear a cada uno de los modelos [69]. En segundo
lugar, asumiendo cierto valor para w logran obtener cotas inferiores para p, para algunos modelos
inflacionarios. Ademads, a partir de su anélisis reportan que el modelo T (seccién 2.4.2) es uno
de los mds favorecidos por los datos de entre los 287 que fueron considerados [28].

Por lo que vimos aqui, la dinamica durante Recalentamiento ha de ser considerada al mo-
mento de probar modelos inflacionarios frente a las observaciones. Esto se puede ver claramente
en la figura 20, extraida de [37], que muestra en azul la evolucién de la escala l,,s y en naranja
la del horizonte de Hubble, en funcién del factor de escala a través de las diferentes épocas del
universo. Estas etapas son la inflacién, el Recalentamiento, la época dominada por radiacién, la
dominada por materia y, finalmente, la dominada por energia oscura. Notemos que la distancia
en el eje x entre dos puntos es la cantidad de e-folds que transcurren. El grafico de la izquierda
muestra la evolucién en modelos inflacionarios de un solo parametro, donde vemos que la incer-
tidumbre en el pardmetro R, genera diferentes evoluciones del horizonte de Hubble, que radican
unicamente en el valor de w. A la derecha vemos el caso de modelos inflacionarios de dos parame-
tros, en los que la evolucién del horizonte depende tanto de w como de uno de los parametros
del potencial. En ambos gréficos se puede ver que una dada escala fisica, en este caso lypys, sale
del horizonte cuando faltan N e-folds para el final de inflacion, que no es un valor concreto
sino que es un intervalo de valores posibles. Por esta razén es muy importante encontrar otras
formas de testear modelos de Recalentamiento, ya que ademas de ser un periodo relevante en si
mismo es relevante para determinar observacionalmente algunos de los parametros primordiales
del modelo cosmolégico (Ag, ng, 'y ng).

5.2. Ondas gravitatorias

En la seccién 2.3 vimos que las perturbaciones més generales a la métrica de FLRW (10)
tienen un sector tensorial, transversal y sin traza que representa a las ondas gravitatorias [23].

24Esta expresién asume w < 1/3. En caso contrario se invierten las desigualdades.
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Figura 20: Evolucién del horizonte de Hubble (lineas naranja) en funcién del factor de escala
para modelos inflacionarios de un solo pardametro (izquierda) y de dos pardametros (derecha).
En azul estd graficada la evolucién de una escala fisica l,,ys. Vemos que la incertidumbre en la
evolucién del factor de escala durante Recalentamiento induce una incertidumbre en momento
en que una dada escala sale del horizonte. Imagen extraida de [37].

En esta seccién veremos como se analiza la produccién de ondas gravitatorias en el contexto
cosmoldgico y, en particular, durante Recalentamiento. A diferencia de las ondas producidas
durante inflacién, cuyo origen es cuantico y con un espectro invariante de escala, en Recalenta-
miento las ondas se producen por la evolucion clésica de las inhomogeneidades de los campos
de materia. Estas se producen de forma causal en escalas sub-horizonte y, como veremos aqui,
su espectro tiene un pico pronunciado en la frecuencia caracteristica de la fuente. Analizar la
produccién de ondas gravitatorias es muy importante ya que podria ser una de las tinicas formas
de realizar observaciones directas al periodo de Recalentamiento. Se espera que los numerosos
proyectos observacionales futuros sean capaces de detectar este fondo de ondas gravitatorias o
de acotar fuertemente el espacio de parametros [70, 71]. Esto puede realizarse con detectores
interferométricos o con los ’Pulsar Timing Array’, que es una linea muy prometedora ya que
han dado con una deteccién positiva de un fondo estocastico de ondas gravitatorias [72] cuyo
origen probable es la superposicion de las ondas producidas en colisiones de agujeros negros
supermasivos. Comenzaremos esta seccién explicando las caracteristicas generales de los fondos
estocasticos de ondas gravitatorias y luego daremos una estimacién tipica reportada en la litera-
tura para la produccion de ondas utilizando como fuente un campo escalar, que se corresponde
con los modelos con los que trabajamos en esta Tesis. Es importante aclarar que en la literatura
se han trabajado una gran cantidad de modelos, como se puede ver en [73], pero aqui tomaremos
el de la resonancia paramétrica como representativo.
Consideramos, de forma general, la métrica

Guv = g,uu + h,uy (105)

donde g,, corresponde a la métrica de FLRW y h,, son las ondas gravitatorias. Notar que
solamente estamos considerando las perturbaciones tensoriales transversas y sin traza, por lo que
omitimos escribir el supraindice "T'T". Estas ondas tienen asociado un tensor-energia momento,
que puede obtenerse al calcular el tensor de Einstein a orden 2 en las perturbaciones [74]

1
T = ngwﬂha/gvyh% (106)
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del cual solamente nos interesa la componente Tyy, que es la densidad de energia de las mismas

1 .
p = gm i) (107)

La dindmica de las ondas se obtiene a partir de la ecuacién de Einstein, que en una métrica de
FLRW de fondo y a orden uno en las perturbaciones es [73]
oy + 3Hy — —~Vhyy — =177 108
ij +3Hhi; — —V7hij = —1L; (108)
p
donde II;; es el tensor energia-momento de los campos de materia, al que se le tiene que sustraer
la contribucion homogénea e isétropa

CLQHZ']' = T; — QQP((SU + h”) (109)

con P la presiéon homogénea de fondo. Esta ecuacién es mas sencilla en el espacio de Fourier

I (x, t) = / (;lTkPnij<k, t)e~ikx (110)

que para obtener la parte transversa y sin traza hay que utilizar los proyectores R-j(f{) = 52-]-—151-1%,
que proyectan sobre espacios ortogonales a k, combindndolos de forma de obtener un proyector
transverso y sin traza A;ji, (k)

. 1 . . . . . .
I () = Ao ()i (K) = 5 | Palh) Py (6) + P ()P (k) = Py ) P ()| W (l0). - (111)
Las ondas gravitatorias tienen dos grados de libertad transversales que resultan en dos posibles

polarizaciones, las polarizaciones r = +, X, que se codifican en los tensores de polarizacion ej;

hij(x,t) = Z / %hr(k,t)eik'xefj(f{). (112)

r=-,Xx

Estos tensores también son transversales y sin traza
’ (113)
0.

y pueden ser parametrizados segin

17 ( X ) J J (114)
6;;(1{) =m;n; + ngm;

donde los n;, m; forman una base ortonormal en el plano ortogonal a k. Trabajando en tiempo
conforme y definiendo H,(k,n) = a(n)h.(k,n), la ecuacién a resolver para obtener la produccién
de ondas gravitatorias es
2
2
H + (k2 - “—) H, = —a’Tl, (115)

2
a mp

donde utilizamos la misma descomposicién en el tensor II27 que en (112). El lado izquierdo de
esta ecuacion es lo que se utiliza para obtener el espectro primordial de ondas gravitatorias pro-
ducidas durante inflacién, y el lado derecho puede contener tanto informacién sobre la evolucién
libre de las ondas gravitatorias como de la produccion de las mismas debido a diferentes fuentes
externas.
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Las fuentes de ondas gravitatorias del universo temprano emiten solamente por un corto
periodo de tiempo, lo que hace que sea relevante entender las soluciones de esta ecuacion en
vacio. El resultado importante es que las ondas que salen del horizonte de Hubble se vuelven
constantes y evolucionan trivialmente. Una vez que reingresan al horizonte, debido a que este se
expande mas rapido que la longitud de onda fisica de las ondas, su amplitud comienza a decaer
como h, ~ a" L.

Un fondo estocastico de ondas gravitatorias se caracteriza por tener una amplitud que puede
ser tratada como una variable aleatoria. Para estudiarlo debemos considerar la hipétesis ergddica,
que implica una equilavencia entre estudiar muchas regiones pequenas del universo y estudiar
un ensamble de universos. Para que esto funcione el universo debe ser homogéneo e isétropo y
el mecanismo de produccién causal, dentro de un horizonte mucho més pequeno que el actual.
Solo asi distintos volimenes del universo actual se podran considerar independientes e idénticos,
ya que provienen de muchos volimenes del universo temprano que cumplen estas condiciones.
Estas razones llevan a que las ondas gravitatorias producidas en el universo temprano sean
estadisticamente homogéneas e isdtropas, despolarizadas y con correlaciones Gaussianas. A partir
de todo esto, la funcién de correlacién de dos puntos de las ondas es

5

() ) = o 6k — )0, ). (116)
La primera propiedad es inmediata al considerar perturbaciones al universo de FLRW, la segunda
propiedad surge de considerar que no hay violacion de paridad e implica que ambos modos de
helicidad se generan con la misma amplitud, y la gaussianidad surge del teorema central del
limite debido a la gran cantidad de volimenes independientes. Con la normalizacién elegida h,
representa la amplitud caracteristica de la onda gravitatoria por logaritmo del nimero de onda
y por estado de polarizaciéon, de modo que

(s ) =2 [ S0 (17

0

A su vez, la densidad de energia para modos sub-horizonte, que son los que tiene sentido consi-

derar, resulta
2

Gwzﬂfmdkkhz k 118
p 2327 /. 2(k,m) (118)

con lo que el espectro del fondo estocastico de ondas gravitatorias es

dpGW 2

Mp 1979
= khz(k,n). 11
dlink  2a2(n) c(k:m) (119)

Dado que h. ~ a1, la densidad de energfa de un fondo estocastico de ondas gravitatorias decae
de igual forma que la radiacion. El espectro de energia normalizado por la densidad critica del
universo resulta W
QoW () = L

pedlnk

Como vimos, durante Recalentamiento se excita un rango finito de modos del campo esca-

lar x. La parte relevante del tensor energia-momento de este campo para la produccién de las
ondas es T;; = O;x0;x — %@jalxalx, con lo que vemos que el campo x debe ser bastante inho-
mogéneo. Estas grandes inhomogeneidades en ambos campos escalares, x y ¢, se producen cerca
del momento en que se fragmenta el condensado del inflaton, lo que sucede aproximadamente
cuando los efectos de retroaccién sobre el inflatén se vuelven relevantes. En base a esto, en [54]
los autores estudian la produccién de ondas gravitatorias considerando la teoria que vimos en
la seccion 3.2, utilizando como fuente al campo y durante la etapa de resonancia paramétrica

(120)
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antes de que comience la retroaccién (36). Como ya vimos, los momentos que mas se amplifican
durante esta etapa estdn por debajo del cutoff (75)

k.= mqé/4a1/4(z)\/2/7r (121)

que se obtiene al utilizar (54) despreciando la masa del escalar de materia. Los autores encuen-
tran, para este modelo, una expresién exacta para (120) dada por

3]{:3 .
S ) (122)

N 8mm2p; ay

QF" (k)

donde las cantidades con subindice 'i’ y ’f’ estan evaluadas al comienzo y al final de la produccién
de las ondas, respectivamente. La cantidad Iy es una integral que es creciente en los momentos y
que también tiene un cutoff en k = k., debido a que no hay ninguna excitacion del campo x con
frecuencias superiores que pueda actuar como fuente de las ondas. Por lo tanto, es de esperar
que el espectro de las ondas gravitatorias tenga un pico en k ~ k. cuya frecuencia hoy es

fo ~ 8+ 10° 1+ (4g0)™ /4 (ag fa,) (123)

1
con a, el factor de escala al final de Recalentamiento y ¢; un parametro libre, que se espera que
sea pequeno y que es calculado a partir de las simulaciones. Haciendo algo similar obtienen una
expresion para la densidad de energia de las ondas evaluada en el pico fy

B2OEW (1) 5. 10-9% (4 y51/2 124
& () Y () (121)

(s D (2

donde 5 también es un parametro a calcular con las simulaciones. Notemos que estas féormulas
tienen cantidades propias de la dindmica de Recalentamiento que no se conocen, especificamente
afg/a,, pero que si sirven para estudiar la validez de la dependencia con el pardmetro de la
resonancia qg.

En las simulaciones que realizan utilizan valores de gy € (6 - 103, 10°), y encuentran diversos
resultados. En primer lugar, verifican la validez de la estimacién realizada para el pico del
espectro del campo x (121). En segundo lugar, respecto de las predicciones para las ondas
gravitatorias, encuentran que la estimacion realizada para la frecuencia del pico (123) no funciona
bien, y que esta escalea segiin k ~ mg*®. Sin embargo, la prediccién para la densidad de energfa
de las ondas (124) si funciona bien, con desviaciones de aproximadamente el 14 %. Posiblemente
la razén de esto sea que las ondas se producen mayoritariamente durante la amplificacion del
campo x, antes de que comience la retroaccién, que fue una de las hipétesis realizadas al obtener
esta estimacién. Una vez que este efecto se vuelve relevante, junto con la dispersién multiple, el
pico en el espectro de las ondas se desplaza y comienza a escalear segin k ~ mg*?. Entonces,
la férmula obtenida en (123) funciona mal debido a los efectos no lineales, que al igual que
con el espectro de los campos ¢ y x, desplazan los picos generados durante la etapa lineal (sin
retroaccion). La férmula para la posicién del pico funciona bien si es corregida tomando §; ~ 1/2,
y la de la densidad de energia si 9, =~ 0,06, con lo que vemos que la estimacién realizada funciona
bien solamente para la densidad de energia. En la figura 21 se muestra un grafico, realizado por
estos autores, del espectro de las ondas para el pardmetro inicial gy = 10°. Vemos que el espectro
se empieza a amplificar en el infrarrojo, dado que ahi estan concentradas las fluctuaciones del
campo Y, y después se empieza a desplazar hacia el ultravioleta dado que también lo hacen las
fluctuaciones. Es interesante ver que la densidad de energia de las ondas disminuye cuanto mas
grande se hace el pardmetro de la resonancia QW ~ ¢, 72 Fsto sucede debido a que mientras
mas aumenta ¢ mas modos del campo y son excitados pero cada uno con menor amplitud, lo
que termina resultando en menor energia transferida a las ondas.
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Figura 21: Espectro de las ondas gravitatorias producidas con un parametro inicial de la resonan-
cia gy = 10°. Vemos que el espectro se comienza a producir en el infrarrojo y luego se amplifica
en el ultravioleta, dado que las ondas se producen en los momentos en que se haya amplificado el
campo Y. Una vez que termina la amplificacién del escalar de materia (aproximadamente cuando
comienza la retroaccion), la produccién de las ondas gravitatorias finaliza. Imagen extraida de

[54).

Se puede ver en las férmulas obtenidas que la frecuencia de las ondas gravitatorias es muy
grande y la densidad de energia muy chica?. Si inflacién ocurre con una escala de energia
cercana a la de las teorfas gran unificadas H, ~ 10Gev (lo que es usual asumir), se espera que
la frecuencia hoy sea fy ~ 10'°Hz y la densidad de energia Q" ~ 107!, lo que hace muy dificil
su posible deteccion. En la figura 22 se muestra un grafico de la densidad de energia tipica de
las ondas gravitatorias producidas durante Recalentamiento en funcién de la frecuencia de las
mismas. En este grafico estan las sensibilidades de diversos experimentos y observaciones. Se
puede ver que atin ninguno es sensible a las ondas producidas durante Recalentamiento, pero en
el futuro podrian serlo para algunos modelos [70, 71].

5.3. Agujeros negros primordiales

Los agujeros negros primordiales pueden formarse en el universo temprano por colapso gravi-
tatorio de las perturbaciones de curvatura generadas durante inflacién [77]. Estas fluctuaciones
salen del horizonte durante inflacion y quedan congeladas, para luego re-ingresar debido al cre-
cimiento del horizonte. Si estas perturbaciones superan una cota superior comienzan a colapsar
esféricamente y forman agujeros negros. Durante Recalentamiento, ya sea en modelos con re-
sonancia paramétrica, inestabilidad espinodal o produccién gravitatoria, estas perturbaciones
pueden ser amplificadas en escalas cercanas al horizonte de Hubble, lo que podria dar un meca-
nismo de produccién de agujeros negros primordiales durante esta etapa. En esta seccién vamos
a dar una breve idea de como se pueden generar durante Recalentamiento y explicar el tipo de
cotas que provee la posible sobre-produccion.

Consideramos el modelo visto en la seccion 3.2, en donde vimos que durante la amplificacion

25Estos resultados también se pueden obtener por argumentos similares y menos especificos al modelo de
Recalentamiento tratado aqui [37, 75].
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Figura 22: Densidad de energia de las ondas gravitatorias normalizada por la energia critica en
funcion de la frecuencia de las mismas. Se grafica la densidad de energfa tipica producida durante
Recalentamiento para la escala inflacionaria H, ~ 10'*Gev, ademas de las regiones sensibles a los
experimentos eLISA y Advanced LIGO. También se muestran los limites observacionales a partir
del fondo césmico de microondas, los Pulsar Timing Array, nucleosintesis y LIGO. La linea gris
representa las ondas gravitatorias producidas en inflacion, que son invariantes de escala. Imagen
extraida de [76].

del campo x este crece exponencialmente con coeficiente de Floquet uy. Esto va a amplificar el
espectro de este campo, cuya condicion inicial estd determinada por las fluctuaciones cuanticas
producidas durante inflaciéon P, ., lo que podemos modelar haciendo P, = P, . exp(2u42), con
z = mt [78]. En este trabajo consideran la amplificacién de las perturbaciones antes del comienzo
de la retroaccion y por lo tanto se utiliza (76) para estimar el tiempo en el que comienzan a ser
relevantes estos efectos. Para el coeficiente de Floquet usan el maximo valor de (43) py ~ 0,17,
que es diferente al coeficiente en el caso en que la expansién del universo es importante (53). A
partir de esto y requiriendo que los agujeros negros no sean sobre-producidos, logran acotar las
diferentes escalas en las que estos podrian ser formados utilizando diferentes tiempos de duracién
del proceso de Precalentamiento. Lo que los autores logran ver es que efectivamente puede haber
sobre-produccion de agujeros negros, cuya masa se puede obtener al estimar que estos se crean
rapidamente después de finalizada la inflacién [46]

H.

-1
—4
e Gev) 1074 Kg (125)

M = po H, ~ 3(

con H, el pardmetro de Hubble y p.. = 3m§H 2 la densidad critica, ambas cantidades evaluadas
al final de inflacién.

En esta Tesis no vamos a seguir profundizando sobre este tema pero es un efecto importante
que puede suceder durante Recalentamiento, que ha de ser considerado en un modelo integral
de esta etapa ya que puede ayudar a poner cotas al modelo.

5.4. Materia oscura

La produccién gravitatoria de particulas ofrece una posible explicacion para el origen de
la materia oscura fria. Este mecanismo podria lograr producirla sin que existan acoplamientos
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directos con las particulas del modelo estandar, e incluso posibles auto-acoplamientos de la
materia oscura, lo que permite evadir cotas observacionales. En esta seccion veremos un modelo
de produccién de un campo escalar de materia oscura y, mediante el mecanismo de produccién
gravitatoria, y veremos cémo esto permite utilizar las diversas cotas existentes sobre la materia
oscura para acotar los parametros del modelo de Recalentamiento.

En el trabajo [79] los autores consideran un potencial del tipo T (18) con p = 1 para el
inflatén, y un campo escalar masivo x no minimamente acoplado con la gravedad (con acopla-
miento ), al que asumen como todo el contenido de materia oscura del universo. Para estudiar la
produccién de particulas utilizan la teoria que vimos en la seccion 3.3, y resuelven para encontrar
la temperatura de Recalentamiento, la abundancia del campo y y su espectro. La temperatura
de Recalentamiento la definen como la temperatura que tendria el campo x en el momento en
el que py = p,, si su ecuacién de estado fuera de radiacién p, ~ T%. Al final de esta seccién
comentaremos qué implica esta aproximacion y cudles serian las modificaciones si se considera
un esquema mads realista. Para acotar el espacio de parametros (m, y §) utilizan cotas actuales
sobre la abundancia de la materia oscura, isocurvatura y Lyman-a, ademas de requerir que la
temperatura de Recalentamiento sea menor que la temperatura maxima posible (29) y mayor
que la temperatura de nucleosintesis. Podemos ver en la figura 23 que para masas muy pequenas
se rompen las cotas de Lyman-«, y que para valores muy chicos de & se rompen las cotas sobre
isocurvatura. Los autores no consideran el caso m, > H, (con H, el parametro de Hubble al final
de inflacién), ni tampoco efectos de retroaccién del campo y sobre la ecuacién de Friedmann. El
espacio de parametros permitido es amplio y esta representado por las regiones blancas.
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Figura 23: Espacio de pardmetros para el campo de materia oscura , con masa m, y acopla-
miento no minimo con la gravedad &. La parte blanca del grafico muestra la region de parametros
permitida en base a las cotas utilizadas. La regién roja esta descartada debido a las restricciones
de isocurvatura. La condicion de que la temperatura de Recalentamiento sea menor que la tem-
peratura maxima y mayor que la temperatura de la nucleosintesis, respectivamente, excluye las
regiones en azul y verde. La regién amarilla esta descartada por las restricciones de Lyman-a.
La regién gris indica los parametros en los que los efectos de retroaccién, que no fueron conside-
rados, se vuelven relevantes. Tampoco fue considerada la regiéon m, > H., con H, el pardmetro
de Hubble al final de inflacién. Imagen extraida de [79].

Los resultados que obtienen en este trabajo no pueden ser tomados como definitivos dado

que el esquema de Recalentamiento que plantean es muy poco realista. La temperatura de
Recalentamiento la obtienen requiriendo que la energia del inflatén sea igual que la del campo
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de materia, en donde asumen que el campo x esta en un estado térmico de radiacién. Como
vimos en la seccion 4, al momento en que la energia de estos campos se vuelve igual, o al menos
comparable, el campo x estd todavia muy lejos de un estado térmico. Las energias son iguales
aproximadamente cuando comienzan los efectos de retroaccién, que tampoco tienen en cuenta,
con lo que el esquema utilizado en este trabajo ignora toda la etapa no lineal, de turbulencia y de
termalizacion. Considerar estos efectos resultaria en una temperatura mucho menor que la que
obtienen. Sin embargo, los métodos utilizados son interesantes porque muestran una forma de
poner a prueba los modelos de Recalentamiento que estudien la producciéon de materia oscura.
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6. Simulaciones

En esta seccion comentamos los cédigos desarrollados para realizar simulaciones del periodo
de Recalentamiento, que fueron cruciales para el desarrollo de los diferentes modelos trabajados
en la literatura. Estas simulaciones se realizan discretizando a los campos en una grilla comovil
con condiciones periddicas, para luego evolucionar en el tiempo el conjunto de ecuaciones de
movimiento acopladas. Este tipo de simulaciones se conoce cominmente como ’simulaciones de
Lattice’, que permiten estudiar diversos procesos que suceden durante Recalentamiento, algu-
nos de los cuales discutiremos a continuacion. Dado que Recalentamiento finaliza cuando las
particulas producidas llegan a un estado térmico de radiacién, los efectos no lineales de acopla-
miento entre modos son extremadamente importantes y solo pueden ser captados en su totalidad
mediante simulaciones numéricas. Uno de estos efectos importantes a tener en cuenta es la frag-
mentacién del condensado del inflaton, que puede generar configuraciones no triviales de los
campos y ademds es el efecto que genera la rdpida transicion hacia una ecuacién de estado de
radiacion tal como vimos en la seccion 4.2. Existen otros efectos importantes como pueden ser la
formacién de burbujas meta-estables o de defectos topolégicos [37]. Hay muchos cédigos ptibli-
cos disponibles para realizar simulaciones de Lattice del periodo de Recalentamiento, pero aqui
comentaremos dos de ellos: LatticeEasy y CosmoLattice.

LatticeEasy fue el primer codigo ptblico capaz de simular la evolucién de campos escalares
interactuantes en un universo en expansion [80]. Las simulaciones realizadas con este cédigo
fueron ampliamente usadas en los primeros trabajos sobre Recalentamiento y, puntualmente, fue
fundamental para entender los procesos de dispersién multiple. Este codigo trabaja tinicamente
con campos escalares interactuantes, para lo que se tiene que proveer el potencial de interaccién.
También es necesario especificar las condiciones iniciales compuestas por la parte homogénea y
por las fluctuaciones cudnticas, cuya dispersién esté establecida segin (f?) = m CON M
la masa efectiva del campo a considerar. La expansion del universo se puede ignor;r, establecer
como una ley de potencias o incluir de forma consistente, lo que se hace resolviendo la ecuacién
de Friedmann. Al resolver el sistema de ecuaciones, que consiste en la ecuacion de Friedmann (si
se considera la expansion) y las ecuaciones de Klein-Gordon para los campos, se pueden extraer
valores medios de algunas cantidades en funcién del tiempo, como puede ser la densidad de
energia promediada en toda la grilla. También se pueden extraer espectros evaluados en algunos
tiempos deseados o cortes de dos dimensiones para ver la distribucién espacial de los campos.
Por ejemplo, el gréafico de las varianzas que mostramos en la figura 11 y el grafico del espectro
del campo x de la figura 13 fueron obtenidos por los autores de [20] utilizando este cédigo. En
la figura 24 presentamos una imagen extraida de [81], en donde los autores grafican una seccién
espacial de dos dimensiones del campo ¢ en un modelo sencillo de una ruptura espontanea de
simetria. En el grafico se puede ver cémo la ruptura de simetria genera dominios en los que el
campo tiene valores ¢ = 4v, con v el minimo del potencial, lo que fue muy importante para el
estudio de los modelos de Precalentamiento taquiénico, que vimos en la seccién 3.4.

El cédigo CosmoLattice fue desarrollado recientemente y es, hasta la fecha, el mas avanzado
de todos [82]. Este c6digo permite simular campos escalares, campos de gauge abelianos cargados
ante alguna simetria U(1) y campos no abelianos con simetria U(1) y U(2). Los algoritmos
utilizados permiten una precision muy grande en el paso temporal, que también aseguran las
condiciones de gauge y de conservacion de la energia con mucha precisién. Ademas, es mucho més
sencillo de utilizar dado que tiene separada la fisica del cédigo, permitiendo su uso sin necesidad
de conocer cada detalle del mismo. Las condiciones iniciales se definen de la misma forma que
en LatticeEasy, pero se implementan ligeramente diferente [83]. Los outputs generados por el
cddigo son los mismos que en LatticeEasy, pero CosmoLattice permite extraer distribuciones
en tres dimensiones de los campos, como se puede ver en la figura 25. En esta figura se grafica
en azul las regiones con una sobre-densidad de energia del campo del inflatén en un modelo
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Figura 24: Valor del campo ¢ en un corte espacial de dos dimensiones obtenido a partir de una
simulaciéon numérica en LatticeEasy en el modelo V' = —%m%z + }L)\qﬁ"‘, que genera una ruptura
de simetria con minimo en ¢ = +wv. Con este tipo de graficos se puede ver muy claramente
la formaciéon de dominios en los que el campo ¢ se encuentra en uno de los dos minimos del
potencial. Imagen extraida de [81].

-
Pt

Figura 25: Regiones con una sobre-densidad de energia del campo del inflatén, obtenida me-
diante una simulacion en CosmoLattice, en el modelo de 'Hilltop Inflation’ con potencial
V =V, (1= (¢/v)*)*, donde p > 1. Imagen extraida de [53].
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conocido como 'Hilltop Inflation’, cuyo potencial es similar al de inflacién hibrida. El cédigo
también calcula la produccion de ondas gravitatorias utilizando al tensor energia-momento de
los campos utilizados como fuente en las ecuaciones de Einstein, en lo que no se considera la
retroaccién de las ondas sobre los campos. Actualmente se puede utilizar CosmoLattice para
estudiar la produccién de ondas gravitatorias generadas por singletes escalares o por un sector
cargado ante la simetria U(1).

A futuro los autores planean implementar nuevas funcionalidades que cada vez permitan
captar una mayor cantidad de los efectos que suceden durante Recalentamiento [53]. Entre estas
funcionalidades estan la posibilidad de incluir axiones, trabajar con interacciones no minimas
con la gravedad, estudiar la formacién de defectos topoldgicos y la simulacion de fluidos relati-
vistas para estudiar la nucleacion de burbujas en transiciones de fase. También implementaran
nuevas formas de evolucionar las ecuaciones de movimiento que permitirian estudiar términos
no candnicos en el Lagrangiano (ademds de garantizar una mejor precision del cédigo) y mas
libertad al momento de definir las condiciones iniciales en las fluctuaciones de los campos. Hasta
la fecha el codigo no cuenta con la posibilidad de utilizar campos fermidnicos en las simulaciones
y los autores tampoco reportan una posible implementacion a futuro.
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7. Conclusiones

En esta Tesis describimos los métodos necesarios para estudiar el proceso de Recalentamiento
cosmolégico y detallamos la evolucion de los diferentes modelos que fueron estudiados por la
comunidad. Como mostramos, los primeros trabajos sobre el tema asumian un tratamiento
perturbativo para el decaimiento del inflaton hacia las particulas a las que estaba acoplado. Esto
fue asi porque cuando se postuld la teoria inflacionaria la comunidad estaba buscando extraer
predicciones del fondo césmico de microondas a partir de la dindmica inflacionaria, mientras
que el Recalentamiento se ignoraba asumiendo que era instantaneo y efectivo. Mas tarde la
comunidad se dio cuenta de que la gran transferencia de energia requeria una explicacion, que
fue resuelta de forma perturbativa mediante decaimientos calculados con teoria de campos.
Eventualmente se descubrié que este mecanismo no funciona ya que para los acoplamientos
tipicos del modelo estandar ni la produccién de fermiones ni de bosones era suficiente para
explicar la transicion al modelo estandar de la cosmologia. Eventualmente se descubrieron otros
mecanismos que eran capaces de producir particulas de forma mucho mas rapida que en la teoria
perturbativa. Luego, se desarrollaron métodos para describir la etapa posterior a la produccién de
particulas en la que el efecto dominante es la turbulencia, que se encarga de transferir la energia
hacia el ultravioleta y finalmente se genera una termalizacién efectiva. Todos estos procesos
requirieron el desarrollo de técnicas ad hoc, como por ejemplo asumir propiedades de escala
cuya Unica motivacién es que permiten obtener un resultado analitico y que se podia utilizar
para resolver la dindmica de un tnico campo escalar.

El proceso completo de Recalentamiento estudiado a lo largo de toda esta Tesis puede dividir-
se en tres grandes etapas. La primera es el Precalentamiento, luego esta el régimen turbulento y
finalmente la termalizacién propiamente dicha. El proceso de Precalentamiento depende fuerte-
mente del modelo inflacionario elegido, ya que la produccién de particulas puede ocurrir mediante
una resonancia paramétrica, produccién puramente gravitatoria o una inestabilidad espinodal,
que son todos mecanismos muy diferentes. En el primero de estos la amplificacion de los campos
acoplados al inflatén sucede debido a las oscilaciones coherentes del inflaton, que se presenta con
una estructura de bandas en el espacio de momentos. Estas bandas generan picos bien localiza-
dos que se comienzan a ensanchar debido a los efectos generados por la expansion del universo
(resonancia estocéstica). En los modelos con produccién gravitatoria las particulas se generan
debido a la variacién del vacio de la teoria, generada por la dindmica del inlfaton que modifica la
métrica del espacio-tiempo. Por tltimo, la inestabilidad espinodal amplifica fuertemente a todos
los momentos cuya frecuencia se vuelve imaginaria, que son los que estan por debajo de un cutoff.
Todos estos mecanismos de produccion de particulas generan, a grandes rasgos, un espectro que
es casi plano por debajo de un cutoff ultravioleta, que se encuentra aproximadamente sobre la
frecuencia de oscilacién del inflatén k. ~ wg, para modelos en los que este campo oscile, y sobre
la masa del campo que se amplifica k. = |m, |, en el caso de los modelos con una inestabilidad
espinodal. En el caso de la resonancia paramétrica el fin de la amplificacién sucede porque los
efectos no lineales, que son la retroaccién y la dispersién miiltiple, alteran la dindmica del in-
flatén y fragmentan al condensado, lo que sucede de forma explosiva y en consecuencia finaliza la
resonancia. En el modelo de produccién gravitatoria la amplificacion finaliza porque los campos
producidos retroaccionan sobre la dinamica del inflatén, que estan acoplados por medio de la
gravedad. En los modelos con una inestabilidad espinodal el fin de dicha inestabilidad sucede
porque el potencial tiene que tener un minimo, y entonces en algiin momento las correcciones al
potencial resultan en una masa efectiva positiva, lo que frena la produccion.

En la segunda etapa se establece un régimen turbulento. Dado que todos los modelos de Pre-
calentamiento generan un espectro muy similar, la turbulencia se desarrolla de manera analoga
similar para todos los casos. En esta etapa la dinamica esta caracterizada por una transferen-
cia lenta y constante de energia hacia el ultravioleta, lo que se asemeja a la teoria turbulenta
de Kolmogorov. Cuando comienzan estos efectos el espectro adquiere rapidamente, cerca del
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cutoff, un escaleo del tipo ley de potencia np ~ k™%, y que luego se comienza a comportar de
forma autosimilar. Esto permite resolver la evolucion temporal de dicho espectro, en lo que se
tiene que asumir propiedades de escala para la matriz de dispersién que no siempre estan bien
justificadas. Sin embargo, vimos que esto funciona muy bien y permite predecir el exponente
con el que evoluciona el cutoff. Al mismo tiempo, la ecuacién de estado del universo evoluciona
rapidamente, debido a los efectos de dispersion muiltiple, hacia una de radiacién, lo que sumado
a la equilibracion de la forma de la distribucién hacia una de Bose-Einstein resulta en una ter-
malizacion efectiva. A este punto lo inico que falta es la equilibracién del potencial quimico, lo
que sucede en la tercera etapa. Este proceso es el menos estudiado y nunca se ha podido ver en
las simulaciones, que como vimos solamente permiten modelos sencillos de Recalentamiento ya
que no incluyen, por ejemplo, campos fermidnicos. Resulta ser que para modelos muy sencillos
es posible resolver la dinamica en el régimen turbulento, pero no una vez que comienzan a ser
relevantes los efectos cudnticos, que resulta en una temperatura de Recalentamiento 7, ~ 10 eV.
Esta temperatura es muy chica y no es aceptable como la temperatura final de Recalentamiento,
lo que nos hace esperar que los efectos de incluir fermiones y campos de gauge en la teoria sean
muy relevantes para obtener una transicion correcta desde inflacion hacia el modelo cosmoldgico
estandar.

El proceso de Recalentamiento tiene consecuencias sobre los observables inflacionarios y sobre
la produccion de reliquias. Por un lado, la dindmica de la ecuacién de estado durante Recalenta-
miento queda impresa sobre la evolucion del espectro de perturbaciones escalares primordiales,
producido durante inflacién. Por otro lado, la dinamica altamente no lineal permite la produc-
cién de diversas reliquias, como los fondos estocasticos de ondas gravitatorias, que podrian ser
observados en el futuro mediante detectores interferométricos o con los Pulsar Timing Array.
También se pueden producir tanto agujeros negros primordiales como materia oscura, cuyas co-
tas pueden ser usadas para poner a prueba los diferentes modelos. Esperamos que en el futuro
las observaciones cosmolégicas permitan descartar modelos de Recalentamiento y sirvan de guia
para perfeccionar los que permanezcan.

Recapitulamos los problemas que tienen los modelos de Recalentamiento actuales. Hasta
ahora no ha sido estudiado ningtin modelo en el que se observe la termalizacion de un campo
escalar de materia, y mucho menos modelos més realistas que contengan los campos del modelo
estandar. En los casos que si se puede dar una estimacion de la temperatura final de Recalenta-
miento (que calculamos en la seccién 4.4 sin considerar efectos cudnticos), esta resulta muy baja
y no puede dar una transicién correcta a la cosmologia estandar. Respecto de la produccion de
ondas gravitatorias, los trabajos actuales lo consideran como un efecto secundario generado por
las inhomogeneidades de los campos amplificados, sin tener en cuenta la retroaccion de las ondas
sobre los campos. Cuando la produccién de ondas gravitatorias es muy grande estos efectos se
vuelven relevantes y deben ser considerados en un tratamiento consistente. Notablemente, todos
estos efectos no dependen de los detalles especificos de la materia sino del comportamiento del
tensor energia-momento de la misma. Esto sugiere la posibilidad de desarrollar modelos fenome-
nologicos que traten a toda la materia como un fluido relativista, incorporando las interacciones
por medio de relaciones constitutivas.

Por 1ltimo, y en consonancia con el parrafo anterior, comentamos un modelo de Recalenta-
miento en el que se estuvo trabajando durante el desarrollo de esta Tesis, pero que no fue incluido
aqui. La propuesta es estudiar un esquema que incluya la dindmica consistente del inflatén (que
se considera como un campo escalar homogéneo) con un potencial inflacionario que permita un
régimen de resonancia paramétrica, un fluido relativista que describe de forma efectiva al resto
de los campos de materia y ondas gravitatorias. Esto se realizdé utilizando un modelo hidro-
dindmico relativista y causal que introduce nuevas variables tensoriales no hidrodindmicas [84],
lo que constituye un modelo mas complejo que la hidrodinamica de un fluido perfecto pero atin
mucho mas simple que la teoria cinética. El acoplamiento entre el campo y el fluido se realiza

66



a través de la variacién de la masa efectiva del fluido [85], cuya expresion es andloga a la masa
efectiva del campo y en el modelo de Recalentamiento visto en esta Tesis. Trabajando en la
teoria linealizada se pudo verificar que las ecuaciones de las perturbaciones tienen la forma de la
ecuacion de Mathieu que resulta en bandas resonantes para las nuevas variables tensoriales del
fluido, que se amplifican exponencialmente. Esto a su vez actiia como un forzado en las ecuacio-
nes de Einstein y amplifica resonantemente a las ondas gravitatorias. Complementariamente a
los modelos de Recalentamiento actuales tipicos, este esquema es consistente dado que considera
todos los efectos de retroaccién, como lo son la retroaccién de las ondas gravitatorias sobre el
fluido o del fluido sobre el inflatén. Esperamos que a futuro este esquema pueda complementar
los modelos de Recalentamiento haciendolos més realistas permitiendo estudiar los efectos que
llevan a los campos del modelo estandar hacia un estado térmico, que conecte con la cosmologia
estandar.
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