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Je t’aime d’étre imparfait. Si tu
savais que je le vois, tu t’en irri-
terais. Pardon! Je n’ai rien vu...
Mais moi, je ne suis pas comme toi:
je veux que tu me voies imparfaite!
Je le suis, je le suis; et j'y tiens; ce
que j'ai d’imparfait, c’est moi, plus
que le reste. Si tu me prends, tu
le prends. Le prends-tu?... Mais tu
ne veux pas le connaitre. Quand te
donneras-tu la peine enfin de me re-
garder?

d’aprés Romain Rolland, ”L’Ame
Enchantée”



Resumen

En esta tésis presentamos un nuevo mecanismo de induccién de campo magnético
primordial, con el objetivo de poder explicar la presencia y caracteristicas de los campos
magnéticos que se observan en galaxias y cimulos de galaxias.

Asumiendo que durante la etapa inflacionaria del universo existe un campo de materia
cargado, el estado cudntico del campo cambia al producirse la transicién de esa etapa a
la siguiente, debido al cambio en la geometria del universo, dando lugar a la aparicién de
corrientes eléctricas estocasticas.

Como el valor medio de las corrientes es cero, también lo seran los valores medios de los
campos por ellas inducidos. Sin embargo fluctuaciones cudnticas y estadisticas respecto
del valor medio de la corriente construyen varianzas no nulas. Esas varianzas son entonces
fuente de campo electromagnético, que también se manifiesta a través de desviaciones
respecto de la media.

Calculamos el nicleo de ruido debido a las particulas creadas y lo usamos como fuente
de las ecuaciones de Maxwell para la correspondiente funciéon de dos puntos del campo
magnético.

Calculamos la intensidad inducida a escala galictica, teniendo en cuenta de man-
era fenomenoldgica la conductividad finita del plasma en el cual se propaga el campo
magnético. Para el caso de transicién instantinea de inflacién a radiacién la intensidad
resultante es muy pequena.

Para el caso en que la transicién no sea instantinea, o sea el recalentamiento del uni-
verso tenga una cierta duracién, el campo inducido podria tener intensidad suficiente como
para explicar el campo galdctico. Ademads en este caso es posible enmarcar el mecanismo
en el modelo supersimétrico de la fisica de particulas, ya que en él hay un campo de materia
con las propiedades que requiere nuestro mecanismo, y ademas estos modelos predicen una
baja tempertura de recalentamiento, lo que implicaria una menor disipacién del campo
inducido.

Para estudiar el efecto de la conductividad de las propias fuentes de campo magnético
sobre la intensidad final inducida. planteamos ecuaciones consistentes para la evolucién
del sistema de cargas y campo electromagnético durante las etapas tempranas del reca-
lentamiento, utilizando técnicas apropiadas para estudiar sistemas de campos cudnticos
fuera del equilibrio. Encontramos que las cargas creadas se comportan como un medio
superconductor y por lo tanto el campo inducido es apantallado.

En virtud de los resultados obtenidos, discutimos la validez del mecanismo estudiado.

Palabras claves:
Cosmologia - Teoria de campos - Relatividad general - Campos magnéticos galdcticos



Abstract

In this thesis we present a new mechanism to induce primordial magnetic fields, aimed
at explaining the existence and features of those fields in galaxies and clusters of galaxies.

Asuming that during inflation there exists a charged matter field, the quantum state
of the field changes when the transition from that epoch to the subsequent one occurs, due
to the change in the geometry of the universe, giving rise to stochastic electric currents.

As the mean value of the currents is zero, the same will happen to the mean values of
the induced electromagnetic fields. However quantum and statistical fluctuations around
the mean value of the current build non null variances. Those variances induce fields,
which also manifest throught their rms deviations around the mean.

We evaluated the noise kernel due to the created charges and used it as source in the
Maxwell equations for the corresponding electromagnetic two point function.

We estimated the induced intensity on a galactic scale, taking into account in a phe-
nomenological way the finit electric conductivity of the primordial plasma through which
the field propagates.

For the case of instantaneous reheating of the universe the resulting intensity is too
weak to account for the observed fields in galaxies. But if the reheating epoch has a certain
duration, the induced fields are strong enough to seed further amplifying mechanisms that
gave rise to the galactic fields. Besides. in this case we can frame the proposed mechanism
in the supersymmetric version of the standard model of particle physics. It provides a
candidate matter field with the required properties for our mechanism and also allows a
low reheating temperature which in our case implies that the induced field will be less
dissipated.

To study the effect of the own sources of the magnetic field on its final intensity, we
derived consistent equations to study the system of charges and field during the first stages
of reheating. This derivation was done using specific techniques to study quantum fields
out of equilibrium.

We found that the created charges behave as a superconducting medium and hence
screen the induced field.

In view of all the results obtained, we discuss the usefulness of the proposed mechanism
to acount for the observations.

Keywords:
Cosmology - Quantum field theory - General relativity - Cosmological magnetic fields.
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Capitulo 1

Introduccién

Los campos magnéticos son ubicuos en nuestro universo. Las observaciones muestran que
en planetas, estrellas, galaxias y cimulos de galaxias existen campos magnéticos de variada
intensidad y uniformidad. Por ejemplo

Estructura B (Gauss)
Tierra 1
Sol 1
Niicleos gascticos 10-3 - 1075
Nubes Moleculares | 1073 — 1073
Galaxias 106
Medio intergaldctico 10-°

A pesar de que la existencia campos homogéneos intensos a escala cosmolégica han
sido descartados por las observaciones realizadas en la radiacién césmica de fondo, no
ocurre lo mismo para campos uniformes pero débiles.

El origen de los campos magnéticos observados en las galaxias y en los cimulos de
galaxias es uno de los problemas mas importantes de la cosmologfa moderna e histéricamente
fue la primera motivacién para buscar un origen primordial de los mismos. Se han prop-
uesto algunos procesos magnetohidrodindmicos (MHD) locales, muy elaborados, para am-
plificar campos magnéticos semilla, muy débiles hasta campos de intensidad de 4G (micro-
gauss) observados en las galaxias. Estos mecanismos, conocidos como dinamos galdcticos
estan basados en la conversion de la energia cinética del movimiento turbulento del medio
conductor interestelar en energia magnética. Hoy ha sido cuestionada la eficiencia de tales
procesos MHD, tanto por trabajos tedricos como por observaciones de galaxias muy cor-
ridas al rojo (donde el dinamo atin no actué tiempo suficiente como para amplificar el
campo débil hasta los 4G) en las cuales se detectan campos de la misma intensidad que en
las cercanas. En consecuencia es probable que el mecanismo responsable para el origen de
los campos magnéticos galacticos deba buscarse en el pasado remoto, por lo menos en la
época en que se formaron las galaxias. Ademads aunque el dinamo galactico fuera eficiente,
quedaria por desentranar el origen del campo semilla que luego de la amplificacion da
lugar al detectado.

Atn més misterioso es el origen de los campos magnéticos que se detectan en los



cimulos de galaxias. Se ha observado que estos campos tienen intensidad y longitud
de coherencia comparable a, y en algunos casos mayor que, la de los campos galdcticos.
En el escenario tradicional de formacién de estructuras con materia oscura fria (MOF).
los cimulos se forman por agregacién de galaxias y hoy dia se acepta que los campos
magnéticos en el medio interno del ctimulo no se pudieron formar por eyeccién de campos
galacticos.

Para que un mecanismo de magnetogénesis sea cficaz en un universo en expansiéon, debe
basarse en la ruptura de la invariancia conforme del campo electromagnético. Siendo éste
un campo no masivo evolucionard de mancra tal de conservar su flujo, lo que significa
que, si a(t) es el factor de expansion del universo. el campo inducido primordialmente
se atenuara con la expansién del universo segin Bga~% (t). Las formas de romper esa
invariancia son acoplar el campo electromagnético a la curvatura del espacio tiempo de
forma no trivial, o acoplarlo a un campo cuya evolucién no sea invariante conforme.

Los procesos inflacionario y de recalentamiento del universo son los que proveen las
condiciones mas atractivas para mecanismos de generacién de campos magnéticos primor-
diales, en particular porque la longitud de coherencia del campo primordial inducido por
ellos puede resultar naturalmente grande, no necesitando apelar a procesos MHD para su
extension.

En esta tésis proponemos un mecanismo nucvo de generacién de campo magnético
primordial, que tiene lugar durante las ctapas del universo de recalentamiento y domi-
nada por la radiacién, y que counsiste en lo siguiente: asumamos que durante la ctapa
inflacionaria del universo, hay un campo de materia cargado, no acoplado al inflatén y
minimamente acoplado a la curvatura del espaciotiempo. Por el hecho de que el universo
se estd expandiendo, el estado cudntico del campo no permanece invariante, sino que can-
bia de instante a instante: en otras palabras, se crean cuantos de ese campo de materia.
Al finalizar inflacién y comenzar alguna de las ctapas subsiguientes: radiacién (en el caso
de recalentamiento instantaneo del universo) o recalentamiento, la geometria del universo
sufre una alteracién debida al cambio en ¢l factor de expansion del mismo. En ese proceso
el cambio en el estado cuantico del campo de materia es muy grande y se traduce en una
copiosa creacion de particulas.

Debido a la conservacién de la carga eléctrica y del cuadrimomento, los valores medios
de la carga y de la corriente son nulos. Sin cmbargo fluctuaciones cuanticas y estadisticas
respecto de las medias, construyen varianzas no nulas. usualmente denominadas niicleos de
rutdo que pueden dar lugar a campos electromagnéticos. Estos nicleos tienen una cierta
distribucién espectral. Dado que descainos cstimar un campo que sea coherentc en una
cierta escala, debemos filtrar este espectro de mancra de eliminar las frecuencis mayores
que la de nuestro interés.

Una primera estimacion del efecto puede hacerse considerando que la transicion de
inflacién a la etapa dominada por la radiacién es instantdnea. En este caso sc pucde
estimar la creacion de particulas sin tener en cuenta ningin tipo de acoplamiento de éstas
con otros campos de materia. Considerando que los campos inducidos son débiles y que
por ende no afectan a las corrientes inducidas, se pucde calcular el campo inducido usando
las ecuaciones de Maxwell usando como fuente a los nicleos antes mencionados, y teniendo
en cuenta que el campo magnético se estd propagando en un plasma en equilibrio térmico
(conforme) de conductividad finita.



Esta primer debe ser perfeccionada en varios aspectos para lograr una prediccién re-
alista del campo magnetico generado. Por un lado, es importante dar al mecanismo
estudiado un soporte en un modelo concreto de la fisica de particulas, como lo es el su-
persimétrico. Por otro lado, es necesario incorporar en el modelo los efectos asociados
con la duracién finita del periodo de recalentamiento y, fundamentalmente, los efectos de
retroaccion sobre el campo magnético de las mismas particulas cargadas que lo generan.
Este tltimo problema requiere la aplicacion de tecnicas de teorias de campos fuera de
equilibrio, ya que las fluctuaciones de la materia cargada, que en el periodo considerado
se extienden sobre distancias mayores que el horizonte, no pueden ser tratadas mediante
modelos hidrodindmicos ni cinéticos.

En el Capitulo 2 resumimos lo que se sabe actualmente sobre campos magnéticos
cosmoldgicos: los datos observacionales en galaxias, ciimulos de galaxias y objetos muy
alejados; las cotas sobre su intensidad provistas por nucleosintesis y las anisotropias en la
radiacién de fondo. Finalmente describimos someramente los mecanismos mas discutidos
en la literatura.

En el Capitulo 3 presentamos nuestro mecanismo de induccién de campo primordial.
Comenzamos considerando el caso en que el campo cargado es escalar, planteamos la accién
para este campo acoplado al electromagnético en un universo de Friedmann - Roberson -
Walker y deducimos las ecuaciones de evolucién para ambos. Haciendo la hipétesis de que
los campos inducidos son débiles, consideramos que la evolucién del campo escalar estd
desacoplada del electromagnético. Asumiendo que la transicién de la etapa inflacionaria a
la dominada por la radiacién fue instantanea, resolvemos la ecuacién de Klein Gordon para
el campo escalar en las etapas del universo involucradas en el proceso de magnetogénesis,
y calculamos los coeficientes de Bogoliubov que dan la densidad espectral de particulas
creadas. Como el valor medio de los campos es nulo, construimos una ecuacién de evolucién
para la varianza del campo magnético, cuya fuente es la varianza de las corrientes creadas
cosmolégicamente. Evaluamos el campo inducido por ellas teniendo en cuenta varias
expresiones fenomenoldgicas para la conductividad del plasma primordial como funcién
de la temperatura del mismo, encontrando que en general la intensidad es muy débil. Por
ultimo consideramos el caso que el campo de materia sea fermidnico, encontrando en este
caso que los campos inducidos son mucho mas débiles que en el caso de campo escalar.

En el Capitulo 4 extendemos el mecanismo presentado en el Capitulo 3 al caso en que
el recalentamiento del universo no es instantineo. En este escenario, debido a que las
temperaturas son menores que en el caso de recalentamiento instantdneo, si asumimos que
la conductividad eléctrica es funcién de ella, entonces la atenuacién en el campo inducido
serd menor. Efectivamente encontramos que esto es asi, y las intensidades de campo
resultan ser suficientemente altas como para tener impacto astrofisico. Por otra parte,
enmarcamos nuestro mecanismo en el modelo supersimétrico de la fisica de particulas. En
él encontramos un candidato a ser nuestro campo escalar cargado, el leptén s — tau o
tau supersimétrico. Ademas estos modelos contienen naturalmente escenarios de recalen-
tamiento con bajas temperaturas.

Si bien una temperatura de recalentamiento baja favorece la propagacién del campo
inducido, no es claro que en esa situacién la conductividad debida a las propias fuentes
del campo magnético sea despreciable.

En el Capitulo 5 de esta tesis estudiamos el efecto que podrian tener las propiedades



conductoras de las propias fuentes de campo magnético sobre la propagacién de este ultimo.
Para llevar a cabo este estudio necesitamos re-obtencr ecuaciones consistentes de evolucién
para las varianzas de las corrientes y del campo magnético, que tengan en cuenta el hecho
que nuestro sistema de campos estd fuera del equilibrio. Esas ecuaciones se obtuvieron en
el Apéndice 3 de esta tesis a partir de la accion efectiva de camino temporal cerrado y de
dos particulas irreducible, junto con la aproximacién de un nimero N grande de cainpos
escalares. Considerando que durante los primeros instantes del recalentamiento el plasma
primordial no es conductor, se encontré que las fuentes de campo magnético se comportan
como un medio superconductor, apantallando fuertemente el campo inducido.

Finalmente en el Capitulo 6 discutiinos las conclusiones e implicancias de nuestro
trabajo.



Capitulo 2

Estado actual del conocimiento
sobre campos magnéticos
cosmoldgicos

En este capitulo repasamos el conocimiento que se tiene al presente sobre los campos
magnéticos en las grandes estructuras de nuestro universo, comenzando con la descripcién
de los datos observacionales y las técnicas usuales para obtenerlos. Enumeramos los mecan-
ismos propuestos para explicar su origen y finalmente comentamos las cotas que deben
satisfacer las intensidades producidas por ellos.

2.1 Observaciones

Los principales trazadores observacionales de campos magnéticos galacticos y extra-galacticos
son: el desdoblamiento Zeeman de las lineas espectrales; la intensidad y la polarizacién de
la emisién de sincrotrén de electrones relativistas y la medida de la rotacién de Faraday
(RF) de la radiacién electromagnética que atraviesa un medio ionizado [1, 2].

El desdoblamiento Zeeman, aunque directo, es tipicamente demasiado débil como para
ser usado para observaciones fuera de nuestra galaxia. A pesar de que la radiacién de
sincrotrén y la medida de rotaciéon permiten trazar campos magnéticos en objetos muy
distantes. desafortunadamente ambos tipos de mediciones requieren una determinacion
independiente de la densidad local de electrones, n.. Esto es posible a veces, por ejemplo
estudiando la emisién de rayos-X desde cl gas de electrones cuando éste estd muy caliente,
lo cual ocurre tipicamente dentro de los ciimulos de galaxias. En otros contextos puede no
ser facil determinar n,, particularmente en medios muy rarificados como el intergaldctico.
En el caso de la emisién de sincrotrén, cuya intensidad es proporcional a n.B?, suele darse
una estimacién para B asumiendo equiparticién entre las densidades de energfa magnética
y del plasma.

Si el campo magnético a ser medido es muy lejano, se acepta usar la medicién de
la medida de rotacién para determinar su intensidad. La concordancia que en general
se encuentra entre la intensidad del campo determinada por la medida de rotacién y la



inferida por el andlisis de la emisién de sincrotrén en objetos relativamente cercanos da
una razonable seguridad en el uso del método para sistemas alejados. Debe notarse sin
embargo, que las observaciones de la emisién de sincrotrén y las de la medida de rotacién
son sensibles a diferentes componentes espaciales del campo magnético[2]. La medida de
rotacion para una fuente con corrimiento al rojo z estd dada por

_ Ax) _ 5 [* -2 rad
RM (z,) = A 8.1 x 10 /u neB) (z) (1 +2)""dl (2) po— (2.1)
donde By es la intensidad de campo a lo largo de la linca de visual y
61 (1+2)
dl(z) = 107" H; z Mpc (2.2)

— 77 4
(1+Qz)'/?

siendo Hy la constante dc Hubble hoy. La expresion anterior vale para A = 0. donde
A es la constante cosmoldgica. Este método requiere conocer la densidad de la columna
de electrones y las posibles inversiones del campo. Por estas razones, la determinacion
del campo magnético intergaldctico usando la medida de rotacién es muy dificil y sélo se
obtienen limites superiores, muy dependientes de los modelos usados para la densidad de
electrones y las inversiones del campo.

2.1.1 Campos magnéticos en galaxias

El campo magnético interestelar en la Via Lictea fue determinado usando varios métodos
que permitieron obtener informacion muy valiosa sobre su amplitud y estructura espa-
cial. La intensidad promedio del campo es de 3 — 4uG. Esta intensidad corresponde a
una equiparticién aproximada de encrgia entre el cammpo magnético, los rayos césmicos
confinados en la galaxia y el movimicnto turbulento a pequeiia escala [1].

B'z

B_ﬂ' = Pt = Pre (2'3)

Pm =
Notablemente, la densidad de energia magnética casi coincide con la densidad de energia de
la radiacién césmica de microondas de fondo (RCMF). El campo mantiene su oricntaciéon
en escalas del orden de unos pocos kiloparsees (kpc), comparable con el tainaio misimno
de la galaxia, presentando dos inversiones entre los brazos galacticos [3], lo que sugiere
que la morfologia del campo galictico puede ser simétrica. Campos magnéticos de similar
intensidad han sido observados en muchas otras galaxias espirales. A pesar de que en
varias de ecllas se observaron campos consistentes con la equiparticién de la energia, por
ejemplo en M33, en otras como las Nubes de Magallanes y M82 el campo parece scr
mads intenso que el umbral de equiparticion. En lo que se refiere a la estructura espacial
de los campos galdcticos, la situacion observacional es nuevamente bastante confusa, con
algunas galaxias presentando desde simetria axial hasta ninguna estructura reconocible
[2). A modo de ilustracidn, en la figura 2.1 mostramos un mapa del campo magnético en
la galaxia irregular NGC 4449 [4]
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Figura 2.1: Mapa del campo magnético de la galaxia irregular NGC 4449: es

apreciable la regularidad del campo magnético en un sistema que no presenta
movimientos ordenados, caracteristicos de un dinamo.



2.1.2 Campos magnéticos en cimulos de galaxias

Observaciones realizadas en un gran nimero de ciimulos de Abel [5], algunos de los cuales
tienen medida la emisién-X, dan informaciéon muy valiosa sobre los campos en los cimulos
de galaxias. La intensidad de campo magnético en el medio intracumular puede ser descrita
con bastante buena aproximacion por la ecuacion fenomenolégica

—1/2
) (hso)™' (2.4)

donde L es la longitud de inversion del campo v hizp es la constante de Hubble reducida. Los
valores tipicos de L son 10—100kpc lo que corresponde a intensidades de campo de 1-10.G.
El caso concreto del ciimulo Coma [6] puede ser ajustado con un campo magnético central

Bic ~2
e~ 26 (1()1:1)(:

B~ 8.3h}(/)g G enredado a escalas del orden de 1 Ape. Un caso particular de ciimulo con
campo magnético intenso es el de Hydra A. para ¢l cual a partir de la medida de rotacién de
Faraday se determind que posee un campo de 6 4G coherente en una escala de 100 kpc, al
que se le superpone un campo alcatorio de intensidad 30 pG [7]. Un conjunto muy rico de
imagenes de alta resolucién de fuentes de radio interiores a los cimulos de galaxias muestra
evidencia de campos magnéticos intensos en las regiones centrales de los cinmulos [8). La
intensidad central tipica estd cn el intervalo de 10 — 30 1G, con valores de pico tan grandes
como ~ 70 uG. Es notable que para campos tan intensos, la presién magnética exceda
a la del gas (deducida a partir de la emision-X) sugiriecndo que los campos magnéticos
puedan jugar un papel significativo en la dindmica del cimulo. Es interesantc que exista
discrepancia entre las estimaciones de la masa del cimulo de Abell 2218 realizadas a partir
de lensing gravitatorio y de obscrvaciones de rayos-X [9], la cual puede ser explicada por la
presién de soporte producida por cainpos magnéticos de intensidad del orden de ~ 50 uG.
Aun no es claro si la aparente disminucién de la intensidad de campo magnético en las
regiones externas de los climulos se debe a la estructura intrinseca del campo o es un
efecto espireo debido a la disminucién de la densidad del gas. Las observaciones mucstran
también evidencia de una estructura filamentaria espacial del campo. Presuntamente estos
filamentos estarian estructurados como una soga de flujo, esto es una estructura rctorcida
de campo, en la cual el campo estd orientado a lo largo del eje en el centro del tubo y se
vuelve helicoidal al alejarse del eje [8].

2.1.3 Campos magnéticos en objetos muy corridos al rojo

Determinaciones de alta resolucion de la medida de rotacion de Faraday de cudsares muy
lejanos permitieron estudiar campos magnéticos en el pasado lejano. Las mediciones mais
significativas se deben a Kronberg y colaboradores [1]. La medida de rotacién de las
emisiones de radio del quasar 3C191 a z = 1.945, presuntamente debidas a una capa
de gas magnetizado al mismo corrimiento al rojo, son consistentes con una intensidad
de campo en el rango 0.4 — 4 uG. Se cncontré que el campo mantenia una direccién
preferencial por unos ~ 15 kpc, que es comparable con el tamano de una galaxia espiral
tipica. El campo magnético de una galaxia espiral relativamente joven a z = 0.395 fue
determinado por la medida de rotacién de la emisién de radio del quasar PKS 1229-021
que se encuentra detrds de la galaxia, en z = 1.038. Se estimé que la intensidad del caimnpo
magnético estd en el rango 1 — 4 pG. Aun mds interesante fue la observacion de que cl



campo se inverte en distancias aproximadamente iguales a la separacién de los brazos de
la espiral, como lo que sucede con nuestra Via Lactea.

2.1.4 Campos magnéticos intergaldcticos

La emisién en radiofrecuencias de cudsares distantes se usa también para acotar la in-
tensidad de campos magnéticos en el medio intergaldctico, que se supone estin presentes
en todo el universo. Traducir las estimaciones de la medida de rotacién en estimaciones
de campo magnético es muy dificil para medios rarificados, en los cuales la densidad de
gas ionizado y longitud de coherencia del campo son muy poco conocidas. Sin embargo
pueden calcularse algunos limites interesantes sobre la base de estimaciones bien conocidas
de la fraccién de ionizacién del universo, adoptando al mismo tiempo valores razonables
para la longitud de coherencia. Por ejemplo, asumiendo que el campo magnético tiene
una longitud de coherencia de 1 Mpc e integrando la medida de rotacién hasta z; ~ 2.5,
se encontré que Bjgp < 1079 G para la intensidad de campo magnético hoy [1].

Si bien el origen de los campos magnéticos en las galaxias podria explicarse por un pro-
ceso local [10], su existencia en todos los objetos cosmoldgicos, con intensidades semejantes
para todos los corrimientos al rojo medidos, hacen pensar que mecanismos primordiales de
generacién son candidatos atractivos para explicar su existencia. En la seccién siguiente
repasaremos las caracteristicas de los mds estudiados.

2.2 Generacion de campos magnéticos

Bajo la hipétesis de origen primordial, el mecanismo bdasico de generacién de campos
magnéticos en las galaxias, es la amplificacién de un campo primordial semilla, homogéneo
en la escala de la estructura de interés, originado por algtin proceso primordial. Dos son los
procesos de amplificacién considerados en la literatura: efecto dinamo debido a la rotacién
del plasma cuando la galaxia se forma, o intensificacién por colapso gravitatorio [11]. La
intensidad del campo semilla, suele expresarse dando el valor que ese campo tendria hoy
si no hubiera sido amplificado por alguno de los procesos mencionados, ellos son

dinamo : Bgen =~ 1072° Gauss
colapso gravitatorio : Bgem =~ 107° Gauss

La intensidad para alimentar el dinamo estad basada en las dltimas cotas obtenidas con-
siderando que una parte sustancial de la energia del universo es una constante cosmolégica
[12].

El colapso gravitatorio también permitiria explicar la presencia de campos magnéticos
en los filamentos y paredes que rodean los grandes vacios [13] que se observan en el universo,
ya sea porque se generan corrientes eléctricas en ese proceso [14] o porque las lineas de
campo primordial son comprimidas en ese proceso.

En esta seccién enumeramos y describimos algunos de los mecanismos de generacién
de campos magnéticos primordiales propuestos mas recientemente, y que han merecido
mayor atencién por parte de la comunidad cientifica.



2.2.1 Campos magnéticos producidos por vorticidad primordial

La idea de que campos magnéticos primordiales pudieran ser producidos por movimiento
vortical del plasma durante la época del universo dominada por la radiacion fue propuesta
por Harrison [15] en los anos *70. El mecanismo se basa en considerar que las velocidades
de rotacién de los electrones y los protones deberian decrecer a razones diferentes en el
universo en expansién, antes de recombinacién. debido a que la dispersiéon de Thompson
es mucho mads efectiva para clectrones que para iones. Esto significa que los electrones
permanecen fucrtemente acoplados a la radiacion de fondo por mucho mas tiempo, com-
portandose como materia relativista mientras que los iones ya son no relativistas. Se
deduce entonces que durante la expansion del Universo la velocidad angular de los elec-
trones decrece como we  a~! y la de los iones w; x a~? siendo a el factor de escala del
Universo. La diferencia entre estas dos velocidades se traduce en una corriente cfectiva
que generaria el campo magnético. Harrison [16] mostré que si un proceso turbulento pri-
mordial estuviera activo durante recombinacidn. este mecanismo podria producir campos
magnéticos intergaldcticos que hoy tendrian una intensidad B ~ 1078 G en escalas del
orden de 1 Mpc.

El problema con este mecanisimo es que las perturbaciones vorticales (o vectoriales) en
la densidad de materia decaen con la expansion del universo. Para que éstas produzcan un
efecto relevante en la época de recombinacion deberian haber sido dominantes al momento
de equilibrio radiacién-materia. lo cual es incompatible con los escenarios mas o menos
satisfactorios de formacién de galaxias

2.2.2 Campos magnéticos producidos por la transicién quark-hadrén

La cromodindmica cudntica predice que a alguna temperatura y/o densidad muy altas. la
materia fuertcmente interactuante sufre una transicion de desconfinamiento, mediante la
cual los grados de libertad quark/gluén son “liberados™ de los hadrones. En el Universo
temprano, debido a la expansién. el proceso es al revés. comenzando con un plasma de
quarks y gluones, que a alguna temperatura critica Tgep condensa en hadrones incoloros.
Calculos de QCD en “lattice” sugieren que esta transicién de fase es de primer orden y
que habria tenido lugar a una temperatura Toop ~ 150 MeV [17]. Tipicamente una
transicion de primer orden se produce mediante formacién de burbujas o dominios. A
medida que el plasma se sobreenfria por debajo de Tocep. se forinan y crecen burbujas que
contienen la fase hadrdnica. La velocidad de expansion de las paredes de la burbuja es
supersonica, produciendose en consccuencia ondas de choque. Cuando estas ondas chocan
entre si, recalientan el plasma hasta nuevamente Tgc p. deteniendo el proceso de formacion
de dominios. Hasta este momento la transicion QCD es un proceso fura del equilibrio.
Posteriormente la formacion de nuevas burbujas ocurre en equilibrio térmico dando lugar
a la llamada coezistencia de fases. El calor latente liberado por estas burbujas compensa
el enfriamiento debido a la expansion del universo, manteniendo la temperatura en Tge:p.
La transicion termina cuando gana la expansion y los bolsones de plasma quark-gluén son
finalmente hadronizados.

El primer paso hacia un escenario de magnetogénesis basado en la transicién QCD fuc
propuesto por Quashnock, Loeb y Spergel [18] y consistia en la formacién de un campo
eléctrico detrds de los frentes de choque que preceden a las burbujas en expansion. Este
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campo es una consecuencia de la asimetria en el nimero de bariones que probablemente
ya estuviera presente y que hace que la componente bariénica del plasma primordial esté
cargada positivamente. Al mismo tiempo la componente lepténica debe estar cargada
negativamente para garantizar la neutralidad de carga del universo. Por otra parte, los
fluidos bariénico y lepténico obedecen a diferentes ecuaciones de estado. EIl resultado
es que el fuerte gradiente de presiones producido por el pasaje de la onda de choque
da lugar a un campo eléctrico radial detras del frente. Estos campos eléctricos inducen
corrientes eléctricas que generan campos magnéticos a escalas pequenas, lo que hace que
probablemente sean disipados rapidamente.

Campos mds interesantes desde el punto de vista fenomenolégico se producirian cuando
los frentes de choque colisionan. dando lugar a turbulencia y vorticidad en escalas del
orden de la distancia promedio entre los centros de las burbujas, £. Quashnock y col.
encontraron que el campo magnético producido a escala ¢ ~ 100 cm tendria una intensidad
B¢ ~ 5 G. El campo magnético en escalas L > ¢ puede ser estimado promediando el campo
producido por un nimero grande de dipolos magnéticos de tamano ¢ orientados al azar
en el espacio, obteniéndose By = By (£/L)2/ 3. Después de finalizada la transicién, si se
asume que el plasma resultante tiene conductividad infinita, el campo magnético queda
congelado en él y su evolucién estd dada por la ley de conservacién del flujo magnético:
B (t)a?®(t) = B(t;)a®(t;). Es facil determinar la intensidad de campo en una escala L en
la epoca de recombinacién. La menor escala es la de disipacién, que en ese momento es
Lais (trec) ~ 5 x 101% cm y que hoy corresponde a 1 U.A.. En esta escala la intensidad de
campo producida por la transicién QCD es By ~ 2 x 10717 G. Si se considera la escala
galactica, que hoy seria de 1 Mpc, el campo inducido es muchos ordenes de magnitud
menor. En consecuencia es practicamente imposible que los campos generados por este
mecanismo tengan alguna importancia fenomenolégica, ain si el dinamo galdctico fuera
efectivo.

De acuerdo con un trabajo posterior de Cheng y Olinto [19], se podrian producir
campos mas intensos durante el periodo de coexistencia de fases de la transicién QCD. La
idea desarrollada por estos autores es que aitin durante ese periodo de equilibrio, se formaria
un exceso de bariones frente a la pared de la burbuja como resultado de la diferencia en la
masa de bariones en los plasmas de quarks y de hadrones. La caracteristica mas importante
para este mecanismo seria el espesor de la capa bariénica cargada la cual, debido a que
estd controlada por la difusién de bariones. es de ~ 107 fm en lugar de la escala QCD que
es de ~ 1 fm. En este contexto los campos magnéticos son generados por los movimientos
peculiares de los dipolos eléctricos que se forman a partir de la convexién de calor latente
liberado por las burbujas en expansién. La intensidad del campo estimada por Cheng y
Olinto seria B ~ 108 G al momento de la transicién QCD, con una longitud de coherencia
maxima [gop ~ Haé. p- Asumiendo nuevamente que el plasma primordial es un conductor
perfecto, al presente esta intensidad seria B ~ 10~'¢ G con una longitud de coherencia
lo ~ 1 pc. Para la escala galactica. siempre asumicndo que el universo es un conductor
perfecto, estos autores encuentran que hoy Byy =~ 10-2 G.

En un trabajo posterior Sigl, Olinto y Jedamzik [20] investigaron el posible papel
en la generacién de campos magnéticos que tendrian las inestabilidades hidrodindmicas,
producidas por las paredes de las burbujas en expansién. A pesar de no ser muy claro que
estas inestabilidades puedan efectivamente desarrollarse durante la transicién QCD, Sigl
y col. afirmaron que esto no es imposible para una eleccién razonable de parametros de
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QCD. Tomando en cuenta el amortiguamicnto producido por la viscosidad y conductividad
térmica finitas del plasma. cstos autores mostraron que la inestabilidad puede crecer de
forma no lineal, produciendo turbulencia en una escala del orden del tamaino de la burbuja,
en la época de percolacion. En este medio turbulento podria operar un dinamo MHD para
amplificar el campo magnético inicial. pudiendo entonces alcanzarse la equiparticion entre
la energia magnética y la cinética. Los autores afirman que para escalas actuales del orden
de 10 Mpc se obtendria un campo By ~ 1072 G.

2.2.3 Campos magnéticos generados por la transicién electrodébil

Algunos de los ingredientes que pueden dar lugar a magnetogénesis durante la transicion
QCD tambien estan presentes cn la transicion de fase clectrodébil (EW). Asi como en el
caso de la transicién discutida en la seccidon anterior, ¢l proceso de magnetogénesis en la
transicion EW parece requerir que dicha transicion sca de primer orden, o sea se realice a
través de la formacion de dominios. Si bien cilculos de “lattice” recientes dan resultados
que parecen refutar fuertemente que esta transicion sea de primer orden, ésta todavia cs
una posibilidad viable si se considera la extension supersimétrica del modelo estandard de
particulas.

De acuerdo con Baym, Bodeker y McLerran {21] se podrian generar campos magnéticos
intensos en una transicion EW de¢ primer orden. por efecto dinamo. En este escenario
los campos semilla serian provistos por fluctuaciones nragnéticas aleatorias que siempre
estarian presentes en cscalas del orden de la longitud de onda térmica. Cuando el universo
se sobreenfria por debajo de la temperatura critica Tgiy ~ 100 GeV el campo de Higgs
tunelea localmente desde la fase SU (2) x U (1),- a la fase rota U (1),,,- Este tuneleo da
lugar a la formacion de burbujas de fase rota que se expanden convirtiendo la energia
del vacio falso en energia cinética. A pesar de que la velocidad de la pared de la burbuja
depende del modelo, se encuentra que para un rango muy amplio de parametros del modeclo
estindard la expansién es supersonica. lo que da lugar a una onda de choque por delante
de la pared. A medida que estas ondas colisionan se deberia generar turbulencia en el cono
asociado con la interseccion de las burbujas. Efectivamente Baym y col. encontraron que
el nimero de Reynolds para la colision de dos burbujas es Re ~ 10'2 lo que indica que la
turbulencia esta completamente desarrollada en todas las escalas menores que el radio de
la burbuja Rp,,. Asumiendo que en ese momento la conductividad del plasma es infinita
también se habria desarrollado una fuerte turbulencia MHD, y en esas condiciones hay
equiparticion entre la energia ciuética del fluido y la contenida en el campo magnético. cs
decir B2 (Ryyr) ~ € (TEw) U}, donde € (Tgw) ~ g.Tiy- es la densidad de energia del plasma
electrodébil. Para estimar la intensidad de campo magnético en una escala mayor que Ry,,.
Baym y col. consideraron que el cammpo magnético en esas escalas era una superposicion
del campo producido por dipolos de tamano Ry,,.. asumiendo una distribucion continua
para estos dipolos en lugar de una distribucién aleatoria. Ellos estimaron que actualmente
el campo magnético homogénco en una escala [ ~ 10 UA seria B ~ 10~7 - 1079 G.
mientras que a una escala galdctica, [, ~ 10° UA ¢l campo serfa By ~ 10717 — 10720 G.

12



2.2.4 Campos magnéticos a partir de inflacién

Los primeros en notar que la etapa inflacionaria del universo podria ser un escenario
adecuado para la generacién de campos magnéticos primordiales fueron M. Turner y L.
Widrow (22]. Ellos mostraron que inflacién provee algunos ingredientes fundamentales
para la magnetogénesis.

e Inflacién produce de manera natural efectos en escalas mucho m4s grandes que el
horizonte de Hubble a partir de procesos microfisicos que tienen lugar en regiones
causalmente conexas. Si fluctuaciones electromagnéticas cudnticas son amplificadas
durante inflacién, ellas aparecerian hoy dia como campos magnéticos estaticos y de
gran escala.

e Inflacién también provee los medios dindmicos para amplificar estas longitudes de
onda largas. Si la invariancia conforme del campo electromagnético se rompe de
alguna forma, se podrian excitar campos magnéticos durante la fase de expansién
exponencial o la de recalentamiento.

e Durante inflacién, y probablemente también durante la mayor parte del recalen-
tamiento, el universo no es buen conductor. Esto significa que el flujo magnético no
se conserva, pudiendo crecer la intensidad de campo magnético.

El principal obstdculo en este escenario para la generacién de campo magnético primor-
dial es el hecho que en una métrica conformemente plana, como la de Robertson-Walker
usualmente considerada, el campo gravitatorio de fondo no induce produccién de particulas
del campo que se propaga, si éste es invariante conforme{23], como ocurre con los fotones.

Se propusieron varios mecanismos para salvar esta dificultad. Turner y Widrow [22]
consideraron tres posibilidades. La primera era romper explicitamente la invariancia
conforme mediante la introduccién de un acoplamiento gravitatorio del tipo RA,A* o
R, A*AY, donde R es la curvatura escalar, R, es el tensor de Ricci y A* es el potencial
electromagnético. Todos estos términos rompen invariancia conforme y dan a los fotones
una masa efectiva dependiente del tiempo. Uno de los limites mas severos a esta propuesta
viene de la cota experimental a la masa del fotén, que hoy es m, < 2 x 10716 eV [24].
Turner y Widrow mostraron que para algunas elecciones adecuadas de los pardmetros,
un tal mecanismo podria crear campos magnéticos galacticos sin necesidad de invocar un
efecto dinamo para amplificarlos. Dolgov y Silk [25] propusieron un modelo diferente que
invoca la ruptura espontanea de la invariancia de medida del electromagnetismo y que
implica la no conservacién de la carga eléctrica en el universo temprano.

La ruptura de invariancia conforme también puede ser producida por términos de la
forma Ry, aF* F*/m? o RF*™F,,, donde m es alguna escala de masa requerida por
consideraciones dimensionales. Tales términos aparecen por efectos de polarizacién de
vacio a un lazo en espacio - tiempo curvo y son invariantes de medida. Turner y Widrow
mostraron que los campos producidos por este efecto son demasiado débiles como para
ser considerados cosmoldgicamente interesantes. Mazzitelli y Spedalieri [26] reexaminaron
la ruptura de invariancia conforme durante inflacién, debida a acoplamientos del tipo
R"F*F,, encontrando que el campo producido depende fuertemente de n. Ademds
estudiaron el campo que resulta de una interaccion efectiva entre la geometria y el campo
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electromagnético en el contexto de la clectrodindmica escalar. En ambos casos el campo
producido es demasiado pequeio como para ser de interés astrofisico.

La anomalia conforme puede dar lugar a la ruptura de la invariancia conforme. Esta
anomalia esta relacionada con el diagrama “triangulo” que conecta dos fotones con un
graviton [27]. Se sabe que este tipo de diagramas rompe invariancia conforme haciendo que
la traza del tensor energia momento del campo electromagnético sea no nula. Dolgov (28]
investigé los campos producidos por esta anomalia y obtuvo que pueden ser suficientemente
intensos como para no necesitar amplificacion posterior. Lamentablemente los valores de
los parametros necesarios para producir un campo tan intenso son incompatibles con los
valores aceptados por la fisica de particulas.

Ratra [29] sugiri6 que un acoplamiento de la forma e*° F#*¥ F,,,, donde & es un parametro
arbitrario y ¢ el inflatén, puede dar lugar a una amplificaciéon muy grande durante inflacién
de las fluctuaciones cudnticas electromagnéticas en campos magnéticos de gran escala. Es-
tos acoplamientos aparecen en algunos modelos inflacionarios particulares con potencial
exponencial [30]. Los resultados de este modelo dependen fucrtemente de los valores del
parametro, produciendose campos que hoy estarian en el intervalo 107 — 10~ G.

En este sentido un modclo un poco mas predictivo fue propuesto independientemente
por Lemoine y Lemoine [31] y Gasperini, Giovaunini y Veneziano [32], basado en cosmolo-
gia de supercuerdas. La idea cs que en la teoria de cuerdas el campo electromagnético estd
acoplado no sélo a la métrica g,,,, sino también al dilatén ¢. En el limite de bajas energias
de la teoria, y después de reducir el espacio de 10 a 4 dimensiones espacio-temporales, este
acoplamiento toma la forma /=ge¢~®F* F,,,, que rompe la invariancia conforme del campo
electromagnético y coincide con el acoplamiento considerado por Ratra si & = —1 (Ratra
asumié que el potencial del campo escalar era el que producia inflacidn, y ese no es el caso
de la cosmologia de cuerdas). Lemoine y Lemoine estimaron que en el caso mds simple
de inflacién producida por el dilaton, el campo magnético producido en escala galactica
es muy débil, B ~ 107%2. Por otra parte Gasperini, Giovannini y Veneziano llegaron a
la conclusién de que se podian producir campos de intensidad y coherencia suficientes
como para explicar los campos galacticos. La razon para este resultado tan distinto es
que ellos supusieron que existia una nucva fase entre la fase dominada por el dilatén y la
fase de Robertson Walker durante la cual ¢l potencial del dilatén es no nulo [33]. Como
la duracién de dicha fase es completamente desconocida el modelo no resulta predictivo.

Recientemente Giovannini [34] propuso un mecanisino de magnetogénesis basado en la
variacién temporal de la carga eléctrica durante inflacion, obteniendo campos suficiente-
mente intensos como para no nccesitar amplificacion posterior.

2.3 Cotas observacionales a los campos magnéticos primor-
diales

Las principales cotas observacionales a la intensidad de un campo magnético primordial
provienen de las mediciones de las anisotropias en la radiacion céosmica de fondo y de los
resultados de nuclecosintesis primordial. Determinar estas cotas es sumamente importante
a la hora de decidir entre los posibles mecanismos de produccién de campo magnético en
el universo temprano.
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2.3.1 Cotas a partir de las anisotropias de la radiacién césmica de fondo
Efecto de un campo magnético homogéneo

A partir de la teoria general de la relatividad, se sabe que el campo electromagnético
puede afectar la geometria del universo, dado que el tensor energia momento del mismo
actia como fuente en las ecuaciones de Einstein. En el caso de un campo electromagnético
homogéneo ese tensor es anisétropo: hay un término de tensién (presién negativa) en la
direccién del campo y términos de presién en las direcciones ortogonales. Se sabe que
las tensiones aceleran la expansién y las presiones la desaceleran. Como consecuencia
la expansién del universo serd anisétropa si en él hay un campo magnético homogéneo
y suficientemente intenso. Zel’dovich y Novikov [35] plantearon un modelo general de
universo con campo magnético uniforme, con simetria axial, y encontraron que el co-
ciente entre la energia magnética y la de la radiacién de fondo, r = pg/p,, no per-
manece constante durante la época del universo dominada por la radiacién, sino que decae
logaritmicamente. La anisotropia resultante en la radiacién de fondo, 6T /T, producida
por un campo B ~ 1079 — 10~'% G seria 6T/T < 107S.

Este andlisis previo fue revisado recientemente por Barrow, Ferreira y Silk [36], quienes
basados en los datos sobre las anisotropias de la radiacién de fondo tomados por el satélite
COBE (8T/T ~ 107° para escalas angulares de unos pocos grados) encontraron que la
intensidad de un campo magnético homogéneo hoy debe ser B < 3.5 x 10~° G. De esto
se deduce que los datos de COBE son compatibles con un origen primordial del campo
magnético galactico, adn sin invocar amplificacién por efecto dinamo.

Efecto sobre los picos acusticos

A escalas pequeiias (es decir menores que el radio de Hubble en la superficie de ltimo scat-
tering) un campo magnético primordial puede afectar tanto la temperatura de la radiacién
de fondo como su polarizacién. Los procesos que pueden producir estas anisotropias son
causales y por lo tanto no estdn relacionados con la estructura a gran escala del universo.

Las fluctuaciones primordiales en la densidad de energia que entran al horizonte tiempo
antes que el ultimo scatering, producen oscilaciones acisticas en el plasma primordial. Es-
tas oscilaciones distorsionan el espectro primordial de anisotropias mediante varios efectos
[37): oscilaciones acusticas, efecto Doppler, corrimiento al rojo gravitatorio (efecto Sachs-
Wolfe).

En presencia de campo magnético la naturaleza de las oscilaciones actsticas se modifica
radicalmente, apareciendo tres clases de ellas: magnetosénicas rapidas, magnetosdnicas
lentas y de Alfvén [38]. En el limite de campo magnético débil, las magnetosénicas rapidas
son las ondas sonoras ordinarias, es decir ondas longitudinales cuya velocidad de propa-
gacion es ¢z ~ ¢ +v2 sin? 4, donde 6 es el 4ngulo entre Ey By yva=Bo/\/ar(p+p) K
c;. Estas ondas involucran fluctuaciones en la velocidad, densidad, campo magnético y
campo gravitatorio y son basicamente longitudinales. Las magnetosénicas lentas se pro-
pagan con velocidad ¢2 ~ v% cos? 6, involucran fluctuaciones de la densidad y velocidad,
pero estas tltimas pueden ser tanto longitudinales como transversales. Finalmente para
las ondas de Alfven tanto las fluctuaciones en la velocidad como en el campo magnético
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estan en un plano perpendicular al que contiene a k v B. son ondas puramente rotacionales
(no involucran fluctuaciones en la densidad) y estin polarizadas linealmente.

Los posibles efectos de las ondas MHD fueron investigados por Adams y colaboradores
(39]. En el caso de ondas magnetosonicas encontraron que en presencia de un campo
homogéneo a una escala mayor que la escala de la fluctuacion considerada, el primer
pico acustico se desplaza hacia los multipolos menores y su altura disminuye. Para que las
anisotropias en la radiacién césmica de fondo producidas por este efecto estén dentro de los
limites detectados por los satélites MAP y PLANCK los autores mencionados encontraron
que la intensidad del campo magnético de fondo debe ser By < 5 x 1078 G.

Subramanian y Barrow [40] por una parte y Durrer y col. [41] por la otra estudiaron
los efectos de una onda de Alfven sobre las anisotropias de la radiacién de fondo, llegando
a resultados similares. Segin lo predicho por Adams y col. [39]) las ondas de Alfven
producirian picos Doppler con una periodicidad determinada por la velocidad de Alfven.
Dado que para intensidades razonables de campo magnético, v4 < 1 estos picos serian muy
dificiles de detectar. Durrer y col. argumentaron que esas ondas podrian dejar una marca
maés interesante desde el punto de vista cosmoldgico en las propiedades estadisticas de la
radiacién de fondo, mas especificamente inducirian una correlaciéon entre las amplitudes del
desarrollo multipolar aj+1,m ¥ @¢—1 m- Asumiendo un campo magnético de fondo uniforme,
ellos encontraron que esas correlaciones serian compatibles con las observaciones realizadas
por COBE durante los cuatro aiios. si la intensidad de campo magnético es tal que By <
(2-17)x107° G.

2.3.2 Cotas a partir de nucleosintesis primordial

Las cotas a la intensidad de un campo magnético primordial se obtienen considerando los
efectos que un tal campo tendria sobre distintos ingredientes y condiciones necesarios para
que se produzca nucleosintesis. Estos efectos serian

¢ Efectos sobre la razén de conversién neutrén-protén: Las reacciones respon-
sables del equilibrio quimnico entre neutrones y protones en el universo temprano son
los procesos débiles, que intercambian neutrones y protones liberando o absorbiendo
electrones, positrones y necutrinos. segin sca la transicion [42]. El efecto principal
de un campo magnético fuerte es aumentar la razén de conversiéon de neutrones cn
protones, lo que se traduce cn que la fraccién de neutrones a protones, n/p se congela
a una temperatura menor y por lo tanto se produciria menos 1He. Pero este efecto
seria significativo si B > m / e en la época en que se produce nucleosintesis donde
myp es la masa del protén y e la carga del electrén, que equivale a B 3> 10'7 G. Otro
efecto son las correcciones a la diferencia entre las masas del neutrén y del proton,
que resultan de considerar el efecto de un campo magnético débil en las interacciones
de QCD [43], encontrandose que son despreciables.

e Efectos sobre la expansién y enfriamiento del universo: La temperatura
a la cual la razén (n/p),, sc congela estd determinada por la competencia entre
la reaccién débil mencionada en la subseccién anterior y la expansién del universo
[42): se alcanza el equilibrio cuando Ty, (Tr) ~ H (Tr) donde H es la constante

de Hubble. Como H es proporcional a Pu{t donde pyot = pem (t, B) + pu + pp cs
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la densidad de energia del universo y pen, (¢, B) es la densidad de energia en las
componentes relativistas usuales (fotones, electrones y positrones), p, es la densidad
de energia en neutrinos y pp la densidad de energia en campo magnético estatico.
La presencia de un B incrementa esta densidad y por ende H. Esto significa por una
parte, que una densidad de energia magnética alta haria que la razén n/p se congele
antes, con lo cual la abundancia de *He seria mayor. Pero para las intensidades
de campo magnético producidas por los mecanismos mencionados, este efecto es
despreciable [24]. Otro efecto serfa el de corregir el nimero efectivo de especies de
neutrinos no masivos, a partir del valor de la densidad de energia total y de la de
las componentes relativistas usuales.

e Efectos sobre la termodindmica de los electrones: La presencia de un campo
magnético en el universo temprano cambia el volumen del espacio de fases de los
electrones y positrones debido a que las componentes del momento de ellos, perpen-
diculares a la direccién de B se vuelven discretas (niveles de Landau) [44]. Esto hace
que la densidad de energia, la densidad numérica y la presién del gas de electrones
y positrones aumente respecto de sus valores sin campo magnético [24]. Este au-
mento en la densidad de energia se hace a expensas de los fotones de la componente
relativista usual (un campo magnético estitico no decae) que transfieren energia al
nivel de Landau mas bajo del gas de leptones. Kernan y col. [24] mostraron que esto
significa una demora en la aniquilacién de electrones y protones y por lo tanto una
demora en el sobrecalentamiento de los fotones de la radiacién de fondo respecto de
los neutrinos. Esta demora también induce un incremento en la razén barién-fotén,
7 lo que produciria abundancias residuales menores de 3He y D.

Tomando en cuenta estos efectos, y asumiendo ademds que el campo magnético no
anisotropiza la expansién, que el nimero efectivo de especies de neutrinos es tres, que
el potencial quimico de estos ultimos es despreciable y que las constantes fundamentales
no variaron en el tiempo, Cheng y col. [45] y Grasso y Rubinstein [24] obtuvieron que
al momento de producirse nucleosintesis la maxima intensidad de campo magnético estd
dada por B (T =10° K) < 1 x 10" G, que hoy equivaldria a By < 7 x 10° G, en una
escala del tamaifo del horizonte de particulas al momento de producirse nucleosintesis. A
escala galactica (1 Mpc) la cota que se obtiene es By < 7 x 1079 G.

Es interesante notar que, a pesar de que la primera prueba testea campos cuyas escalas
de coherencia son mucho mayores que el horizonte de particula durante BBN, y la segunda
en principio lo hace en todas las escalas, las cotas obtenidas son similares.

17



Capitulo 3

Generacion de campos magnéticos
por creacion cosmolégica de
particulas

De acuerdo con lo explicado en la Introduccién a esta tésis y en el primer capitulo de
la misma, para que un mecanismo de induccién de campo magnético primordial pueda
generar campos de intensidad relevante en astrofisica. debe basarse en la ruptura de la
invariancia conforme del campo electromagnético.

Una de las formas mds eficaces de romper dicha invariancia es acoplar el campo de
gauge a otro campo cuya evolucién no posea la invariancia mencionada. Tipicamente
esto implica considerar una corriente eléctrica que sea fuente del campo electromagnético.
El problema entonces se traslada a encontrar un mecanismo de generaciéon de corriente
eléctrica en el universo temprano.

Si los campos magnéticos primordiales han de tener alguna ingerencia en la generacién
de los que se observan en galaxias y ciimulos de galaxias, una propiedad que deben poseer
es la de ser coherentes en la escala de la estructura de interés. Por ejemplo para una
galaxia, ese campo debe ser uniforme en una distancia A ~ 100 kpc al momento del
desacople de la radiacién y la materia, cs decir cuando la estructura mencionada comienza
a formarse.

Por ultimo hay un tercer ingrediente fundamental para la evolucién y determinacién
de la intensidad final del campo magnético, que es la conductividad eléctrica del plasma
primordial en el cual se propaga. Segln sea su valor, el campo primordial puede ser
dramaticamente atenuado por efecto Joule

En este capitulo proponemos y describimos un nuevo mecanismo de generacién de cam-
pos magnéticos en el universo temprano basado en la produccién de corrientes estocasticas
debidas a creacién cosmoldgica de particulas cargadas [46]). La idea basica del mecanismo
es la siguiente: durante la etapa inflacionaria del universo asumimos la presencia de un
campo cargado, que puede ser escalar o fermidnico, en su estado cudntico fundamental.
Cuando se produce la transicién a la época dominada por la radiacién, la variacién en el
potencial gravitatorio cambia el estado de vacio de la teoria y como consecuencia, el estado
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del campo que era percibido como vacio al final de inflacién, es detectado luego de ella
como estado de multiparticula. El utimero de particulas creadas depende del acoplamiento
[27) del campo de materia con la curvatura escalar del campo gravitatorio. En este sentido,
de los acoplamientos tratados usualmente en la literatura consideraremos sélo el caso de
acoplamiento minimo.

Para un campo cargado. el niimero de cargas positivas creadas es igual al de negativas.
con lo cual el valor medio de la corriente es cero. pero no necesariamente su varianza
(o desviacién cuadrdtica media) construida a partir de las fluctuaciones cuanticas y es-
tocasticas respecto del valor medio.

Estas fluctuaciones pueden ser caracterizadas dando el valor de expectacion de su anti-
conmutador, o funcién de dos puntos de Hadamard. El campo electromagnético inducido
por estas fluctuaciones posee las mismas propicdades cstocadsticas que sus fuentes. y por
lo tanto también debe ser estimado a partir de una funciéon de Hadamard. En definitiva la
evolucién del campo magnético inducido por nuestras corrientes estocasticas estara dada
por las ecuaciones de Maxwel para la funcién de Hadamard del campo magnético, cuya
fuente es la correspoudiente funcién simétrica para las corrientes.

Como el fenémeno de creacién gravitatoria de particulas no es causal, las corrientes
eléctricas estdan presentes en todas las escalas. inclusive en aquellas mayores que el hori-
zonte de particula. En consecuencia los camnpos inducidos por nuestro mecanisino poseen la
coherencia necesaria, para explicar las caracteristicas de los que se observan en las galaxias.

La disipacién del campo magnético por cfecto Joule sera tenida en cuenta incorporando
a las ecuaciones de Maxwell una expresion fenomenoldgica de la conductividad.

El spin de las particulas es un ingrediente crucial en la eficacia del mecanisimo: para
campos escalares minimamente acoplados a la curvatura, el nimero de particulas creadas
es muy grande, en particular en la porcion infrarroja del espectro. Para campos fermiduicos
en cambio la situacidn es la inversa: debido a que para ellos los acoplamientos minimo
y conforme coinciden, el niimero de particulas creadas es muy pequeiio y por lo tanto cl
campo inducido por ellas muy d¢bil.

El grueso de este capitulo cstd dedicado a investigar la induccidén de campo magnético
por parte de cargas escalares. En la tltima scccion mostramos que el campo generado por
cargas fermionicas es efectivamente muy débil.

La signatura elegida para el espacio-ticmpo es (—. +.+,+). Trabajamos en unidades
naturales, esto es ¢ = 1, i = 1 con lo cual las distintas cantidades se miden en

longitud = tiempo = (energia)™"

: . " ;N2
intensidad de cammpo magnético = (energia)

3.1 Electrodinamica escalar en un universo en expansion

En esta seccion introducimos la accion para un campo escalar cargado acoplado a un campo
electromagnético, en un universo de Fricdmann - Robertson - Walker espacialimente plano.
y a partir de ella obtenemos las ccuaciones de evolucién para los campos.
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La accién para un campo escalar cargado y acoplado al campo electromagnético, en
un universo de Friedmann Robertson Walker esta dada por

S=- /d“zz: [gﬂ",<1>,<1>f,A,,] (3.1)

donde L es el Lagrangiano

L = \/—_g{g‘“’ (8, — ieA,) @ (8, +ied,) !

1
+ (m?+¢€R) 90! + Zg‘“’g"f’1~1,,1.lv1,,3} (3.2)

donde g#¥ es la métrica del espacio-tiempo, /—g la raiz del determinante de la métrica, 4,
el potencial electromagnético del espacio de Minkowski, e la carga eléctrica, m la masa del
campo escalar, R la curvatura escalar del espacio-tiempo y £ la constante de acoplamiento
de la misma con el campo escalar. Fj,, = d,A, — 0,A, es el tensor intensidad de campo
electromagnético. El signo menos en la ecuacién (3.1) tiene que ver con la signatura elegida
y hace que el término cinético de la accién sea positivo.

Como el mecanismo de generacién de campo magnético que estamos estudiando tiene
lugar después de la expansion inflacionaria, podemos considerar tranquilamente que nues-
tro universo en expansion es un Friedmann Robertson Walker espacialmente plano. En este
caso el tensor métrico es g, = diag (—1,a? (t),a® (t),a?(t)). Debido a las propiedades
de invariancia conforme del campo electromagnético es conveniente trabajar en tiempo
conforme, definido por

dn = — (3.3)

En este caso el tensor métrico estd dado por g, = a2 (n) 1., siendo 7, el tensor métrico
del espacio-tiempo de Minkowski, y su determinante /=g = a* (n). [27)

Las ecuaciones de evolucién de los campos escalar y elctromagnético son las de Euler
Lagrange

5 0L 9L _ o oL oL _
“310,8] 0%  “0[9,A, 0A,

0 (3.4)

Explicitamente tenemos
24 [aoq>f + ieA0<I>f] + iea8p Ag®' + 2iea AgBp !

a28§<1>" - a2nij [8,-8]- ‘I)1 + ieaiAj(I)f + 2ieAj8,-(I>f]
+at [(m2 +&R) + eza':’n“"A,,A,,] o =0 (3.5)
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206 [Gp® — ieAg®] — iea’ Gy AP — 2ica’ Apdy®
a’03® — a’n [0;0;® — ic0; A;® — 2ieA;0;D)]
+a? [(m2 +£R) + e"’a.'2n”"A,,A,,] ® =0 (3.6)

(8,0" A, — 8,0"A,] + a®nVie [«wuq»* - a”qnpf] — 2e2a?8 4,80t = 0 (3.7)
Transformando los campos segiin

u
P - %, A, = A, A o A— (3.8)

(notar la posicién del indice en el potencial electromagnético) las ecuaciones anteriores
quedan

@' + 2iedop! — 77 [aia,«pf + ieé),-Ajcp’r + 2ieAj8,-<p1]

+ [a2 (m2 +£&R) - % +iedg + czn‘“’A,,A,,] ot =0 (3.9)

b - Ziedog — 17 [0i050" — iediAjp — 2ieA;0ip)
+ [a2 (m? + €R) - % —iedy + czn‘“’A,,Au] ¢ =0 (3.10)

Eligiendo el gauge temporal, A9 = 0 nos queda

¢l — V2! + a? <m2 +éR - %) of

+ [ie (6/{) ol + 2ie (ffﬁ) <pt] +€? I/i'r (p1 =0 (3.11)

¢ - Vip + a? (m2+£R—i><p

a3

—

+ [ie (9.4) o - 21e (4:9) ¢]+e21A|2¢ = 0 (3.12)

y la ecuacién para el campo electromagnético

[33 - V2] A; + 0;0; A7 = nlie [c,oé)j<p1 ~ <p18j<p] - 2627]ijAj(p(pt (3.13)



3.2 Aproximacién fenomenoldgica estocastica

La creacién cosmoldgica de particulas es un fendmeno estocastico.

En el caso de que las particulas posean carga eléctrica, eso significa que el valor medio
de las corrientes serd nulo. Sin embargo fluctuaciones cudnticas y estadisticas pueden
combinarse para dar una desviacién cuadratica media no nula de esas corrientes.

Desde el punto de vista fenomenoldgico, la fuente en la ecuacién para el campo electro-
magnético puede ser sustituida por una corriente estocastica gaussiana [47). El objetivo
de los célculos de este capitulo es estimar el campo magnético producido por esta fuente
estocdstica cuya estadistica, bajo la hipétesis de gaussianidad, queda determinada dando
la funcién de correlacién de dos puntos simétrica, o funcién de Hadamard.

En una primera aproximacién y suponiendo que el campo magnético inducido es
débil calcularemos esta funcién de correlacién en ausencia de un campo electromagnético
macroscopico. Esto significa que la fuente de la ecuacién para el campo electromagnético
es simplemente la corriente

j' = ien" [soajw* - w’ajw] (3.14)
Como nuestro objetivo final es estimar sélo el campo magnético inducido, tomamos rotor
de la ecuacién obteniendo

[0 -V B=Vxj (3.15)

Para estimar los efectos de la conductividad asumimos la validez de la ley de Ohm,
7 = oF lo cual agrega a la ecuacion anterior un término disipativo, que en espacio-tiempo
Curvo es

[02-V*+a(m)o(n)d) B=Vxj (3.16)

Como explicamos antes, la estadistica de las fluctuaciones esta dada por su funcién de
Hadamard, que a su vez determina la estadistica del campo inducido.

3.2.1 Calculo de la funcién de dos puntos de Hadamard

Como dijimos, las propiedades del estado de nuestro sistema cudntico estocastico estan
fijadas por la funcién de correlacién simétrica de dos puntos, o funcién de Hadamard. En
el problema que estamos estudiando, esa funcién es el anticonmutador de los rotores de
dos corrientes. En términos de las componentes escribimos

N (7, (0, 7)] = ({ (¥ x7), 0.7, (9 x3), (0.7)}) (3.17)

que de ahora en mds llamamo nicleo de ruido. Escribiendo el campo escalar en términos
de dos campos reales, ¢ (n,7) = [¢\ (1,7) + ipa (n,7)] /V/2, la corriente espacial es



3t =en? (010502 — p20j01] (3.18)

con lo cual

(6 X _;)1 =2e (6901) X (6@) (3.19)

Considerando que ¢; y 2 conmutan podemos escribir ¢l nicleo de ruido como
Nig [(n,7), (0. 7)] = 4e?e7'e' 70 [02,G* 0}, G + 0%,G~85,G™) (3.20)

donde hemos introducido los propagadores de frecuencia positiva, G*, y frecuencia nega-
tiva, G, cuyas definiciones son

=(p (.M e ’*)/ )3,2 (n.7) exp [ik. (F-7)]  (3.21)

3[\7
6™ = (o (P p ) = [ CZimGr (e lin (-9 (22)

G* (kn.1') = ox (M ox (') = G~ (5.7, n) (3.23)

siendo ¢, (1) los modos del campo escalar. Usando los desarrollos de Fourier de los
propagadores el nicleo de ruido se expresa

sl

3 3 2
Nig [(n,7), (', 7)) = 4¢° /%( x &), (R x &), G* (x,n,n') G* ('.n.7/)

X exp [i (R+&).(7- 7")] + (.7 &', 7) (3.24)

A partir de ahora es conveniente trabajar con magnitudes adimensionales. Con-
siderando como dimensidn basica la energia, usamos como escale fundamental la constante
de Hubble durante inflacion, H. Asi tenemos que

F=H'y, n=H'r, k=Hk o7 =Hy(7) (3.25)

3.3 Creacidon de particulas

Como dijéramos en la introduccion, al cambiar la geonetria del universo el estado cuantico
de los campos de materia cambia, hecho que se traduce en creacién de particulas. Los oper-
adores de creacion y destruccién de los nucvos estados pueden escribirse como combinacién
lineal de los operadores en los vicjos estados, siendo los coeficientes de esa combinacion los
coeficientes de Bogoliubov [27]. Ellos pucden ser determinados pidiendo que los modos del
campo y sus derivadas temporales prinieras scan continuos en el momento de la transicion.
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Por otra parte, la propia transicién del universo de una etapa a otra debe realizarse en
forma suficientemente suave como para que no haya sobreproduccion de particulas. En el
caso de un universo de Friedmann-Robertson-Walker. las condiciones minimas que deben
cumplirse son que el factor de expansion del universo y su primer derivada temporal sean
continuas.

En tiempo conforme adimensional definido en la ecuacién (3.25), los factores de escala
del universo durante inflacién y durante radiacién fueron calculados en el Apéndice A, y
estan dados por

ar(r) = L (3.26)

1-71
a, (1) = (1+71) (3.27)

donde ademads impusimos la condicién de normalizacién ay (0) = a (0) = 1.

Como dijéramos en la introduccion a esta seccién, luego de producirse la transicién
inflacién-radiacién, el estado del campo escalar puede expresarse como combinacién lineal
de los autoestados en la nueva etapa. En términos de los modos del campo escalar esto se
expresa

Wi (1) ~ ] (1) + By (1) (3.28)

donde ¢Z son los modos de frecuencia positiva del campo escalar durante radiacién, ax y
By los coeficientes de Bogoliubov. En la aproximacién de campo inducido débil, los modos
del campo escalar son solucién de la ecuacién de Klein Gordon

62 2 .
oy + K g+ (66 =) 2 i (r) =0 (3.29)

Esta ecuacién fue resuelta en el Apéndice A para las etapas del universo estudiadas, y sus
soluciones de frecuencia positiva son

Y (1) = 4\/1 —THV k(1 -1)) (3.30)

11),':’ (1) ~ ‘[ ﬁ exp [—z% (1+ 1)2] (3.31)

para radiacién. Los coeficientes de Bogoliubov también fueron calculados en el Apéndice
mencionado. Reteniendo los términos que dan la contribucién mayor a los nicleos de
ruido, su expresién es

para inflacién, y

H\Y4 [-3/2
o’ = =/ (m) r (/) - %ok (3.32)
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L 1/
N = Bok~3/? (3.33)

»8” ~ <£) VA =372
k m

El valor no nulo de S reflcja creacion de particulas a partir del campo gravitatorio y
no debida al decaimiento del inflatén. El mimero de ocupacién para modos de longitud
de onda larga diverge como k3. un comportamiento que excede la correspondiente forma
k=1 de Raleigh - Jeans producida por el proceso de recalentamiento del universo. Este
exceso de ruido resulta en una intensificaciéon del campo magnético muy por encima del
producido por las fluctuaciones de equilibrio. Cuando la escala correspondiente entra
al horizonte se produce la aniquilacién de particulas y antiparticulas, desapareciendo la
correspondiente fluctuacion. La divergencia logaritiica en el nimero total de particulas
creadas hasta un kpax puede ser removida con un adecuado cut-off infrarrojo, por ejemplo
el correspondiente al horizonte de particula actual.

3.3.1 Nucleo de ruido debido a la creacion de particulas

En esta seccién hallamos la forma general del nicleo Ny [(7,9) , (7', 9')] que surge de reem-
plazar los propagadores de frecuencia positiva y negativa en términos de combinaciones
lineales de modos del campo escalar correspondicntes a la época en la cual se propaga cl
campo magnético.

Haciendo entonces el reemplazo mencionado. el nicleo de ruido puede expresarse [46]

Nii’ [(T1 :lj) : (Tleg,)]

N ((.9) ., (7', 7))
N [(r.9) . (7. 7)]
Ni [(n) (7)) (3.34)
El primer térinino es el ruido que estd presente cn ausencia de creacién de particulas. y

por lo tanto no da lugar a una corriente eléctrica efectiva. Los otros dos tériinos son la
contribucién de las particulas creadas y su forma cs

+ +

1

. d-'ikdﬂkl - ~ - A kY (77—
Ni!il [(T,m , (T',IT)] - 482H8 / W (k X "')i (k X k’)i’ 61(k+k )(y y)

xGyi (1,7') G (7.7') (3.33)

3L3L . . . (R TN e
N (0D, (7))~ @B [ T (BxF) (BxR) B

x86G 1 (. T') 6Gp (7, T') (3.36)
donde

cos Q. (7, 7')

le (7', TI) = G;: (7', T,) + G; (T' T’) = Wk (T) W (TI)

(3.37)
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con Qi (7,7") = Qi (1) = QU (7'), Qe (1) = f w (77)dr”,

w (1) =~ \[k2 + maQ( T) (3.38)

8Gik (1,7') = 22k B (1) 9] (7') + 204 Bk97" (1) 0" (7') + 218k)* G (7, 7')  (3.39)

3.4 Evaluacion del campo magnético

En las secciones anteriores desarrollamos y presentamos las herramientas bésicas para
calcular el campo magnético inducido por corrientes eléctricas estocasticas. En esta seccién
llevaremos a cabo el célculo de la intensidad de dicho campo, considerando que debe ser
coherente sobre una escala A y que sufre disipacién debido a la conductividad del plasma
primordial en el que se propaga.

A partir del nicleo de ruido obtenemos la funcién de correlacién del campo magnético
inducido como

(B (10,90) By (10, %))

4 / drd®y dr'd’§
(2m)* (2m)®
Diﬂpl (10, %o. 7, 9) Df,fi,;,l (76,%,7',?7)
{Ni [ @) ()] + N% (), (7, 7)]} (340)
donde D™ (g, %o, 7,7) son los propagadores retardados de la ecuacién de Maxwell (77?).

Transformando Fourier la parte espacial de los propagadores causales la expresién anterior
queda

x

X

d3kd3k' ei(}-:.+l-c").( - -v)
(2m)°

(B (70, 90) By (18, 7%)) = 2H* / drdgdr' d3q /

X (E X E’)i (E X k') |'k 7| (70, 7) DITE:‘E’| (0, 7")
X {4le (T, 1-’) G (T,T ) +0G (T, ‘r') 0G 1 (T, 'r')} (3.41)

3.4.1 Filtrado de las altas frecuencias

La traza de la expresién (3.41) da la densidad de energia magnética en todas las escalas.
La correspondiente densidad debida a modos que son coherentes sobre una determinada
escala espacial A\ estd dada por la contribucién de todos los modos con k < 27/ y esta
contribucién se calcula filtrando los modos con una funcién ventana. Las més comunes son
una gaussiana, o una funcién cuadrada. Por simplicidad. nosotros elegimos trabajar con
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esta Ultima ya que nuestro objetivo ¢s estimar el orden de magnitud del campo magnético
inducido por el mecanismo propuesto, mds que dar un valor preciso. Es importante notar
que el filtrado debe haccrse sobre cada uno de los factores B; (79, o) antes de calcular la
funcién de correlacién, de lo contrario se estaria calculando la densidad de energia total en
un volumen A? lo que daria lugar a una sobreestimacién del campo magnético inducido.
El efecto de la funcién ventana cn la funcion de correlacién del campo magnético puede
realizarse como

Wiw (V) =Vt [ d3gel(F+E) 4 (3.42)

o “’\

La densidad de energia magnética. coherente en una escala A estd dada por

(B3) (1)

pB = al (1)

(3.43)

donde

70 70 3143 10 o 2
(B3)(r0) = e2H4/ dT/ df'/%wg’k, (,\)lkxk'|
T
xDlrfiE,l (10.7) DI’S_LM (r0.7')
X {4G1k (‘r. ‘r') oG 1 (7‘. T') + 6G. (‘r, T') 0G (‘r, ‘r')} (3.44)

Como la funcién ventana satisface

1 para K+ &| 2 <1
Wi (A) = -, (3.45)
0 para |(k+K|A>1

elegir una funcién cuadrada equivale a cortar la integral en los momentos en el limite
superior kmax = 27/ Anin donde Ayin es la escala (adimensional) en la que nos interesa ver
la colierencia del campo magnético.

3.4.2 Evaluacidon de los nicleos de ruido

En esta seccién evaluamos explicitamente el nicleo de ruido en términos de los coeficientes
de Bogoliubov 3.32 y 3.33 y de las funciones de Hadamard 3.37 y 3.39. En primer lugar
tenemos que hacer una disgrecion acerca de la propagacion de las cargas en un plasma de
alta temperatura: A pesar dec que el campo escalar no cstd en equilibrio térmico con la
radiaciéon de fondo, la interaccién clectromagnética con él causa una correccién al valor de
la masa del campo, proporcional a la temperatura del bano. Vamos a modelar de manera
fenomenoldgica dicha correcciéon asumiéndola de la forma

. . . T2
m? = m2 + ¢T? = m3 + e—1< (3.46)

a? (1)
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En este capitulo no tenemos en cuenta la correccién térmica a la masa para calcular
creacion de particulas. Esa correccion se debe a un proceso de termalizacién de las especies,
que suponemos fue posterior al proceso de creacién de las mismas. Por lo tanto en el
limite £ < m/H vamos a considerar que los coeficientes de Bogoliubov estdn dados por
las ecuaciones (3.32) y (3.33) y los modos del campo escalar por la expresién

exp [—iQ (7)]

‘7 ~
con Qi (1) = [Tdr"w (") y
¢ (7) = \/m3a? (r) /H? + €T/ H? (3.48)

De la expresi6n para la densidad de energia del campo magnético, ec. (3.44) vemos que
la contribucién principal proviene del subnicleo N2 ya que es cudrtico en los coeficientes de
Bogoliubov. Efectuando los productos indicados en §Gy (7,7') 6Gyx (1,7') y reteniendo
los términos no oscilantes (ya que ellos no dan lugar a cancelaciones) podemos tomar para
una buena estimacién del campo

1

G (r)sGww () ~ 60|60 fyaren

(3.49)

Como las frecuencias no dependen de los nmimeros de onda, la integral en los momentos
puede realizarse directamente, y asi la densidad comoviente de energia magnética puede
estimarse como

70,7) DT o, (70, 7')
(B}) (ro) ~€2,B(‘}H4k;1nax/ d‘r/ dr 2 w(‘r)wl(,:)kl (3.50)

3.4.3 Conductividad y propagacion del campo magnético

En esta seccién presentamos y discutimos una expresion fenomenolégica para la conduc-
tividad eléctrica del plasma primordial en el que se propaga el campo magnético, basada
en las consideraciones que al respecto aparecen en la literatura. Con ella hallamos el
propagador retardado de un campo magnético de gran longitud de coherencia.

Conductividad eléctrica del plasma primordial

La evolucién de un campo electromagnético depende fuertemente de las propiedades con-
ductoras del medio en que se propaga. Cilculos realizados para determinar la conduc-
tividad del plasma primordial, tanto a temperaturas alrededor de la escala electrodébil
(T ~ 100 GeV) [48] como alrededor de la epoca de aniquilacién electrén - positrén (T ~ 1
MeV) [49] muestran que en general ella es proporcional a la temperatura del plasma
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1R

o (1) e 2T (1) for T < 100 GeV (3.51)
o(r) =~ e?In(1/e®)T(r) for T <100 GeV (3.52)

Como la diferencia entre amnbas expresiones cs solo una constante de O (1), para nuestros

propdsitos es suficiente considerar una expresion general, digamos 3.51 para estudiar la
evolucién del campo magnético.

Con el objeto de estudiar la dependencia de la evolucién del campo magnético con la
conductividad, vamos a asumir que esta uitimma depende del tiempo de una forma general
que tomamos como
a® (7o)
ab(r)’
donde T., lamada usualmente femperatura de recalentamiento, es la temperatura al
comienzo de la época dominada por la radiacién. Considerando que ésta comenzd en
7o = 0 y que en ese instante a (0) = 1, la expresion anterior queda

o (1) ~o(m)

oo = e T, (3.53)

a(T):aba—(oT)

que para b = 1 toma la forma usualmente considerada en la literatura.

(3.54)

Propagador retardado de un campo magnético homogéneo

En este paragrafo usamos la expresion para la conductividad (3.54) para hallar ¢l propa-
gador retardado de un campo nagnético homogéneo. La ecuacién que lo determina es

a(7)

2 4.2
O +k*+a(7r) i

O-| D (19.7) = 6 (10 — 7) (3.55)

Reemplazando la expresion del factor de escala del universo como funcién del tiempo
durante la era de radiacion, dado en la ecuacion (3.27), en la ecuacién 3.55 para el propa-
gador y despreciando k frente a oo/ H ya quc estamos interesados en longitudes de onda
larga, obtenemos

[02+ (141!~ 20,] D (r0,7) = 6 (r0 = 7) (3.56)
La solucion es
ret I F-0Y € ) / I Y ¢ 0 -
D™ (79, 7) = —exp [H 2-0) j d7” exp H (=0 (3.57)

Para 79 > 7 la contribucion principal proviene del limite inferior de integracion. por lo
tanto, evaluando la integral por el método de Laplace [50] obtenemos

D" (19.7) = —oﬂ (1+7)"! (3.58)
0
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3.4.4 Calculo de la intensidad de campo inducida

En esta seccién evaluamos el campo magnético inducido por las corrientes estocésticas en-
contradas en las secciones anteriores, para distintos valores del pardmetro b que determina
la evolucién en el tiempo de la conductividad.

Como el tiempo de observacion del campo magnético es muy posterior a su generacién,
y para ese entonces las corrientes que lo originaron desaparecieron, el limite superior de
las integrales temporales en la expresion para la densidad de energia magnética estd dado
por la vida media de la corriente inducida, 71/,. En ausencia de expansién, y por lo
tanto de horizonte de particula, la vida media de las corrientes seria del orden de la
inversa de la temperatura del plasma en el que se propagan. Al existir expansién y
por lo tanto horizontes causales, una fluctuacién de escala A > H~!(r), donde H (7)
es la constante de Hubble en el instante 7, permanece congelada hasta que ingresa a la
esfera de Hubble. Una vez producido su ingreso, las fluctuaciones decaen por aniquilacién
particula - antiparticula. Sin embargo, si la vida media de las particulas escalares es menor
que el intervalo de tiempo transcurrido desde su creacién hasta su ingreso al horizonte,
entonces la vida media de las corrientes coincidiria con la de las particulas. Esta ultima
esta determinada por el modelo de particula considerado.

En las subseccions siguientes evaluamos el campo magnético inducido por las corrientes
estocésticas, para dos formas particulares de la conductividad, una es la usual: b =1 que
corresponde a un plasma relativista, y la otra b = 2 que representaria un plasma no
relativista, ya que en para este iiltimo la temperatura varia como T () o a~2 (t),

El punto de partida para la evaluacién del campo inducido, es la expresion 3.50 para
la densidad comoviente de energia del campo magnético. Para estimar el campo inducido
en la escala espacial de interés, es conveniente expresar kmay en términos del valor fisico
actual. El nimero de onda comoviente. kgq es el valor de P h¥s en 7 = 0, es decir cuando

gal
Phys

al - A partir de la adimensionalizacion de los modos,

phJs
gal

a(r) =1, o0sea Kgol = a(Thoy) K

tenemos que koot = Kgat/H = a(Thoy) &
magnética es

/H. Por lo tanto la densidad de energia

< BP’WS2> (0) (B3) (r0)

(14 (7‘0

et - (1o, 7) DTEt =, (7o, 7')
hysd ! lk L' | kll
n" y / d‘r/ dr T ) (3.59)

A partir de esta expresién inferimos el valor del campo magnético coherente a escala k-1

en un instante 7,5 como

By (o) ~ \/(B2*2) (7o) (3.60)
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Plasma relativista

En este caso, b =1 y el propagador es

¢ H 26
ret (70-7) = === (3.61)

D

Evaluando ahora las integrales temporales en la expresion para la densidad de energia
obtenemos

2
H3k ph(ysl i/ dr
(B2) () ~ € azm“ / (3.62)

00 \/7"0 14+ 7)%/H? + eT2./H?

HAKPhyst m \/ m2 2 T2 m2

2 Kmax 2 0 rc
= In® [2—1\/ — = +2—=
0‘(2)771,% H H2 (1 + Tl/?.) + €H2 + H2 (l + 71/2)

o sea que la intensidad de campo inducido depende débilmente de la vida media de la
corriente. En virtud de esto podemos estimar la densidad de energia magnética hoy como

(B >(TO 2 HY

(B3) s (T0) ~ ~e Koyt (3.63)
A 0 : max :
Phys al (Thou) Uémg
de donde podeinos estimar el campo magnético coherente sobre esa escala como
H?  hys2
By ~ ¢ KPhYS 3.64
( ) phys ) Mmoo gal ( )

Teniamos que o¢ = e~2Ty,. Para el caso de recalentamiento instantineo que estamos
considerando, Ty. = /H my siendo my la masa de Planck, con lo cual

3rr3/2
e’H / phys?2

(Bx)gat (T0) ~ (3.65)

mo /Ty gal
hy : .
La escala actual correspondiente a una galaxia es AYJ/° =~ 1 Mpc ~ 1.5 x 10% GeV ™1

con lo cual nphys (27r/1.5) x 10738 GeV. Coumdelando H = 10¥GeV, m ~ 100GeV .
mp = 10° GeV, e2 ~ 1072 y que 1 GeV? ~ 10%° Gauss obtenemos

(B,\)ga, (10) ~ 1073 Gauss (3.66)
que es una intensidad 25 drdenes de magnitud mds débil que la necesaria para alimentar

el dinamo galactico.

Plasma no relativista

Si bien esta situacidn no es realista para el plasma del universo temprano, no es claro que
un campo magnético de longitud de coherencia mayor que el horizonte de particula sea
atenuado de la misma forma que otro cuya escala sea menor que el horizonte. y por lo
tanto sea afectado por procesos causales. Estudiar la propagacion del campo magnético
en este plasma nos va a permitir hallar una cota superior a su intensidad.
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En este caso, b = 2 y el propagador queda [46]

H
D:;it—rel (TOv T) == (1 + T) (367)
g0

con lo cual la expresién para la densidad de energia del campo magnético es ahora

12
. T2
(B§>phys (7'0) ~ 2 K,Phy 4 [\/HZ 1+ T1/2) + CH—; (368)

Si consideramos que 7/, estd dado por el tamafio del horizonte en el momento en que
entra en él la escala considerada, tenemos que

1 H
Ty ~ =——>1 3.69
/2 kga’ (Thoy) Kg{t{/xs ( )

En este caso el primer término en la raiz supera al segundo por varios 6rdenes de mag-
nitud, pudiendo entonces despreciar este tultiino frente al primero. Usando que el factor
de escala del universo y la temperatura de la radiacién de fondo se relacionan segiin
Tre = a(Thoy) Thoy ¥ la relacién entre oy y la temperatura de recalentamiento instantdneo,
obtenemos

5 hys?2 2
(B, (7o) ~ 2t i o HC piyer T (3.70)
A phys o3mg a? (They) mgy T H2mp,

y tomando los mismos valores usados en el cilculo para un plasma relativista obtenemos

H3 T _
(B)\)phys (T0) ~ € o KBS mholy 1073 Gauss (3.711)
4

Si bien en este caso el campo es 15 6rdenes de magnitud mayor que en el caso de propa-
gacion en un plasma relativista, tampoco resulta ser suficiente para alimentar el dinamo (si
éste llegara a ser operativo), alin considerando las cotas que se obtienen para la intensidad
de campo semilla para un universo con constante cosmoldgica [12].

Con el objeto de comparar la vida media de la corriente con la de particulas predichas
por diferentes modelos, tenemos que dar el valor de esta vida en tiempo cosmolégico. Este
es simplemente

1 - -
t2 = Zrs = 10%8GeV ! = 1013seg ~ 10° afios (3.72)
gal

valor que supera en muchos 6rdenes de magnitud al de las particulas consideradas en los
modelos de particula, tanto el standard como el supersimétrico.

3.5 Campo fermiénico

En esta seccién evaluamos la intensidad de campo magnético inducido por un campo
fermidnico. En el apéndice B se resolvié la ecuacién de Dirac y se hallaron los coeficientes
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de Bogoliubov correspondientes a la transicién instantinca considerada en este capitulo.
El nicleo de ruido en este caso se expresa [46]

Ny (r,7') = 4e2/(lE (lﬁfk(T)f"(Ti)f*T (r) f5 ()

Ni NN, 1\7
X {Mil,), (7' ) + 2‘2,), (7, 7' |k +151 } (3.73)
donde 5 1
Ny =N = = =pn (3.74)

R el | S

X lma(f) - zml [mu(r) - if; (T)] (3.75)

I (7) f7 (1)

k27)2 fp (")

fi (1) S5 (1)
ma (1) — z%] [ma(r) - zf:; (T)] } (3.76)

fi (1) = arexp [zm(l +7) /2] + B exp [zm (1+7)° /2] / exp ( 2/2) ds (3.77)

M2 (1) [F-(F+9)] [ (R +7)] {[L )+ fk< ')] [ma () + 2! ')}

+

con

(7)
donde
ir 1+’, X mm 2\ 1/2+im
Q) - 5 im ) exp 5 p
i 1 im\ 2\,
Br ~ —;1" <—§+z1n>(.xp <7> <E) k (3.78)
y
2(r) = (1+i)Vm(1+7) (3.79)

A partir de la expresion de los coeficientes de Bogoliubov vemos que no hay divergencia
en el nimero creado de particulas y por lo tanto la intensidad de corriente va a ser inuy
pequena. Esto se debe a que en el caso fermionico los acoplamientos confornie y minimo
a la curvatura escalar son el mismo. Reeniplazando en el nicleo, se puede ver que los
dos primeros términos contribuyen por sobre cl tercero. Considerando que la propagacién
se produce en un plasma no relativista obtenemos que la densidad de energia coinoviente
coherente en una escala A debida a cada uno de los términos considerados es [46]

P g8  exp [2im(1 + 712 2/H]
ogm? (1/4 + m2/H?)? cosh? (wm/H) s

(B ~ 8 (3.80)
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2 A ! k8 (3.81)
agm2 (1/4+m2/H2)2cosh2 (7m/H) max '

Considerando m =~ 10~!! GeV y 0¢ ¥ kmax las usadas en el caso del campo escalar se

) (1) (2)
obtiene <Bf\’hy3> ~ 10710 Gauss y <thy’> ~ 1078 Gauss, valores absolutamente
insignificantes desde el punto de vista astrofisico.

(B} ~ 64

3.6 Discusiéon

En este capitulo describimos un mecanismo nuevo de generacién de campo magnético
primordial basado en la generacién de corrientes eléctricas estocasticas producidas por
creacién cosmoldgica de particulas cargadas. La ventaja principal de este mecanismo es
que, debido a que no es causal, induce campos en todas las escalas espaciales, es de-
cir incluso aquellas mayores que el horizonte de particula. El mecanismo de creacién
de particulas es muy sensible al spin de los campos y a su acoplamiento a la gravedad.
Efectivamente el mayor nimero de particulas se crea para un campo escalar minimamente
acoplado a la curvatura, mientras que para campos fermidnicos ese niimero es muy pequefio.

Como el proceso de creacién de particulas es estocdstico, los valores medios de las
diferentes magnitudes que dependen de esa creacién son nulos. Por lo tanto todo efecto
se manifiesta a través de las fluctuaciones cudnticas y estadisticas, cuya informacién estd
dada por el valor de espectacién de su anticonmutador, o funcién de Hadamard.

Estudiamos la induccién de campos magnéticos por corrientes escalares creadas cuando
el universo realiza la transicién de la época inflacionaria a la de radiacién de forma in-
stantdnea. Para ello tuvimos en cuenta que las corrientes se desplazan en un plasma
primordial de conductividad finita. y consideramos para €l dos posibles casos limites: el
relativista y el no relativista. En ambos casos la conductividad finita del plasma atenta
fuertemente la intensidad del campo. Para el caso de un plasma no relativista, se alcan-
zaria una intensidad astrofisicamente intcresante sélo para valores poco realistas de la vida
media de la particula escalar.

Calculamos el campo inducido para el caso en que las cargas creadas son fermidnicas,
comprobando que es muchos 6rdenes de magnitud menor que el obtenido en el caso escalar.

Todas estas consideraciones llevan a la conclusién que es necesario estudiar la gen-
eracién y propagacién del campo magnético primordial en una etapa del universo en la
cual éste sea un mal conductor, o aiin no se haya establecido un plasma primordial. Esa
etapa es la de recalentamiento del universo. En otras palabras, debemos considerar que el
recalentamiento no es instantdneo y estudiar la propagacién del campo magnético durante
él.

Por otra parte, independientemente de la intensidad final producida por nuestro mecan-
ismo, debemos encontrar un candidato realista a ser nuestro campo escalar cargado.

Estos dos puntos son el objetivo del préximo capitulo.
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Capitulo 4

Generacion de campos magnéticos
durante la etapa de
recalentamiento: conexion con la
teoria supersimétrica de
particulas.

En el capitulo anterior vimos que la conductividad del universo juega un papel decisivo
en la evolucion de un campo magnético, cualquiera sea su mecanismo de induccién.

Durante la etapa del universo dominada por la radiacién considerada en el capitulo
anterior, vimos que la conductividad del plasma primordial estaba determinada por su
temperatura. El campo magnético inducido resultaba ser proporcional a la inversa de
dicha conductividad y por ende a la inversa de la temperatura. Asumir que el universo
pasa instantineamente de inflacion a radiacion, implica considerar que toda la densidad
de energia del universo inflacionario se convirtié cficientemente en radiacién en equilibrio
térmico (conforme). En ese caso la temperatura al comienzo de la etapa radiativa, llamada
temperatura de recalentamiento. Ty, es muy alta, del orden de /H My, donde H es la
constante de Hubble durante inflacién, y M,; la masa de Planck.

Si asumimos que la dependencia de la conductividad con la temperatura es una ley
general, y sobretodo que durante la mayor parte del recalentamiento podemos asumir
la existencia de una conductividad eléctrica. entonces para disminuir el efecto de ésta
sobre la propagacién del campo magnético necesariamente tenemos que considerar que
el recalentamiento del universo no fue ni instantineo ni eficiente, y que durante él la
temperatura es mucho menor que el valor mdaximo mencionado en el parrafo anterior.

En los escenarios de recalentamiento estudiados ultimamente, ese proceso tiene lu-
gar basicamente en dos etapas. En la primnera, llamada de precalentamiento, el inflatén
transfiere toda su energia a los campos de materia primordiales, mediante amplificacién
paramétrica. En ella se alcanzaria una temperatura pico, Ty, pero tal que Ty < /H M.
La segunda etapa consiste en la termalizacién de los productos del precalentamiento, y
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culmina cuando se alcanza cquilibrio térmico (conforme). La temperatura del plasma pri-
mordial en ese momento se¢ denomina temperature de recalentamiento, Ty y obviammente
es muchisimo menor que en cl caso de recalentammiento instantaneo. La baja temper-
atura del plasma primordial jugaria entonces en favor de una menor atenuacién del campo
magnético.

Estos estudios los enmarcamos en ¢l modelo supersimétrico de la fisica de particula. ya
que en él hay un candidato natural para el campo escalar cargado de nuestro mecanismo:
la particula teu supersimétrico, s — 7, que es cl leptén supersimétrico mas liviano. La
vida media de esta particula nos va a proveer una cota superior para la duraciéon de la
corriente. Por otra parte este modelo permite considerar temperaturas de recalentamiento
relativamente bajas: considerando que la conductividad eléctrica del plasma primordial
puede ser funcién de la temperatura, en virtud del andlisis hecho en el capitulo anterior,
el campo inducido podria ser mds intenso.

Parte de los resultados de cste capitulo fueron publicados en la referencia [51]

4.1 Modelo de la Fisica de Particulas

El propdsito de esta seccidon es presentar las caracteristicas generales del modelo super-
simétrico de particula, con el que damos soporte a nuestro mecanismo de generacion de
campo primordial.

Describimos brevemente el proceso de ruptura de simetria y la emergencia en cste
modelo de las particulas escalares mads livianas. entre las que se encuentra el campo cargado
de nuestro modelo. Ademds explicamos brevemente la relacion entre la masa de la mnds
liviana de estas particulas, ¢l gravitino y la temperatura de recalentamiento del universo.

Ademas de predecir una amplia variedad de particulas, los modelos supersimétricos
predicen naturalmente la unificacién de las constantes de acoplamiento de gauge para
altas energias.

4.1.1 Modelos supersimétricos de particula con ruptura de supersimetria
mediada por un bosén de gauge

En la versién mads simple de estos modelos. la ruptura de supersimetria se transfiere al
sector visible de la teoria a través de un conjunto de campos masivos, llamados mensajeros,
que llevan nimeros cudnticos no triviales bajo el grupo de gauge [52, 53]. Se suele asumir
que los mensajeros, ®; y ®; adquicren una masa explicita My a través del valor de
espectacion de un singlete de campo (X;) = M/ con el que se acoplan en un superpotencial

W =X,88, (4.1)

Un valor de espectacion de vacio de la componente auxiliar F; del campo X, rompe la
supersimetria y a través de las interacciones de gauge de los campos mensajeros induce
las masas (de supersimetria rota) cn el sector observable. Para el caso mas simple de N
conjuntos de campos mensajeros pertenccientes a la representaciéon fundamental de SU (5)
mas un singlete de campo X, sc obtiencen las masas de los gauginos
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Na,- F
Mi= "= (4.2)
donde el indice ¢ = 1,2, 3 estd asociado con los grupos de gauge U (1), SU (2) y SU (3),
respectivamente.

Las masas escalares que no se ven afectadas por acoplamientos de Yukawa estin dadas
por

i 2 ) 2 - a?
"= Tereto () - o S0 e

1

donde m; son las masas de supersimetria rota para gauginos y escalares, u es la escala
del grupo de renormalizacién con p = 0 correspondiente a la masa de los mensajeros, cg-
es el operador cuadratico de Casimir de la particula escalar correspondiente al grupo i de
gauge y a; y b; el acoplamiento de gauge y funcién beta del modelo supersimétrico minimo
respectivamente.

Los escalares més livianos del espectro resultan ser los leptones supersimétricos dere-
chos y, para N > 1 el tau supersimétrico, o s-tau, puede volverse ficilmente mas liviano
que el neutralino més liviano debido a efectos de mezclado. Sin embargo para valores
caracteristicos de la escala de ruptura de supersimetria F' la particula supersimétrica més
liviana es el gravitino, cuya masa estd dada por

F
\/ﬁmpl
donde my es la masa de Planck y donde identificamos F' con la escala fundamental de

ruptura de supersimetria Fy. Por lo tanto el gravitino es la particula supersimétrica mas
liviana para cualquier valor de M mucho menor que la escala de Gran Unificacién.

me = (4.4)

Asumiendo conservacién de paridad-R [54], la siguiente particula supersimétrica mas
liviana (particula NLSP, del ingés Next to Lightest Supersymmetrybreaking Particle) de-
caeria en un gravitino y una particula estandard, con una vida media [55]

1 (100Gev\* [ VF '

e

tig = — 10! Gev -1 4.
1/2 k2 ( MNLSP ) (100 TCV) 3x 107 Ge (4.5)
donde myrsp es la masa de la particula NLSP y k es un factor de proyeccion igual a
la componente en NLSP del superpar de la particula NLSP en el cual estd decayendo la
particula NLSP. Para el caso de un s-tau decayendo en un tau y un gravitino, k£ = 1.

Se pueden obtener cotas al valor de la escala de ruptura de supersimetria pidiendo que
la densidad de gravitinos no cierre el universo. Por ejemplo, si la masa del gravitino es tal
que mg > 1 keV, la temperatura al comienzo de la etapa dominada por la radiacion, Ty,
debe ser mucho menor que la escala de Gran Unificacién a fin de evitar una sobreproduccién
de gravitinos [56]. La cota exacta sobre T;. depende de la masa del gravitino. Para valores
relativamente grandes de m , correspondientes a VF =~ 10° GeV, (M =~ 10'3 GeV), se
obtiene
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T,. < 10" GeV (4.6)

(para valores grandes de la masa del gravitino. domina la produccién no térmica de los
mismos, lo cual da una cota mds estricta para la temperatura de recalentamiento, que
puede ser del orden de la escala débil). Esta cota es mds pequefia para valores menorcs
de F. Por otra parte para g < 1 keV y para cualquier valor de la temperatura de
recalentamiento mayor que la escala débil. los gravitinos van a estar en equilibrio desde
tiempos tempranos y, para ese rango de masas. los gravitinos son suficientemente livianos
como para dar valores aceptables de densidad remanente de los mismos.

En las secciones siguientes evaluamos la creacion de particulas y el campo magnético
inducido por ellas considerando una ctapa de recalentamiento de duracién no nula, al cabo
de la cual se establece una temperatura de recalentainiento del universo mucho menor que
la considerada en el capitulo anterior.

4.2 Evolucién del campo escalar durante recalentamiento y
durante radiacién

En esta seccion presentamos los ingredientes basicos para el estudio de la evolucién del
campo magnético primordial, esto es las soluciones de la ecuacidn de Klein - Gordon
en cada una de las etapas del universo involucradas y los coeficientes de Bogoliubov.
Ademas caracterizamos la época de recalentamiento por sus temperaturas pico, Ty y de
recalentamiento 7., proponiendo una ley de evolucion fenomenoldgica entre ambas.

Asumiendo que durante su ctapa de recalentamiento el universo evoluciona como si
estuviera dominado por la materia [57. 42]. y que durante esa etapa la temperatura varia
como T « a~®(7) [58] con 0 < b < 1 los factores de cscala en las distintas etapas del
universo como funcién del tiempo conforme adimensional definido en el capitulo anterior
son

1

inflacion ar () = T 4.7)

-7

2
recalentamiento ap(t) = (1 + %) (4.8)
. ey T:\I ) 1/26 T

radiacion ay (1) = —_— 14— 4.9
(0 = ()7 (1+3) (4.9

(ver Apéndice A) donde Tjs y Ty son las temperaturas del universo al comienzo de la
etapa de recalentamiento y al comienzo de radiacién respectivamente.

La mayor parte dc las particulas sc crea cn la transicién inflacién - recalentamiento
[51]. Para su evaluacién asumimos mievamente que esa transicién es instantdnea y por lo
tanto durante ella no se hizo efectiva la correccidon térmica a la masa del campo escalar
debida a la interaccién del campo con el plasima de materia en el que decae el inflaton.
Para el periodo inflacionario, como la temperatura es practicamente cero, esas correc-
ciones son despreciables. Sin embargo cn tcorias de supergravedad la posible presencia
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de acoplamientos no renormalizables del campo del inflatén, I, con el campo escalar en el
potencial de Kahler [59]

Kie = -%%I*I*qﬂ@ (4.10)

my

darian lugar a una contribucién natural a la masa ém? ~ Cy H?. Por lo tanto en general
se generaria una masa efectiva del orden de la constante de Hubble durante inflacién, a
pesar de que el coeficiente Cy pueda ser pequeiio o aiin cero en el caso que el acoplamiento
efectivo especifico esté prohibido por las simetrias de la teoria [60].

Considerando nuevamente acoplamiento minimo, las soluciones de la ecuacién de Klein
- Gordon durante inflacién, que corresponden a frecuencia positiva son nuevamente por la
ecuacién (3.32) del capitulo anterior, pero ahora con v = (3/2) /1 — 4m2/9H? donde para
los valores caracteristicos de mg y H durante inflacién, m2?/H? ~ Cy. Para los desarrollos
que haremos en este capitulo vamos a considerar Cy <« 1, y al final discutiremos las
consecuencias de valores diferentes de esta cantidad.

Para estudiar la evolucién del campo magnético durante recalentamiento y radiacién,
si tenemos que tener en cuenta las correcciones térmicas a la masa del campo escalar. En
ambas etapas la forma de los modos serad del tipo WKB, y se obtienen directamente de
las expresiones halladas en el Apéndice A. En general la solucién de frecuencia positiva se
expresa

Yk (T) =~ %(7‘) exp [—i92 (7)] (4.11)

con Q(7) = frw (7")dr” y w(7) = (m/H)a(7). Para la etapa de recalentamiento con-
sideramos una dependencia de la masa con la temperatura de la forma

m2=m(2,+gT2(‘r)=m0+gT,a——

(4.12)
donde T es la temperatura pico alcanzada durante el precalentamiento y b es un pardmetro
que tiene en cuenta el hecho que la termalizacién del plasma primordial no es un proceso
adiabético. En los modelos supersimétricos de particula suele tomarse b = 3/8 [61]. Por
simplicidad vamos a asumir que la temperatura pico se alcanza a 79 = 0, y en ese caso
a2’ (0) = 1.0bviamente debe ser 0 < b < 1. Entonces para k < m/H tenemos para la
etapa de recalentamiento

on(r) =\ D (1) + g a2 1) (413)

Para la etapa de radiacién la correccién térmica a la masa es la dada por la ecuacién
(3.46) del capitulo anterior, y la frecuencia de los modos por la ecuacién (3.48) del mismo
capitulo.

Los coeficientes de Bogoliubov fueron calculados en el Apéndice A y son
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. 1/2
aif ~ —ié (E) L exp [zgm + ik] (4.14)

4 \'m K372 3JH
3(H 172 2m
B = —t7 (;) a7 oXp [-1§§ + ik] (4.15)

4.2.1 Parametros cosmolégicos

Para estudiar la evolucidon del campo inducido durante el periodo de recalentamiento,
debemos conocer la duracién del mismo y sobretodo la temperatura pico Ty, alcanzada
durante el precalentamiento como funcion de T, y H. Esto puede hacerse a partir de la
expresion de la edad del universo e¢n funcién de las temperaturas

hoy = 3H T“y T,,\[ Thoy .

donde Thoy =~ 10713 GeV es la temperatura actual de la radiacién de fondo, Thy ~ 1 eV ¢s
su temperatura al comienzo de la era dominada por la materia. A partir de esta expresion
hallamos

. 3H _1/2,,.3/ /3 Hm, %3
—ab 1/2,3/2 !
Ty = TP 08 [TT;\I Thny X thoy] =T, [T;] (4.17)

donde la iltima igualdad se obtiene reemplazando tj,y ~ mpyT, ,l_o:;/ 2T1\_11/ 2 (42]. Indepen-
dientemente del valor de b y para 10!'' GeV < H < 10'3 GeV, siempre se cumple que

T > T,.

Respecto de la duracién del recalentamiento. debemos comnpararla con la vida media
del s — tau, para poder saber si la corriente tiene alguna chance de sobrevivir dicha etapa.
En tiempo cosmoldgico, esa duracion estd dada por la ley de variacién de la temperatura

o /T, \ M2
e 35 (%) (4.18)

26/3 . .
usando T} /Tyc =~ [Hmy /TZ] ? la expresion anterior queda

(4.19)

Para un intervalo de temperaturas de recalentammiento 107 GeV < Ty < 102 GeV obten-
emos

10720 seg ~ 10° GeV ™! <ty < 10" GeV ! ~ 10710 seg (4.20)

Un intervalo aceptable de vidas medias del s-tau es
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1012 GeV ™! > 10713 seg < ti2 < 1078 seg ~ 107 GeV ™! (4.21)

con lo cual vemos que segin sea el valor de la temperatura de recalentamiento, podemos
considerar que ¢/ > 4.

En términos de 7 las cotas anteriores son (para H = 10!3 GeV)

Hmy \ /3
6 ~ pl 9
106 < 1o~ 2 ( T2 ) <10 (4.22)
y
108 < 7/ <10 (4.23)

4.3 Estimacion del campo magnético

En esta seccién estimamos el campo magnético inducido por por las particulas cargadas
creadas al pasar el universo de la etapa inflacionaria a la de recalentamiento. Para ello
asumimos un modelo fenomenoldgico para la conductividad del plasma durante recalen-
tamiento, asumiendo que ésta depende de la temperatura de la misma manera que durante
la época radiativa,es decir o (1) =~ e~ 2T (7). pero en este caso la temperatura no evolu-
ciona adiabaticamente, sino que lo hace siguiendo la ley propuesta en Ia ecuacién (4.12),
es decir T (1) = Tpa~? (). Como ahora estamos trabajando con una particula especifica,
el s-tau, la vida media de la corriente esta dada por la de dicho leptén, pudiendo ser mayor
que la duracién de recalentamiento, segin se desprende de Ias expresiones (4.22) y (4.23).

4.3.1 Conductividad eléctrica del plasma primordial y propagador causal
del campo magnético

Como ya lo adelantdramos, ante la ausencia de un mecanismo mas o menos aceptado para
la formacién del plasma primordial, vamos a considerar un modelo fenomenolégico para
describir la conductividad del mismo durante el recalentamiento del universo, basados en
lo que se conoce para la época dominada por la radiacién, es decir que ella es proporcional
a la temperatura del plasma: o (1) =~ e 2T (7). A partir de esta expresién podemos
plantear una forma funcional general para la conductividad del plasma durante las eras
consideradas en este capitulo, y asi hallar la expresion general para el propagador del
campo magn ético.

Proponemos entonces como forma general de la conductividad

ao

O'(T) = 6_2T (T) = m

(4.24)
donde para la etapa de recalentamiento, op = e~2T}, a = 2b y ¥ = 1/2, mientras que para

la época dominada por la radiaci 6n, oo = e~2T,, & = 1(2) para un plasma relativista (no
relativista) y v = 1.
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El propagador causal del campo magnético. para modos cuya longitud de onda es tal
que k£ < gy es la solucién de la ccuacion

82 (1 + ’)’T)"_n ‘ .

w + —H—E D¢ (TO,T) =9 (7'0 - T) (425)
donde n =1 para la era radiativa y n = 2 para la de recalentainiento. La solucién general
es

R A Y A oo (1 +yr') !
pret - _ oo ( / ' _ .
(10,7) exp l Hy(vn—o) | /. dr’ exp Hy(l+n=a) (4.26)

Para 79 > 7 la contribucién principal a la integral proviene del limite inferior y podemos
evaluar esta contribucién mediante el método de Laplace [50] obteniendo

. H _
D™ (rg.7) = 70—0 (1+77)°" (4.27)

Particularizando para cada ctapa tenemos

2 2(b-1)
Recalentamiento D! (19,7) =~ % (1 + %) (4.28)
. (32H 1
Radiacion DI (ro.7) = 7 (1+ 1) (4.29)
0

4.3.2 Evolucién del campo magnético

Evaluamos la intensidad de campo inducido a partir de la densidad de energia magnética
calculada en el capitulo anterior. ecuaciéon (3.50) pero ahora con los coeficientes de Bo-
goliubov para esta transicién. ccuaciones (4.14) y (4.15).

o ( H\? [ Dret(rg, )2
phys2 ~ 02 physl 0 .
<B,\ > (TO) € (1”0) Kmax [/ dr w (T) _] (430)

Si la vida media de las particulas supera la duracidon de la etapa de recalentamiento.
entonces

2 T ret . T1/2 DTCt . 2
<B§hys2> (1) ~ €2 <m£) phys [/ gr D (70.7) +/ dr (‘ro,T)] (431)
0 0 T

wr(T) ” wy (7)

4.3.3 Evaluacién del campo magnético generado durante recalentamiento
y radiacién

Tenemos que evaluar las integrales temporales correspondientes a la propagacién del campo
en cada etapa. Para la de recalentamiento tenemos
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/17 dr Di}‘ft (7_0’ 7.) N H‘Z (1 + 77/2)4”—4
0

wr(t) ~  g2TioR (4b—4)
_ e2 2 1 T,f (4-2b)/3 W)
g'2T24(b—1) \ Hmy ‘

mientras que para la de radiacién

Ti/2 D"e‘ 0, "'1/2 (1 -1
/ d‘rw—o ~ / +7)° (4.33)
™ 7 % \/—3 1+7)° —?;

donde o = 1 corresponde a un plasma relativista y & = 2 a uno no relativistay of = e2T,.
Para el plasma relativista tenemos

T2 Dret (1, 7) H? H [m? T2 md
dr—2——— =~ - In (2=
_/1.7 T wy (T) moag n mo H2 (1 + T1/2) + gH2 2H2 (1 + 1'1/2)
e?H?
~ - moT, (4.34)
mientras que para el no relativista
T2 Dret (1, 7) H®  [m} T?
dr—l————" =~ -—5— 1
/n "oy () ~mog \| H? P tmp) + I
2H2
~ - moT, (1 + T1/2) (4.35)

Asumiendo b = 3/8 [61] y T, = 102 GeV se obtiene que, si consideramos el méximo
valor posible para la vida media de la particula, la contribucién al campo magnético
proveniente de la etapa de recalentamiento es despreciable frente a la producida durante ra-
diacién, con lo cual podemos tomar como estimacién para la densidad de energia magnética

2
H\? n2 - Dret (ro, 1)
2 ~el | phys4 24 ) 4.
<Bz\>phys (TO) € <m0) Kmax |;/'T’ dr Wy (T) ( 36)

Para el caso en que la propagacién se produce en un plasma relativista se tiene

rel ~ 6 I{6 phys4 4 7
<Bz\)phys TO) ¢ T:yzmg Kmax ( 3 )

mientras que para el caso del plasma no relativista

L HE® 2
<B/\>:Zysre 66T2 4"%3:54 (14+712) (4.38)
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y por lo tanto el campo magnético puede ser estimado como la raiz cuadrada de las
expresiones anteriores, o sea. Para H = 10, T, = 102 GeV, mg = 102 GeV. 7/, = 100,

h _
ke ~ 10738 GeV obtenemos

\ rel
(BY™) (1) ~ 107 Gauss (4.39)
phys
no—rel
<Bf\’"”s>' (7o) ~ 107'° Gauss (4.40)
phys

Ambos valores son mds interesantes que los hallados en el capitulo anterior, desde el punto
de vista astrofisico. Efectivamente. ambos pueden alimentar al dinamo galdctico.

Vemos que en el caso realista de un plasma relativista la dependencia logaritmica con la
vida media de la particula hace que el resultado dependa débilmente de los pardmetros de
la teoria de particula considerada, en particular de la escala de ruptura de supersinetria.
El dnico pardmetro que ain podria tener algin efecto en la intensidad de campo inducido
es Cy. Si no se desprecia este término cn el cdlculo de los coeficientes de Bogoliubov,
entonces la dependencia de éstos con el nimero de onda seria k™ con v < 3/2, con lo
cual la dependencia final del campo seria Hf,?;f") y la intensidad resultante menor que la
hallada.

4.4 Discusion

En este capitulo extendimos los desarrollos del capitulo anterior al caso en que el universo
realiza una transicion no instantanca de la etapa inflacionaria a la de radiacion. Esto es,
consideramos que el recalentamicento del universo tuvo una cierta duracién.

Por otra parte, enmarcamos nucstro mecanisimo en un tnodelo concreto de fisica de
particulas: el modelo supersimétrico con ruptura de supersiinetria mediada con un bosén
de gauge. Ademads de proveernos con un candidato concreto de particula escalar, cstos
modelos poseen la ventaja adicional de permitir una baja temperatura de recalentamicnto
del universo.

Asumiendo que durante ¢l periodo de recalentamiento hay un plasma cuya conductivi-
dad eléctrica depende tainbién de la temperatura, la baja temperatura. de recalentamiento
provee un ingrediente importante al cstudio de la propagaciéon de un campo primordial,
que es una baja conductividad eléctrica para el plasma primordial durante la etapa de
radiacidn, gracias a lo cual la disipacion del campo magnético es mucho menor que en ¢l
caso de recalentamiento instantaneo. La intensidad inducida final en este caso ¢s suficien-
temente alta como para tener impacto en la gencracion de los campos galacticos.

Otra posibilidad muy considerada cn la literatura es que la conductividad cléctrica
durante la etapa de recalentamiento sea nula, por ende no habria disipaciéon y en conse-
cuencia la intensidad de campo podria ser muy alta. Sin embargo en este caso habria que
considerar un ingrediente, que hasta ahora despreciamos, que es la conductividad debida
a las propias particulas creadas.

Despreciar la conductividad de las cargas escalares en un recalentamiento instantanco
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es una aproximacién razonable debido a que se asume que el plasma primordial se establece
instantaneamente y, debido a la alta temperatura que se alcanza al comienzo de la etapa
dominada por Ia radiacién, Ia conductividad eléctrica del mismo es alta.

Durante un recalentamiento prolongado en cambio, es razonable considerar que hay
un periodo de tiempo durante el cual aiin no se estableci6 el plasma primordial y por ende
durante éI la conductividad eléctrica estara determinada por las propias cargas escalares.

En el capitulo siguiente encaramos el estudio de la propagacién del campo magnético
durante las primeras etapas del recalentamiento de manera consistente, esto es tomando
en cuenta el efecto de las propias cargas en la propagacién del campo inducido por ellas.



Capitulo 5

Estimacion Autoconsistente de
Campos Magnéticos Durante la
Etapa de Recalentamiento

La principal dificultad para generar campos magnéticos en el Universo Temprano es romper
la invariancia conforme del campo de Maxwell. En el secgundo capitulo de esta tésis
propusimos un mecanismo de ruptura de esta invariancia, que consistia en la generacién
de una corriente eléctrica estocdstica mediante creacién de particulas escalares cargadas
durante la transicién inflacion-recalentamiento. En cse mismo capitulo y en el tercero
investigamos ademas el efecto que tienc la conductividad eléctrica del plasma en el cual
se propaga el campo sobre su intensidad final. Consideramos la propagaciéon durante la
etapa dominada por la radiacion y durante los iiltimos estadios del recalentamiento, y en
todos los casos encontramos que la intensidad de campo era atenuada dramditicamente por
la conductividad eléctrica del plasma primordial.

En este capitulo extendemos el andlisis de la dependencia de la intensidad inducida
con la conductividad a las etapas tempranas de la etapa de recalentamiento. Durante ese
periodo los campos y sus fuentes se extienden sobre escalas mayores que el horizonte y por
lo tanto el tratamiento consistente de su evolucion requiere el uso de técnicas apropiadas de
la teoria de campos fuera del equilibrio. Dado el conocimiento presente, un tratamiento
basado en el uso de teoria de campos puede hacerse solamente dentro de un esquema
perturbativo. Asumiremos que el modelo contienc N campos escalares idénticos, lo cual
nos va a permitir hacer uso de la expansién 1/N [62, 63].

Como el valor medio de los campos inducidos es cero, debemos estimar su intensidad
a partir de su varianza. Para ello necesitamos ecuaciones consistentes para las funciones
de dos puntos, las que se obtienen usando el formalismo de Schwinger-Keldysh de camino
temporal cerrado junto con el de accion efectiva irreducible de dos particulas {62, 64].
Estas herramientas han sido aplicadas al estudio de una amplia gama de sistemas fuera del
equilibrio, desde colisiones de iones pesados y produccién de pares en campos eléctricos
intensos [63], hasta el estudio de la dindmica fuera del equilibrio del inflatén durante
recalentamicnto [65] y la evolucién de campos cudnticos y produccién de fluctuaciones en
la densidad en la dindmica inflacionaria {66].
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El recalentamiento del universo es una época muy dificil de estudiar, tanto desde la
perspectiva conceptual como desde la técnica. Se conoce muy poco acerca del proceso
de decaimiento del inflatén en los otros campos a los que estd acoplado, y el posterior
establecimiento del plasina primordial [67].

Una descripcién completa de la evolucion de muestro sistema de cargas escalares v
campo eclectromagnético deberia tener en cuenta los posibles acoplamientos a los otros
campos presentes. Intentar tener en cuenta todos estos cfectos en forma consistente torna
al problema conceptual y técnicamente insoluble. Sin embargo vamos a intentar tenerlas
en cuenta en forma fenomenoldgica. considerando una masa térmica para las particulas
escalares. Cualquier otro tipo de acoplamiento se reduciria a considerar una conductividad
del plasma primordial, lo cual fue tenido en cuenta en los capitulos anteriores.

Recordemos que para preservar el acoplamiento débil del inflatén durante inflacion (42).
debemos asumir que cl inflatén es neutro y estd desacoplado de otras especies cargadas.
Por lo tanto el plasma de particulas cargadas no resultard del decaimiento del inflatén. sino
de algiin mecanismo indirecto (por ¢jemplo. creacién gravitatoria de particulas [68]). Como
resultado, el plasma primordial de particulas cargadas que contribuye a la masa térmica de
nuestros escalares no necesariamente esta en equilibrio término con las particulas neutras,
incluido el inflatén, que dan la contribucion substancial a la densidad de cnergia del
universo durante el recalentamiento y que tardan mas en formarse. Como asumimos que cl
plasma primordial no se establece inmediatamente después de finalizada inflacién, vainos
a considerar que no hay conductividad cléctrica externa durante el periodo de tiempo
en el que estudiamos la evolucion de nuestro sistema de cargas y campo magnético: la
atenuacion de los campos y corrientes se debera a su mutua interaccion.

5.1 Escenario para magnetogénesis

Asumamos que en el universo temprano existe un campo escalar masivo, cargado. Con-
sideremos también inflacion tipo de Sitter, y que durante ese periodo de la historia del
universo el campo escalar esta cn su estado de vacio invariante y que por lo tanto no hay
creacion de particulas [69]. Cuando se produce la transicién de inflacién a recalentamiento.
debido al cambio en la geometria del universo. ¢l estado de vacio se vuelve un estado de
multi-particula [27], lo que significa que se desarrolla una corriente eléctrica que induce
campo magnético.

De acuerdo con lo que comentanios en la introduccion de este capitulo. nuestras
particulas cargadas se propagan en un mar de campos de materia en formacion, y seria poco
realista no considerar algun tipo de interaccion entre esos sitemas, independienteinente de
lo poco que conozcamos sobre ellos. Vamos a considerar que esta posible interacciéon pro-
duce un cambio en el valor de la masa del campo escalar, que puede ser mucho mayor
que la masa desnuda. Debido a las incertezas cn ¢l propio proceso de creacién, como por
ejemplo que el cambio en la geometria no es instantineo y por lo tanto tampoco lo es el
proceso de creacion de particulas. vamos a tener en cuenta esta correccion a la masa cn cl
calculo de los coeficientes de Bogoliubov.

Ademads no vamos a considerar una posible conductividad primordial. Por una parte
ésta, es una suposicién razonable para las primeras etapas del recalentamiento. y por otra
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nos va a permitir investigar la atenuacién del campo magnético debido a sus propias
fuentes.

En consecuencia el escenario que estamos considerando es el siguiente: vamos a eval-
uar creacion de particulas empalmando los modos del campo escalar y su primer derivada
temporal en el instante de transicién entre inflacién y recalentamiento. Asumimos que
este instante es 7 = 0 y que durante inflacién el universo se expande exponencialmente.
En las etapas tempranas del recalentamiento, la forma de materia dominante son las os-
cilaciones coherentes del inflatén y por lo tanto el universo se expande como si estuviera
dominado por materia [42, 57]. No habiendo ningiin argumento en contra, vamos a con-
siderar que el campo escalar estd minimamente acoplado a la geometria. Para modelar la
generacién de campo magnético durante este periodo, vamos a considerar la interaccién del
campo de Maxwell con N campos escalares idénticos, minimamente acoplados al campo de
Maxwell. A orden mds bajo en la expansién 1/N, estos campos obedecen la ecuacién de
Klein-Gordon y pueden ser descompuestos en modos en la forma usual. Vamos a asumir
nuevamente que la geometria estd descripta por un universo de Friedmann-Robertson-
Walker espacialmente plano, y signatura (—, +.+, +).

5.1.1 Ecuaciones de campo y coeficientes de Bogoliubov

En esta seccién vamos a resolver la ecuacién de Klein-Gordon para el campo escalar, en las
dos eras del universo involucradas en nuestro estudio y vamos a calcular Ios coeficientes de
Bogoliubov. Si bien una parte de estos cilculos fue hecha en el Apéndice A, Ia repetimos
aqui para facilitar el seguimiento de los desarrollos. De ahora en mas trabajamos con vari-
ables adimensionales k = Hk, m — m/H, junto con la variable temporal adimensional
T definida antes.

Asumiendo acoplamiento minimo a la curvatura,. la ecuacién de Klein-Gordon para los
modos del campo escalar es

d? 2

— + kAt ——

dr? H?
De acuerdo con lo comentado en la introduccién a este capitulo vamos tener en cuenta
la posible interaccién del campo escalar con otros campos de materia considerando una

masa. térmica dada por la expresién fenomenoldgica

m? (1) 2 (r) - a(r) fe(r)=0 (5.1)

a(r)

m? (1) = ¢T? (1) (5.2)

donde g es una constante de acoplamiento que consideramos de orden uno. Asumimos una
forma genérica para la evolucién de la masa térmica durante recalentamiento dada por

b
a’ (0)

T(r)=——=T, 5.3
donde b es un parametro que satisface 0 < b < 1, y T es el valor maximo del corrimiento,
alcanzado a 7 ~ 0. Esta forma de correccién térmica estd inspirada en el proceso de
precalentamiento, donde una temperatura pico es alcanzada y decrece subsecuentemente

a medida que se desarrolla el recalentamiento.



Elegir b = 0, g = 1 implica Ty; = my, donde mq es la masa desnuda del canipo
escalar.Si b > 0, debe ser Ty > my.

Los coeficientes de Bogoliubov estan dados por la expansion

fi (1) = an & (r) + Be S (7) (5.4)

con f,‘f (7) los modos del campo escalar durante recalentamiento, y pueden ser calculados
pidiendo continuidad de los modos y sus derivadas en el momento de la transicion.

Inflacién

Durante este periodo, la temperatura del Universo es practicamente cero y por lo tanto
los modos satisfacen la ecuacién sin correccion térmica a la masa,

dr? (1-r71)?

—
(i1}
(i1}

~—

| 5em =0

Escribiendo fi (7) = (1 - ‘r)l/ 2 b (1) obtenemos una ccuacion de Bessel para hy (7):

d? 1 d 5, 9/4-mj/H? o
[d?_(l—T)d_T-i-k ———(TT]hk(T)—O (5.6)

cuyas soluciones de frecuencia positiva son las funciones de Hankel de primer tipo, H ,(,” kQ1

con v = (3/2) \/1 - 4m/9H? ~ 3/2; la tltima relacién surge del hecho que durante in-
flacién m3/H? < 1. Los modos normalizados, de frecuencia positiva, durante inflacién
son

eik(l—T) | i
ok [+k(1—f)]

La ultima igualdad se sigue de la expresion polinémica exacta para Hé})Q k(1 -7)] [71].

L) = LT (1) B (1 )] = -

3/2 (5.7)

Recalentamiento

Para esta época la ecuacion de Klein-Gordon esta dada por

d? s T% 7\ 4(1-b) 1 _

F'Fk +gm(1+§) —m]fk(T)—O (58)
En este caso la ecuacién no tiene solucidn analitica conocida, de manera que la resolveremos
en dos Iimites: el de longitudes de onda cortas, para el cual k> A = g1/2Ty, J/H y el de
longitudes de onda largas, en el que se satisface k < A = g'/2Ty/H. Esta separacion en
intervalos ultravioleta e infrarrojo debe counsiderarse con cuidado, ya que en la ecuacién
(5.8) el factor g'/2T)s/H esta multiplicado por una funcién creciente del tiempo lo que
significa que en principio esta separacion es dependiente del tiempo. Afortunadamente
esto no tendrd importancia al final de nuestros calculos.
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Limite ultravioleta La ecuacién de Klein-Gordon en este limite es

0 2 1 R
[W M TT 7/2)2] o (m =0 >

proponiendo nuevamente f(’f)k (r) = (1+7/2)/? hryk (1) obtenemos nuevamente una
ecuacién de Bessel para hy (7):

. 1, 9/4
hr@k (1) + ——=<h T+[4k2——]h =0 5.10
r()k () 15772 Rk (T) @+ /2| HRox (1) (5.10)
cuyas soluciones de frecuencia positiva son las funciones de Hankel de segunda clase
Hé% (2k (1 + 7/2)]. Los modos normalizados son
A = S 1+ D) HO [k (141
it = 5 (1+5)" B (26 (1+ 7))
e—i2k(l+‘r/2) i
= - {1 - (5.11)
V2k 2k(1+1/2)

donde en la idltima linea usamos nuevamente la expresién polinémica para las funciones
de Hankel [71].

Empalmando los modos y sus derivadas en 7 = 0 obtenemos

i 3i 9 3i
3k
k=€ [1 "ok TR 8?] (5.12)
x| 3 3i
L

Limite infrarrojo Para nimeros de onda pequeiios, es decir para aquellos tales que
k < g'/?Tp/H, la ecuacién de campo es

d? T 7\ 1-4b 1/2
- M - - = .14
[dﬂ +ogt (1+3) (1 +T/2)2] S (1) =0 (514
Tomando como variable temporal u = (1 + 7/2) y reemplazando f(f)k (2) = u!/2h (w)
obtenemos

. 1. T2, . 9/4
h(s)k (u) + ;h(s)k (u) + [4gFN£’LL - %] h(s)k (u) =0 (5.15)

con ¢ = 4 — 4b. Definiendo z = u” la ecuacién queda

T2, gc/P—2+2/p 9
4gﬁ 72 - 4721:2 h(s)k (3:) = (516)

d? 1d
Ph(s)k (z) + ;E;h(s)k (z) +
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que puede ser llevada a la forma de una ccuacién de Bessel pidiendo ¢/y + 2/y — 2 = 0.
En ese caso y = (3 — 2b) y la ecuacién queda

d? 1d T3 1 9 ]
T2 Mok () + — by (2) + [4.0?? gy hisyk (2) =0 (5.17)

cuyas soluciones de frecuencia positiva son nucvamente funciones de Bessel de segundo
: (2) 1/2 ae colieiones normalizs 0 . .
tipo, H, /24 [(2g 12Ty, JH 'y) u“’]. Las soluciones normalizadas de la ecuacion de campo son

_ [T e ]
f(r) = o 7 s [z ()] (5.18)
¥ 2 1/2T,
z(7) = 2o (1 + %) 20 = g’y # (5.19)

Empalmando con los modos que provienen de inflacion obtenemos los coeficientes de
Bogoliubov:

[T et T
ar = —1i 5 Jak { [1 + ] gl/22A i H(/27+1 (20] - Hg/%v [zo]} (5.20)
= e ¢ g2 M Tn H( -
Br = \/_ 3/2_ [z0) = |1+ — . 7 Hs/2y41 (20) (5.21)
y en el limite zp < 1, el cual es siempre valido. cllos se reducen a
. ’)’ 3/0~ — 27 + 3 -3/2 lk "
Qg = ﬁk ~ —2\/;23/)’ ’F (T) ) / 7k3/2 (022)

Observemos que la divergencia aparente de estas ecuaciones en v = 0 yace fucra del rango
fisico.

5.2 Dinamica de la funcién de dos puntos del campo elec-
tromagnético

La creacidon cosmoldgica de particulas es un proceso estocastico. Si las particulas estin
cargadas, las corrientes eléctricas generadas inducen campos electromagnéticos. Pero dado
que sus valores medios son nulos, cllos se manificstas a través de sus varianzas, o funciones
de dos puntos. Las funciones que necesitamos para obtener informacién acerca de la
evolucion y del estado del campo son respectivaente el propagador retardado D’e‘ (z,2")
y el de Hadamard D), (z,z'), definidos como

D% (z.2') = i ([Ay (x). A, (z)]) © (T = 7') (5.23)
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Dy (z,2') = ({4, (), A, () }) (5.24)

Las ecuaciones de evolucién para estos propagadores, conocidas como ecuaciones de
Schwinger-Dyson (ver Apéndice C), son

1
[n‘“’Dx + (1 - E) o e (:c,:z:)] D,';?yt (z,2") (5.25)

+ie /d:c”Ef:_,'t (z,2") D}% (2,2') = — 686 (z — =)

[n‘“’Dz + (1 - Z) oro¥ — 2F’l‘l (z, :c)] D)yy (:1:,:1:’) (5.26)
2
+ie /dz”zret z, .’B”) Dlu‘7 (:B”aml) == %/da:”z’l‘" (17,2:”) Dggv (a:”,a:’)

donde ¢ es una constante de fijado de gauge, O, = —8%2 + V2, y

by (z,2") = 0" [Gey (2, 2) + G2y (2, 7)) (5.27)

B o = 1@ (27) [Glo (2,27) DaBpGly (2,2)] (5.28)

c y d son indices de camino temporal cerrado cuyos valores son 1 para el camino tem-
poral directo y 2 para el camino temporal inverso y el supraindice 7 = 1,2 denota Ias
partes real e imaginaria del campo escalar complejo. De acuerdo con los valores de los
indices del camino temporal cerrado, tenemos que Go) (z,z') = (¢ (z) ¢ (z')) es la funcién
de dos puntos de frecuencia positiva del campo escalar y G2 (z,z') = (¢ (z') # (z)) la de
frecuencia negativa. Con estos propagadores basicos podemos construir Ia funcién de dos
puntos antisimétrica, o propagador de Jordan, G (z,z') = Go; (z,z') — G12 (z,2') y la an-
tisimétrica, o propagador de Hadamard, G, (z,z') = G2 (z,2') + G2 (z,'). Gy (z,2') =
(T (¢ (z) ¢ (z'))) es el propagador de Feynman y Gos (z,2') = <T (¢ (z)¢(a:’))> el de
Dyson. Las funciones de dos puntos retardada y avanzada son G (z,2') = iG (z,7') =
Gadv (:v’,a:), o también Gre (z,2') = ¢ [G1) (z,2') — G2 (z,2')], Gaay (,2') = 1 [G22 (z,2')
—G)2 (z,z')]. Las mismas definiciones se aplican para la funcién de dos puntos del campo
electromagnético, es decir que D2‘ (z,2') = (A, (z) A, (2')) es el propagador de frecuencia
positiva, D12 (z,2') = (A, (2') A,,( )) la funcién de dos puntos de frecuencia negativa, y
asi sigulendo Basados en estas definiciones construimos los niicleos en las ecuaciones (5.25)

y (5.26), como ELg, (z,2") = E1111( ") = By 15 (2,2") = Ty, (2,2 ) 2‘2‘;,22 (z,2”)
y 1Y (z,2") = 2310 (:z ") + {5 (:z: z") = El{’“ (z,z”) + 212‘222 (z,z").

Cada una de las ecuaciones (5.25) y (5.26) es cn realidad un conjunto de ecuaciones
diferenciales acopladas para las distintas componentes de las funciones de dos puntos
retardada y de Hadamard del cuadripotencial electromagnético A,. La ecuacién (5.26) es
la que usaremos para evaluar el campo magnético.



5.2.1 Ecuacién para las componentes espaciales de la funcién de dos
puntos del campo electromagnético

Las ecuaciones para las funciones de dos puntos clectromagnéticas forman un conjunto.
donde las ecuaciones para los propagadores puramente espaciales y puramente teinporales
se acoplan a través de las funciones mixtas. cs decir aquellas con una componente cs-
pacial y la otra temporal. El acoplamiento sc realiza a través de los nicleos 1o locales,
especificamente por sus componentes () — . que en general son no nulas.

Cuando tomamos cn cuenta la creacion de particulas, los nucleos local y no local se

separan en una contribucién de vacio y otra debida a las particulas creadas, es decir
uv ;w(V) /w(l’) n "y — ;w(V) /w(l)

F ( ) F ( ) F (, ) ert(l (‘T z ) ret(l)( ) Eret(l)( T )
Como estamos mteresados en el efecto de las particulas creadas vamos a resolver

[7)‘“’[]1 + <1 - Z) oMo¥ — l"“" 'z a:)] Diyy (z.2") (5.29)
2
+i62/d$”2:.‘:t(l)) (z.2") Dy (27.2") = = %/dz”z‘{”“” (:z:,:c”)Dﬁfﬁ” (z7,2")

Las ecuaciones para parte de vacio contienen las divergencias ultravioletas usuales en
teoria de campos que pueden ser absorbidas en la renormalizacion de la funcién de onda,
la constante de fijacién de gauge y la carga eléctrica (ver Apéndice E).

Para nuestro objetivo de evaluar ¢l campo magnético, vamos a necesitar sélo las com-
ponentes espaciales del propagador D);; (z.z'). es decir la solucidn de las ecuaciones i — j.
y en particular su parte transversa. Como la mayor parte de las particulas se crean en
la porcidn infrarroja del espectro, la mayor contribucién a los nicleos provendra de esc
sector (ver Apéndice D). Las componentes 0 — ¢ tienen forma de gradiente; como en el
limite infrarrojo los modos dependen de los nimeros de onda sélo a través de los médulos,
al transformar Fourier y evaluar la integral cn los momentos, ésta se anula para la parte
transversa de las componentes mencionadas. Esto significa que las ecuaciones para la
parte transversa de Dy; (z,z’) se desacoplan lo cual facilita enormemente su resolucion.
Transformando Fourier espacialmente, las ecuaciones que utilizaremos son (ver ec. (5.26)
y Apéndice C)

' : d 104 '
ntl (33 + k2) + 62/ (2 )1;/2 Fl (P) (P-, T, T) Dltj (k‘,T, TI) (5‘30)
. 2 d31) o sil(P) ) o
I /W /dr' Zret | (pok =p,7,77) Dyj (k, 7 ,7')
)

donde k es el nimero de onda comoviente de la transformada de Fourier de la funcién de
dos puntos del campo electromagnético y p el correspondiente a la transformada de los
propagadores del campo escalar.
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Cuando reemplazamos la descomposicién en modos (5.4), el niicleo local, por ejemplo
queda

TP irr) = (218,215 (D + B 12 (1) + By 2 (1)} (531)

con fp(7) dada por la ec. (5.18) si estamos interesados en estudiar el caso infrarrojo o
(5.11) si nos interesa el ultravioleta, Los coeficientes de Bogoliubov por (5.22) para el caso
infrarrojo o (5.12)y (5.13) para el ultravioleta. Los nicleos no locales asumen expresiones
semejantes. Por otra parte asumimos que la parte de vacio puede ser absorbida en una
renormalizacién de la accién clésica, siendo despreciable el remanente.

5.2.2 Calculando los niicleos

En esta seccién vamos a calcular los nicleos encontrados en las ecuaciones (5.30) para los
propagadores del campo de Maxwell. Reemplazando directamente las expresiones para
los modos y coeficientes de Bogoliubov, puede comprobarse que la contribucién del sector
ultravioleta es despreciable (ver Apéndice 4) en comparacién con la que proviene del sector
infrarrojo, hecho que puede entenderse debido a que el mayor nimero de particulas se crea
en la porcién infrarroja del espectro, como se deduce a partir de las expresiones de los
coeficientes de Bogoliubov, ecuaciones (5.12), (5.13) y (5.22). Las funciones de modo
estan dadas por la ecuacién (5.18) las cuales se ve que no dependen del nimero de onda
p. Los coeficientes de Bogoliubov por otra parte mantienen la dependencia completa con
el nimero de onda.

Cuando reemplazamos Ios modos y coeficientes, es decir las ecuaciones (5.18) y (5.22),
encontramos una divergencia logaritmica en la integral en los momentos del niicleo local,
ecuacién (5.31), por lo que debemos introducir un cut-off infrarrojo, que podemos elegir
como el modo comoviente, adimensional. T. correspondiente a la regién inflacionaria inicial
que dio lugar a nuestro universo observable. Para el limite superior de integracién tomamos
A ~ Tyy/H. Tenemos entonces que

il A d% i)
rh(nr) = /r —( )3/2 (p,7,7) ~n*T, (5.32)
= 2y +3 A\ _
— o3/y-1p2 [ €Y a 4/7 02
r 2 r (—27 ) In (T) zy [ TF°(2) (5.33)
donde
F(z) = 21?7 39, (2) (5.34)

siendo J3/2, (z) la funcién de Bessel de primera clase, con z y zp definidas més arriba en
la ecuacién (5.19).

El ntcleo no local no tiene divergencias infrarrojas y es A2 veces mas pequeiio que el
local, con A ~ Ty /H < 1 (ver Apéndice 4). Esta diferencia en 6rdenes de magnitud nunca
decrece (atin si evaluamos la integral en el tiempo del término no local de Ia ecuacién) y por
lo tanto para nuestros fines de estimacion del orden de magnitud del campo magnético
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puede ser ignorado. Esta aproximacién c¢s muy importante, no sélo desde el punto de
vista técnico, sino también desde el fisico. ya que muestra que la disipacién debido a la
conductividad ordinaria de las cargas es despreciable.

Pasamos ahora a analizar ¢l nicleo de Hadammard de ruido, 2111 (V) (p,k—p.7.77) que
es la fuente en la ecuacién (5.30) para Dg‘\') (k.7,7'). Las mismas consideraciones hechas
para. el propagador retardado, respecto de la estructura de gradiente de la componente
0 — i de la funcién de dos puntos vale para esta funcién. En consecuencia sélo necesitamos
evaluar la componente puramente cspacial, dada por

. 100
=P (o, k —p,1,7) ~ .—I-)p—_asl (r.7"). (5.39)
3 ]Ar - pl
2y +3

Sy (r.m") = 2‘5/""11“"( 2

) 2 TPz ()] PPz (77)] (5.36)

Es importante notar que la misma funcién F aparcce cn este nicleo y en (5.33).

Vemos que después de reemplazar los modos y coeficientes de Bogoliubov, las expre-
siones resultantes de los niicleos dadas por las ecuaciones (5.33) y (5.36) son funciones
reales. Esto es asi debido a las expresiones (5.22) para los coeficientes de Bogoliubov y cl
hecho que los modos (5.18) no dependen de los nimeros de onda. En otras palabras. des-
pués de reemplazar los coeficientes de Bogoliubov. los modos (5.18) se combinan de forma
tal de dar funciones que oscilan cohierentenente. una indicacion de que efectivamente son
mds grandes que el horizonte y que por lo tanto estan congelados.

5.2.3 Ecuaciones de evolucién para el campo magnético

Al cabo de todas las consideraciones hechas, la ccuacién para la parte transversa de la
funcién de Hadamard purainente espacial para ¢l potencial electromagnético es

[nu (02 + k%) + e} (7. T)] Dy; (k.7.7") =245 (k,7,7') (5.37)
- 62 T’ ) A (137) il . 1' "
Eij (kymy7') = '2‘/0 dr /}r (%)3/22'1 (p.k = p,7,77) DIt (k, 7', T7) (5.38)

Introduzcamos ahora la funcién de Hadamard para el campo magnético:

o s 3. _
({Bz (Ta'F) aBj (T,afl)}> = H1ekl ek / (2(1 )ﬁ/Z kiky Dy (k, T, Tl) exp ['LI‘- (7_' - 7_’)]
. 7T

(5.39)

donde H* da las unidades.
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Estamos interesados en el campo B; (7,)) coherente en una escala ), por lo tanto
debemos filtrar las altas frecuencias con una funcidn ventana de tamaiio A. En otras
palabras tenemos que calcular

1
v / d®r VAd%’({B,-(T,f),B,- («',7)}) (5.40)

donde V), ~ A3 es un volumen comoviente en el que buscamos homogeneidad. La ecuacién
(5.40) implica calcular

/ d®r exp [ik.7] = / d*r’ exp [—ik. 7] = W (k) (5.41)

Esta funcidn ventana puede ser aproximada por

Wy(k) ~ 1 if k<K=1/A (5.42)
= 0 en otro caso
que a su vez puede ser implementada como un cut-off en la integral en k.

Para nuestro objetivo es suficiente calcular la autocorrelacién ({ B* (,)), B; (7', \)}).
A partir de la ecuacién para el propagador de Hadamard obtenemos

[% + €T ( r,r)] ({B"(1,2),Bi (T",\)}) = (5.43)

K 3 A 3
d°k d°p |k X p|
2H4 " m _n Dret !
2 /0 (21r)3/2/7‘ (27) 3/2./ ar Pk — pf SI(T ™) (r.7")

donde usamos el hecho que, como K < 1, los gradientes espaciales son despreciables y en
consecuencia D" resulta independiente del nimero de onda. La integral en los momentos
puede evaluarse ficilmente obteniendo

2 T
[% + €T (T,T)] ({Bi (1,0),B; (7',0)}) = 2¢2H'K* / dr" 8, (r,7") D™ (', ")
’ (5.44)
5.3 Problema estocastico equivalente

En lugar de resolver directamente la ecuacién (5.44), vamos a cambiar nuestro lenguaje
a uno fisicamente mds transparente, que es el de la formulacién estocastica. Para ello,
introduzcamos un campo estocdstico B (1) que obedece una ecuacién de Langevin

[% + eI’ (7, )] B(r) =€(1) (5.45)
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donde £ (7) es un ruido Gaussiano con valor medio cero y autocorrelacién

<§ ()€ (T”))E =4’ HK'S, (, ‘r”) (5.46)

Es facil ver que

({B'(r.2).B; (. \)}) = (B (7) Bi ('), (5.47)
Mads aiin, debido a la estructura de la autocorrclacion, podemos realizar el ruido como
() = eH*K?23/ 12 (%) 2 P [z (1)) X (5.48)

donde X es una tnica variable Gaussiana que satisface (X) =0y (X?2) = 1.

Como la ecuacién es lineal podemos escribir

B(r) = eH*K*2"/"T* (—27; 3) 2 "X B, (1) (5.49)

La ecuacién que tenemos que resolver es cntonces

(7]
c
=]
=

—+CzF2[z ]] = F2 [z ()] (

C? =2y (5.51)

donde €?23/771T2[(2y + 3) /2y] In (A/T) = &, con las condiciones de contorno B, (0) =
B;(0) =

La ecuacién (5.50) es semejante a la ecuacién de London en un medio superconductor
[70]). Esto significa que el campo inducido serd mds débil que el obtenido en el caso de
propagacion libre.

Escribiendo Bs (1) = C~2 (1 + By, (1)) la ecuacién para By, (1) queda

d
[F + C%*F? [z (T)]] Bi(t)=0 (5.52)
con condiciones iniciales B), (0) = —1, By, (0) = 0. En este punto es conveniente adoptar

la variable z como variable teinporal independiente. La ecuacién (5.52) ahora queda

2 p—
[% + (Ay,y—zl)d(—i +cg? (Z)] Bi(z) =0 (5.53)

donde ¢? = 46220_6/7/72 y ¢%(z) = 272"V 23] = z(3‘2'7)/7J§/27 (2). El campo
magnético B (7) estard entonces dado por

60



B(t) ~ H?K? (1 + By, (1)) (5.54)

Debido al comportamiento oscilatorio de g2 (z), la ecuacion (5.52) se asemeja a una
ecuacion de Mathieu y por lo tanto podemos esperar que la atenuacién debida a las
corrientes de London no sea muy fuerte. Vamos a integrar numéricamente esta ecuacién
y evaluar el campo inducido a partir de la ecuacién (5.54). Debido a las incertezas en
los valores reales de v y Ty no vamos a intentar estimar las intensidades inducidas para
un intervalo amplio de posibles valores, sino que sélo nos limitaremos a ilustrar el efecto
considerando una eleccién especifica de valores de esos pardmetros, méis precisamente
v = 5/2 and Tpy/H = 1072, Este valor de v corresponde a b = 1/4 y describe una
desviacién fuerte de la evolucién conforme para la masa térmica. Recordemos en este
punto que el parametro b no describe la evolucién de la temperatura del plasma primordial
de recalentamiento, es decir el formado por los productos del decaimiento del inflatén, sino
el de la masa térmica de las cargas escalares.

Considerando el valor maximo permitido para la constante de Hubble durante inflacién,
H = 10'3 GeV, Ty/H = 1072 corresponde a Ty = 10'! GeV, que es del orden de la
maxima temperatura que se puede alcanzar en el proceso de precalentamiento del universo.

5.3.1 Limites de validez

La ecuacién (5.53) describe correctamente la evoluciéon de B) durante un intervalo de
tiempo en el cual son validas las ecuaciones obtenidas a orden mas bajo en el desarrollo
1/N, es decir las ecuaciones (5.25) y (5.26). Para estimar este intervalo podemos com-
parar el crecimiento en la densidad de energia electromagnética con el correspondiente a la
densidad de energia del campo escalar: asumiendo conversion eficiente de energia escalar
en electromagnética, el momento en el que la densidad de la segunda supera a la de la
primera puede considerarse como el tiempo limite de integracién de nuestras ecuaciones.
Efectivamente, a orden mdas bajo en el desarrollo 1/N la ecuacién para el propagador
del campo escalar no contiene efectos de retroaccién del campo electromagnético sobre
sus fuentes (ver Apéndice C). Esto significa que a ese orden el campo inducido es muy
débil y por lo tanto su contenido de energia mucho menor que el de sus fuentes. Cuando
esta condicién se viola, las ecuaciones de evolucién para el campo electromagnétio pierden
validez. La densidad de energia estd dada por la componente 00 del tensor energia mo-
mento del sistema de campos, T%, y para evaluarla, tratamos al campo electromagnético
como cldsico y al escalar como cudntico. Separamos entonces T° en una contribucién
puramente escalar y otra electromagnética segiin

. a , 1 ;. m? (1 a?

T8 = B¢ - 2205 + Inapoip + (Zrla? (1) + 5 ) (5.55)
a 2 H a

Tﬂo = H4% [Fijﬁ‘ij + 2F0jpoj] (5.56)

g ' 1 .
+H* [ﬂ”eAi (Oje1902 — 010502) + 577”62141'14]' (o + 90%)]
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donde se sobreentiende que todas las cantidades entre corchetes son adimensionales. Vamos
a comparar (Tg(’) con (T9): el instante cn el cual son iguales serd considerado como el
instante en el cual las ecuaciones obtenidas en el limite N grande dejan de ser validas.

Tensor energia-momento del campo escalar

Considerando al campo escalar como cudntico y definendo 7% = H 4700 podemos escribir

~ 3)
<T30> = /(;)’z/z {“"*( ) ¢p (7 [‘Pp Gp (1) + 05 () @p ()] (5.57)

. 2 -2
+ i} () (7) + ( L) e e

Escribiendo los modos como ¢, (7) ~ a,f, (7) + B, f, (1) con las funciones fp (1) dadas por
la ecuacién (5.18) y los coeficientes de Bogoliubov por la ecuacién. (5.22), la contribucién

de las particulas creadas a <Tg°> queda

(@), = [ A(d)ﬁﬂ P {4 )+ 5 @] =25 [F @)+ F ] (1 + 1 )

. . o, 2 02 :
sl 0+ 1 OF + (@0 + S0+ 1

Despreciando el término del gradiente porque su contribucidon es muy pequena en com-
paracion con los otros términos y evaluando la integral en los momentos, obtenemos

' r vy _3/4 o T? . .
<T‘20>5 = (27)5—/3,7 W x{“' l%[f('r)'*'f (r))? (5.59)

([f )+ ]‘—[f (7)1)2} (5.60)

donde usamos a’m? (1) /H? = a"~'Ty/H.

Reemplazando los modos en términos de las funciones de Bessel mediante la ecuacion
(5.18), el factor de escala y sus derivadas en términos de z y zp y usando Ty;/H = yz¢/2
obtenemos

“ 27'(72 22—1/7 . .
<T30> = WT {J-'f/?‘f [Z (T)] + J32/2‘7+l [Z (T)]} (5()1)
(]

Para z > 1 podemos reemplazar la expresién asintética para las funciones de Bessel [71].

esto es J, [2(7)] ~ /2/(nz)cos[z — wm/2 — w/4] y asi obtener la expresién final para
(T%°):
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<Too> 4y -

0 )~ (27r)3/2 —z§/7 (5.62)

la cual estd graficada en la Figura 5.2.

Tensor energia-momento del campo electromagnético

Como se establecié en la ecuacién (5.56), el tensor energia-momento del campo electro-
magnético consiste de una parte puramente electromagnética y otra de interaccién. Pro-
cediendo con la ecuacién (5.56) de forma similar que con T%° obtenemos

nd 1 ~ ~ B2 21/7
00 2
(1) = 5 (B2 + B%) + o a7 o 2 (5.63)
0
Usando que B= B/H? y
- dB_ - Z(;/')’ dB
E= k=R (5.64)
nos queda
-\ 2 .
3 1|z v? 2" (4B B2 1/
<TA > T2 B+ 4K?2 272 \ dz Te ﬁquJ:;/g-, (2) (5.65)
0

Para evaluar esta expresion, resolvimos numéricamente la ecuacién (5.53) y con los resul-
tados reconstruimos B a partir de la ecuacién (5.54). La ecuacién (5.54) nos da el campo
coherente sobre una escala comoviente K ! en la cual podriamos estar interesados. Vemos
a partir de esa ecuacién que la intensidad de campo depende de la escala como K2. A fin
de hacer una estimacion honesta de <Tﬂ°> debemos tener en cuenta la intensidad mds alta
posible producida por nuestro mecanismo, y ésta se obtiene para Kmax ~ T/ H, es decir

el cut-off que usamos para dividir el espectro. En la Figura 5.2 graficamos los resultados
de estos calculos.

5.4 Evaluaciéon del campo magnético

Para estimar la intensidad de campo inducido coherente sobre una escala fisica k™! a un
dado tiempo 7, debemos reemplazar

a(t)k=HK (5.66)
De manera que a partir de la ecuacién (5.54) obtenemos
B(r)

Bphys (1) = 3

pam k2 (1 + By (1)) (5.67)
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Con los parametros dados mas arriba, v = 5/2y T /H = 1072, resolvimos numéricamenc
la ecuacién (5.53) y mostramos los resultados en la Figura 5.1. Vemos que By, [(z)] oscila
con una amplitud que crece exponencialinente. Esto concuerda con la afirmacion hecha en
la seccién previa, acerca de la seinejanza de la ecuacion (5.52) con una ecuacion de Math-
jeu. Estimamos numéricamente el exponente de Floquet de la envolvente exponencial en
el intervalo z considerado, encontrando i = 1/8.

6000
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-2000}

-4000

40 45 50 55 60 65 70 75

Figura 5.1: Gréfico de By, vs. z: la intensidad de campo magnético crece
exponencialmente, seglin muestra la curva punteada. El exponente de Floquet
estimado numéricamente es ;1 = 1/8 y la amplitud Bon, = 200

En el calculo de (TSO) consideramos la envolvente exponencial y su derivada para
estimar los campos magnético y eléctrico respectivamente. Podemos ver en la Figura 5.2
que en z ~ 70 la densidad de energia magnética se equipara con la del campo escalar y por
lo tanto no podemos integrar nuestra ecuaciones mas alld de ese instante. En ese tiempo
puede verse en la Figura 1 que (1 + By, (1)) ~ 103.
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Figura 5.2: Densidad de energia del campo escalar (linea sélida) y del campo
electromagnético (curva oscilatoria, punteada) como funcién de z. La energia
magnética equipara a la escalar en z ~ 70

Por ejemplo, si consideramos la escala comoviente correspondiente a una galaxia hoy.
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K = 10738 GeV y usamos la equivalencia 1GeV? ~ 102 Gauss, obtenemos una intensidad
de campo magnético Bg:;s (Ttoa) =~ 1075% Gauss, que es muy pequefia para alimentar
cualquier proceso de amplificacién que dé lugar al campo que se observa en las galaxias.

5.5 Discusién

En este capitulo evaluamos de manera consistente la induccién de campo magnético por
corrientes eléctricas creadas en la transicién inflacién - recalentamiento. Como el valor
medio de las corrientes es nulo, consideramos la corriente efectiva debida a las fluctuaciones
cudnticas y estocasticas respecto del valor medio

Usando técnicas apropiadas para estudiar campos cudnticos fuera del equilibrio, como
la accién efectiva irreducible de dos particulas y camino temporal cerrado, junto con la
aproximacién de N grande, obtuvimos ecuaciones de evolucién consistentes para las fun-
ciones de dos puntos de los campos escalar y electromagnético, conocidas como ecuaciones
de Schwinger - Dyson.

Tuvimos en cuenta los posibles acoplamientos de las particulas creadas a otros campos
presentes durante la época de recalentamiento, usando una expresién fenomenolégica para,
la masa del campo escalar, considerando que es una funcién de la temperatura. Como uno
de nuestros principales objetivos es evaluar la conductividad eléctrica de las propias cargas
escalares, cualquier otro tipo de acoplamiento con el plasma primordial se traduciria en
una conductividad eléctrica debida a este ultimo, lo cual eventualmente opacaria el efecto
que estamos interesados en estudiar.

El primer resultado importante de este capitulo es que, a orden mds bajo en la ex-
pansién 1/N, no hay retroaccién del campo magnético sobre sus fuentes.

El mayor nimero de particulas se crea en la porcién infrarroja del espectro. Las
ecuaciones de evolucién para el propagador de Hadamard electromagnético presenta dos
ntcleos, uno local y otro no local. Cuando evaluamos estos nicleos con los modos infrar-
rojos y los correspondientes coeficientes de Bogoliubov, encontramos que el nicleo local
domina por sobre el no local o disipativo, en varios 6rdenes de magnitud durante todo el
periodo de recalentamiento. Fisicamente esto significa que el campo magnético no sufrird
disipacién debido a una conductividad eléctrica. Este hecho conlleva una ventaja técnica,
ya que permite desacoplar las ecuaciones para las componentes puramente espaciales de
la funcion de Hadamard, lo que facilita su resolucion.

Para estimar el campo inducido reescribimos nuestra ecuacién para la funcién de dos
puntos como una ecuacién de Langevin para un campo magnétco estocastico. Debido a
la presencia del nicleo local, esa ecuaciéon semeja a la ecuacién de London para un medio
superconductor. Esto significa que existe atenuacién del campo inducido debido a sus
propias fuentes, pero esa atenuacién se debe a un efecto de apantallamiento debido al
hecho que las particulas cargadas se comportan como un medio superconductor. Este es el
segundo y mds importante resultado de este capitulo.

Para visualizar el proceso de induccién de campo magnético, resolvimos numéricamente
la ecuacién (5.53) paray = 5/2 y Tas/H = 10~2 y encontramos que debido al hecho que la
corriente de London oscila, el apantallamiento no es perfecto. El campo magnético crece
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exponencialmente, un hecho que puede entenderse a partir de la similitud entre la ecuacion
(5.52) y la de Mathieu. La razén de crecimiento esta dada por el indice de Floquet, que
en el caso analizado es i ~ 1/8. Debido al desconocimiento general acerca de los posibles
acoplamientos de nuestro campo escalar con los otros campos presentes, nos limitamos a
ilustrar lo que ocurre y no extendimos nuestro andlisis a todo el rango posible de valores
de los pardmetros fisicos y asi poner cotas a las intensidades finales de campo magnético.

En general podemos estimar el tiempo de integraciéon de la ecuacién (5.53) como aquel
en el que la densidad de energia en ¢l campo clectromagnético se equipara con la del campo
escalar. Esta estimacion se basa en ¢l hecho que a orden mas bajo en la expansion 1/N.
no hay retroaccién del campo electromagnético sobre sus fuentes, lo que significa que la
intensidad del campo inducido es iy pequena. Cuando esta condicidn es violada, es decir
cuando el campo electromagnético crece tanto que su densidad de energia iguala a la de
sus fuentes, la aproximacién se rompe y las ccuaciones dejan de ser vdlidas. Este criterio
para estimar el tiempo durante el cual la aproximacion de N grande es valida tiene validez
general, es decir no sélo para el problema estudiado en este capitulo.

Para el conjunto de pardametros usados en este capitulo para ilustrar la induccion de
campo, este intervalo de tiempo es muy corto y la intensidad resultante muy débil como
para tener importancia astrofisica. Decbido a la diferente dependencia con la escala, cl
término cinético en la ecuacién (5.65) para la componente 00 del tensor energia-moiento es
despreciable respecto del término de interaccion e® A%(p?). El crecimiento de este término
se debe principalmente al crecimiento en el campo magnético, el cual a su vez esta deter-
minado por el indice de Floquet de la exponencial. En consecuencia cuanto menor sea este
indice, tanto mas tarde se igualaran las eunergias, lo que significa que la intensidad final
de campo podria ser mucho mds grande que la estiinada en este capitulo. Debido a nues-
tra ignorancia respecto de los posibles valores de los parametros fisicos que determinan
ese indice, no podemos descartar por ¢l momento la posibilidad de que sea efectivamente
pequeno y que por lo tanto pucdan inducirse camnpos mas intensos.
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Capitulo 6

Conclusiones

En esta tésis hemos estudiado un mecanismo nuevo de generacién de campo magnético
primordial, con el objetivo de poder explicar los campos que se observan en las galaxias.
El mismo estd basado en la generacién de corrientes eléctricas estocasticas por creacién
cosmoldgica de particulas cargadas, al producirse la transiciéon del universo desde inflacién
a la etapa subsiguiente del universo.

Al producirse la transicién mencionada, la geometria del universo cambia debido a que
cambia la razén de expansién del mismo. Un campo cudntico presente durante inflacién
cambiard drasticamente su estado cudntico en esa transicién. Como consecuencia si antes
de ella estaba en su estado fundamental, luego de ella se encontrara en un estado excitado
o de multiparticula.

La creacién de particulas es muy sensible al spin de los campos y a su acoplamiento a
la gravedad. Efectivamente el mayor numero de particulas se crea para un campo escalar
minimamente acoplado a la curvatura, mientras que para campos fermiénicos ese niimero
es muy pequeno, con lo cual el mecanismo propuesto no es operativo para estos campos.

Como el proceso de creaciéon de particulas es estocastico, los valores medios de las
diferentes magnitudes que dependen de esa creacién son nulos. Por lo tanto todo efecto
se manifiesta a través de las fluctuaciones cuanticas y estadisticas, cuya informacién esta
dada por el valor de espectacién de su anticonmutador, o funcién de Hadamard.

En primer lugar estudiamos la induccién de campos magnéticos por corrientes escalares
creadas cuando el universo realiza la transicion de la época inflacionaria a la de radiacién
de forma instantanea. Para ello tuvimos en cuenta que las corrientes se desplazan en un
plasma primordial de conductividad finita, proporcional a la temperatura del plasma, y
consideramos para él dos posibles casos limites: el relativista y el no relativista. En ambos
casos la conductividad finita del plasma atenta fuertemente la intensidad del campo.
Para el caso de un plasma no relativista, se alcanzaria una intensidad astrofisicamente
interesante s6lo para valores poco realistas de la vida media de la particula escalar.

El siguiente paso entonces fue extender los desarrollos del Capitulo 3 al caso en que el
universo realiza una transicién no instantdnea de la etapa inflacionaria a la de radiacién.
Esto es, consideramos que el recalentamiento del universo tuvo una cierta duracién, lo
cual es maés realista.
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Ademads, para dar un sustento mads sdlido a nuestro mecanismo lo enmarcamos en
un modelo concreto de fisica de particulas: el modelo supersimétrico con ruptura de
supersimetria mediada con un bosén de gauge. Ademds de proveernos con un candidato
concreto de particula escalar. estos modelos poseen la ventaja adicional de permitir una
baja temperatura de recalentamiento del universo.

Asumiendo que durante el periodo de recalentamiento hay un plasma cuya conductivi-
dad eléctrica depende también de la temperatura, la baja temperatura de recalentamiento
provee un ingrediente importante al estudio de la propagacién de un campo primordial,
que es una baja conductividad eléctrica para ¢l plasma primordial durante la etapa de
radiacidn, gracias a lo cual la disipacion del campo magnético es mucho menor que en el
caso de recalentamiento instantinco. Considerando el maximo valor posible para la vida
media de la particula escalar provista por ¢l modelo supersimétrico, estimainos la intensi-
dad de un campo magnético que sc¢ propaga durante recalentamiento y parte de la etapa
dominada por la radiacién y encontramos que para una temperatura de recalentamiento
suficientemente baja, la intensidad inducida final es suficientemente alta como para tener
impacto en la generacion de los campos galdcticos.

El establecimiento del plasma primordial durante la etapa de precalentamiento no es
un proceso instantaneo, y por lo tanto tampoco lo es la apariciéon de las propiedades
conductoras del mismo. Este hecho junto con el de la baja temperatura, y por ende
conductividad eléctrica, durante recalentamicnto, llevan a la conclusiéon de que cs aita-
mente probable que la conductividad de las propias particulas escalares tenga un papel
importante en la evolucion del campo por ellas inducido.

En el dltimo capitulo de la tésis encaramos el estudio de la propagacién del campo
magnético de manera consistente. esto es tomando en cuenta el efecto de las propias
cargas en la propagacion del campo inducido por ellas.

Usando técnicas apropiadas para estudiar campos cuanticos fuera del equilibrio. como
la accién efectiva de dos particulas irreducible y camnino temporal cerrado. junto con la
aproximacién de N grande. obtuvimos ccuaciones de evolucién consistentes para las fun-
ciones de dos puntos de los campos escalar y clectromagnético, conocidas como ecuaciones
de Schwinger - Dyson. Las mismas fucron deducidas en el Apéndice C de esta tésis.

Tuvimos en cuenta los posibles acoplamientos de las particulas creadas a otros campos
presentes durante la época de recalentamiento. usando una expresion fenomenoldgica para
la masa del campo escalar, considerando que es una funcién de la temperatura. Como
uno de nuestros principales objetivos es evaluar la conductividad eléctrica de las propias
cargas escalares, no consideramos otros acoplamiento con el plasma primordial, ya que ellos
se traduciria en una conductividad eléctrica debida a este 1itimo, lo cual eventualmente
opacaria el efecto que estamos interesados en estudiar.

El primer resultado importante es que, a orden mds bajo en la expansién 1/N, no hay
retroaccion del campo magnético sobre sus fuentes, es decir que el campo escalar puede
considerarse libre.

Para estimar el campo inducido recscribimos nuestra ecuacioén para la funcion de dos
puntos como una ecuacion de Langevin para un campo magnétco estocastico. Debido a
la presencia del niicleo local, esa ccuacion semeja a la ecuacion de London para un medio
superconductor. Esto significa que la atennacion del campo inducido debido a sus propias
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fuentes se debe a un efecto de apantallamiento debido al hecho que las particulas cargadas se
comportan como un medio superconductor. Este es el segundo y més importante resultado
de ese capitulo.

Para visualizar el proceso de induccién de campo magnético, resolvimos numéricamente
la ecuacién (5.53) para determinados valores de los pardametros f’1sicos y encontramos que
el campo magnético crece exponencialmente, un hecho que puede entenderse a partir de
la similitud entre la ecuacién (5.52) y la de Mathieu.

Para el conjunto de parametros usados en este capitulo para ilustrar la induccién de
campo, este intervalo de tiempo es muy corto y la intensidad resultante muy débil como
para tener importancia astrofisica. Debido a nuestra ignorancia respecto de los posibles
valores de los pardmetros fisicos que determinan ese indice, no podemos descartar por
el momento la posibilidad de que sea efectivamente pequefio y que por lo tanto puedan
inducirse campos mads intensos.

Como conclusién general podemos decir el mecanismo de induccién y propagacién
de campo propuesto en esta tésis es un buen candidato para producir campos magnéticos
primordiales de intensidad suficiente como para explicar los que se observan en las grandes
estructuras del universo.

Su validacién o descarte definitivos dependen por una parte de la comprensién de
la dindmica de los campos de materia durante el recalentamiento del universo y de sus
posibles acoplamientos con las cargas escalares. Por la otra en etapas posteriores del
universo pueden haber tenido lugar procesos magnetohidrodindmicos que produjeran una
intensificacién del campo inducido, tal como reconexién de lineas de campo coherente en
escalas menores que la galactica, dando lugar asi a campos mas fuertes en escalas mayores.

Entre las posibles extensiones de los estudios realizados en esta tésis estd en primer
lugar evaluar la intensidad de campo inducida para otros valores de los parametros fisicos
utilizados en la estimacién hecha en el tltimo capitulo.

Otro escenario posible para la utilizacién de las ecuaciones utilizadas en el dltimo
capitulo de la tésis es la etapa de precalentamiento del universo: si durante él se crean
particulas escalares cargadas por resonancia paramétrica, los campos inducidos por ellas
deben ser estudiados en forma autoconsistente.



Apéndice A

Factores de escala del universo,
ecuacion de Klein-Gordon y
coeficientes de Bogoliubov

A.1 Factores de escala del universo

En esta seccién hallamos las expresiones de los factores de escala del universo en términos
del tiempo conforme

dn = — (A.1)

A.1.1 Inflacién

La expansién del universo en este periodo es exponencial. En ese caso la métrica del
cspacio-tiempo es la de de Sitter con secciones espaciales planas [27], es decir

ds® = dt? — e [dz? + dy? + d2?] (A.2)

El tiempo conforme estd dado por

n=1o = /e"’“dt = —%e""“ (A.3)

y por lo tanto el factor de escala ¢n tiempo conforme es

11
“ 0= Fae=m) = o-1) A

donde hemos usado el tiempo conforme adimensional 7 = H7. Normalizamos este factor
pidiendo a; (0) = 1 lo que da 79 = 1 y en consecuencia

ay (1) = (A.5)
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A.1.2 Radiacién

En este caso el factor de escala del universo es

a(t) = (‘?)w (A.6)
y el tiempo conforme es
n-n =t'? /(t — )" V2ar =232 (1 - 1,)'/2 (A7)
y el factor de escala es
apy () = 2 2}{7’1 = T2;It? (A.8)

Pidiendo continuidad entre los factores de escala de inflacién y radiacién y sus derivadas
en 7 = 0 obtenemos

T1 1
— =1: = RS
2Ht; 2H¢; ! (4.9)
y en consecuencia queda
ay (1) =(1+7) (A.10)

Este es el factor de escala que usaremnos para la época dominada por la radiacién cuando
la transicién inflacién-radiacién es instantinea.

A.1.3 Recalentamiento

Usualmente se asume que durante este periodo el universo evoluciona como si estuvicra
dominado por la materia (57, 42], es decir que el factor conforme se expresa

e N\2/3
a(t) = (" t2> (A.11)

t5

y €l tiempo conforme

n—m =t / (t = tg) "2 dt = 36323 (t — tg)'/3 (A.12)

y el factor de escala toma la forma

2 2
7N —1 T—T
ar(n) = (’3t,’2> = (3Ht_2) (A.13)
2 2

Para el caso en que la transicion inflacién-radiacion no es instantdnea, debemos empalmar
este factor de escala con el correspondicnte a inflacién en 7 = 0 y con el correspondiente
a radiacién en 7 = 7,,. Para el primer empalime tenemos

2
T2 T2
=1 -2——==1 .
(3Hr,;> 9H2t32 (A.14)
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con lo cual el factor de escala durante recalentamiento queda

ar (1) = (1 + %)2 (A.15)

La expresion para el factor conforme durante radiacién se obtiene empalmando la
expresién anterior para ag (7) con la expresién (A.8) en 7,. Obtenemos

1 T.
ay () =3 (1+2) (T +2) (A.16)
Es conveniente re-escribir este factor de expansion en términos de las temperaturas al
comienzo y al final de la etapa de recalentamiento. Tys y Tr respectivamente. Para ello
consideramos que durante recalentamiento la temperatura evoluciona no adiabiticamente,
sino siguiendo una ley

T
T(r) =5 “(’T ) (A.17)
R
En consecuencia
Ty Ty Ty 1/2b
=M 1+42)=(=2 A.18
Th (1+17/2)2"_’( +2> (TR (A.18)
y el factor conforme durante radiacién puede expresarse
Too\ /20
ay (1) = (%}:) (1 + %) (A.19)

A.2 Solucién de la ecuacién de Klein Gordon para las difer-
entes etapas del universo

En esta seccion hallamos las soluciones de la ecuacién de Klein Gordon para cada una de
las etapas del universo mencionadas anteriormente.

A.2.1 Inflacién

La ecuacién de Klein Gordon en este caso es

o 2, m? 2 2 I
o L= - = A.20
[612 +k +H2 (1-7) (1_7)2] P (1) =0 ( )
Planteando como solucién
Y (1) = (1= 1) fic(7) (A.21)
Se obtiene una ecuacién de Bessel para f(7):
0? 1 9 9/4—m2/H2]
- - = A A el =0 A.22
[67‘2 (1-1)0r k (1-1)2 Ji(r) ( )
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. . 1

cuyas soluciones son las funciones de Hankel, H [k (1 - 7)] y HP [k(1-=7)], con v =

v/9/4 — m2/H? La soluci6n de frecuencia positiva es la que se comporta como e~ *7 cuando
1 . . . -

T — —00 y esa es H,(, ) [k (1 — 7)]. Las solucién ortonormalizada de frecuencia positiva es

JT

i (r) =5 (1=n) " HD [k (1= 7)] (A.23)

Como m/H < 3/2 podemos aproximar >~ 3/2. En este caso la funcién de Hankel
tiene una expresion polinémica [71] y los modos se expresan

pik(1-7)

Py i
Ph(r) = T [1+k(1_7)] (A.24)

A.2.2 Radiacién

La ecuacion de Klein Gordon en este caso es

2 2
[%+A’2+Z)(1+T)]1/Z(T)=0 (A.25)

Tomando como nucva variable z = \/2m/H (1 + 7) la ccuacién anterior se reduca a

2

[().z+q+ .](/) (z) = (A.26)

con ¢ = Hk%/m, cuyas soluciones son las funciones cilindricas parabélicas (71. ?]
Y (2) = D_(1/24iq) [((1 +7) 2] (A.27)

¥y (2) = D_(1/2-iq) [(1 = 1) 2] (A.28)

donde D, puede expresarse cu términos de funciones hipergeométricas confluentes, que en
notacién de Whittaker quedan

17y
D_(1j24iq (1 +1) 2] = SR~ 1/1-iaf2 =iz 2/4 (
r

\/5(1+zz <3 iq

rt+g)

Para la estimacién del campo magnético va a ser suficiente utilizar la formma asintética
de estas funciones para ¢ < z y k* < m?/H? que es

¥7 (1) ~ i+ n)2] (A.30)

il ex [
2m(l+7) Pl g
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A.2.3 Recalentamiento

En este caso la ecuacién de Klein Gordon es

52 2 4 1/2
[ﬁ+k2+%(1+%) ﬁ] YR (r) =0 (A.31)

la cual no puede reducirse a una ecuacién conocida a menos que se realicen algunas aprox-
imaciones. Como nos van a interesar los limites k = oo y k — 0 resolvemos la ecuacién
aproximada que resulta de tomarlos.

Limite k = 0 La ecuacién en este limite es

92 m? T\4 1/2
[W“LF(”E) - (1+T/2)2]¢5°(T)=0 (A32)

proponiendo como solucién

= (5" st [ 1) w3

obtenemos una ecuacién de Bessel para f{? (). La expresion normalizada para los modos
de frecuencia positiva resulta ser

o = 505" H 5 (0+3)] (434

6 2 3H 2

= 1 % (1 + %)_1 exp [—zi—z (l + g)a]

Limite k£ — oo En este caso estamos interesados en el limite £ 3> m/H, con lo cual la
ecuacién a resolver es

2 2
[a_ + k2 - L)Z] PR(r) =0 (A.35)
T
Proponiendo como solucién

Wl (r) = (1 + %)1/2 B [2k (1 + %)] (A.36)

obtenemos nuevamente una ecuacién de Bessel para f,’k?. Y en este caso los modos nor-
malizados de frecuencia positiva estan dados por

Y (1) = \/g (1 + %)1/2 HY) [Qk (1 + %)] (A.37)

A.3 Calculo de los coeficientes de Bogoliubov

En esta seccién procedemos a calcular los coeficientes de Bogoliubov para las transiciones
inflacién - radiacién (recalentamiento instantineo) e inflacién - recalentamiento. Para
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este ultimo escenario no consideramos la creacién de particulas debida a la transicién
recalentamiento - radiacién por ser ésta una transicién suave.

Asumiendo que la transicion de inflacién a cualquiera de las otras etapas se produjo a
T = 0, en ese instante se verfica

¥h(0) = outhi (0) + B (0) (A.38)
P (0) = i (0) + Brii (0) (A.39)

donde 9y (0) representa el modo de frecuencia positiva en alguna de esas eras. A partir
de la ecuacién anterior se deduce directamente que

_ Y094 (0) - 91 (0) 9 (0)
i (0) 9% (0) — 95 (0) ¥ (0)

(A.40)

¥ (0) % (0) — 9 (0) % (0)
P (0) ¥5, (0) — % (0) ¥ (0)
donde las wltimas igualdades se deben a que los modos usados para el calculo estan ortonor-

malizados. En las dos siguientes subsecciones particularizamos estas expresiones para las
transiciones mencionadas.

B =

(A.41)

A.3.1 Transiciéon inflacién - radiacidén

El calculo de estos coeficientes es relativamente dificil debido a las caracteristicas de las
funciones hipergeométricas confluentes. Calculando las derivadas temporales de los modos
y aproximando en ambos conjuntos de modos m/H <« 1 nos queda

! H\YY g2 _ my\ /1 (1+1) /
ak’zw{(;) mmm(ﬁ) arqia) P B+ Fa (k )]} (A42)

H\ V4 21.1/2 -
Bl ~n {— (;) gm0+ ()" sy i (0 + P (k)]} (A.43)

Fi(k) = e"H{) (k) (A.44)
in 2 r
Fa(k) = €™k'/? [u_/ };(A) 1/2H§}?z(k)] (A.45)
con lo cual
/4 .-372 /4 1.-1/2
I _(H k (H k
% = ‘/’7{ (m) 2r(3/4)+’(m) 2T (3/4) (A.46)

N (E)l/l kl/2 N (2)1/4 (i—l)k1/2
m 21/2I‘ (3/4) H —\/EF(I/AI)
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Bl =~ ‘/E{(g>1/4m—i<g>m

@

L-3/2 k-1/2
2 (3/4)
kl/2 (2)1/4 (1+13) K2
2r'(3/4) ' \H V2T (1/4)

A.3.2 Transicién inflacidn - recalentamiento

(A.47)

Este cédlculo es muy sencillo ya que en ambos limites los cdlculos involucran funciones de
Bessel de orden semi-entero, que pueden expresarse como polinomios.

Para k « m/H obtenemos

IR H\'7? 1 [3
ag =— | — — |z
$ 2m V2k |2

H\Y?2 1 3
pE = () o |5+
2m V2K |2

Para k > m/H obtenemos

IR _
ay =

IR
lk

.m

31

- zﬁ + ﬁ +

m 3 _m

H" 2k Hk

: 3i 9

13k v v _
¢ [1+ % ~ 8k2
emik [ 3 _ 3¢

8k?  B8Kk3

(A.48)

(A.49)

(A.50)

(A.51)



Apéndice B

Calculo de los coeficientes de
Bogoliubov para un campo
fermiodnico

En esta secciéon mostramos que la creacion de particulas para un campo fermidnico es
despreciable en comparacién con la que se produce para un campo escalar. La explicacion
para esto reside en el hecho que para fermiones los acoplamientos conforme y minimo a la
curvatura escalar coinciden.

Las expresiones de los factores de escala para las etapas inflacionaria y de radiacién
fueron halladas en las secciones anteriores.

La ecuacién de Dirac para un campo spinorial en un universo de Friedmann Robertson
Walker es [72, 73]

(70, - %a(r)] X(r.8) =0 (B.1)

donde x (7, %) = @%/2 (1) 9 (1, £). La corriente eléctrica estd dada por

H* =ex (. D) x (1.7) (B.2)

donde ¥ (1, %) = x' (7, %) ¥° es cl spinor adjunto de Dirac. Los spinores de energia positiva
y negativa, ugs y vrs estan dados por

ik [m fi(7) o
Ups = ( * [’_a(T)C‘+ka~(T5] Cs )fk () ekt (B.3)
vke = | sz “ fi(r) e *2 (B.4)
T\ # [pem-idfg] e

donde f. (1) es la solucién de frecuencia positiva de la ccuacion
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2 2
[;1 R+ et () - i (r )] fi(r) = (B.5)

Los spinores se normalizan de acuerdo con el producto escalar (independiente del ticmpo)

/ d2xy’x (B.6)
)
donde ¥ es una hipersuperficie espacial.

La ecuacién de Dirac para la etapa inflacionaria es

6? 2 2/H? - H
e T s =0 (B0

Las soluciones de la ecuacion de Dirac que corresponden a frecuencia positiva para
T — —oo estan dadas por

) =(1-n""HO k1 -7)]. v %+z% (B.8)

El valor del érden de la funcién de Hankel ya es un indicador de que en este caso la
potencia inversa de k en los coeficientes de Bogoliubov serd 1/2 lo cual no producird un
aumento divergente en el nimero de particulas creadas para £ — 0.

La ecuaciéon de Dirac para la etapa dominada por la radiacién es

9? I m?

32 Hz
En este caso y para obviar cidlculos pesados, vainos a usar la aproximacion WKB para
estimar el nimero de particulas creadas. Esta aproximaciéon a lo sumo puede cambiar el
orden de magnitud de las constantes en los coeficientes, pero no su dependencia funcional
con k. En esta aproximacion los modos pucden expresarse [71]

(1+ ) —z— fk (r)=0 (B.9)

n 2
fkl (r) =~ exp [LT—HI- (1—_‘-21]
2 )
fit () = exp [z% %} /( )exp (—82—2> ds (B.10)

donde z (1) (1 + 2) (m/H)l/2 (1 + 7). Pidiendo continuidad de los modos y sus derivadas
en el momento de la transicion obtenemos los cocficientes de Bogoliubov, que en este caso
son

oy —L{g+im)exp| 5 %

. . 2 1/2+im
B ~ —:—r[‘ (—% + im) exp (1—722) (E) k? (B.11)
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Vemos que efectivamente en este caso no hay divergencia infrarroja lo que significa que se
crean muy pocas particulas y por lo tanto la corriente eléctrica producida es muy pequeiia.



Apéndice C

Electrodinamica escalar
autoconsistente: accién efectiva
irreducible de dos particulas y
camino temporal cerrado, y
aproximacién 1/N.

En este apéndice derivamos las ecuaciones autoconsistentes, causales, para la electrodinamica
cscalar, en la aproximaciéon de N grande. usando la formulacién de camino temporal cer-
rado de la teoria de campos en el universo de Friedmaun-Robertson-Walker [64, 65]. Esta
formulacién permite identificar correctamente los diagramas de Feynmann que contribuyen
en cada orden de la expansion 1/N de las ecuaciones.

El punto de partida para su obtencién es la accidon para un conjunto de N campos
escalares cargados, acoplados al campo electromagnético, que en espacio-tiempo curvo es

Se(ddldu) = = [ d'oV=g {9 (0 - icA,) 4:(8, +ied,) ¢} (C.1)
Lo 1
+ (m2 + xR2) (j)i(pj + Zg“"g"‘angF,w - 2—Cg“°‘g”’36,‘Aa8,,A5}

donde = = (t,7), e es la carga eléctrica. g"” el tensor métrico, /=g el determinante de la
métrica, x la constante de acoplamiento del campo escalar a la gravedad y ¢ la constante
de fijado de gauge electromagnético. Asumimos que indices repetidos representan suma
respecto de ellos.

El campo escalar complejo puede expresarse en términos de dos campos reales segin
b = [¢1 +iga] /V2 y ¢t = [¢) —i¢2]/V2. Para implementar el limite N grande, es
conveniente re-escalear los campos y constantes de acoplamiento segin

¢t = VN@i, A, > VNA, e— (C.2)

VN
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obteniendo

SE = <N [davTi {Jamada +  mexm) P eR) (CY)
2

(o4
+ 59" A (672 + ¢5%)

1 1
+ ZguaguﬁFm’iF;u/ - E!}lmgu/’auAnauAﬂ}

+glweAu (al/(.f),]' (/){)' - (f’ll' (')l/(j)‘,.)l)

lo que significa que cada vértice aparcce N vecees.

C.1 Funcional generatriz de camino temporal cerrado para
N campos escalares en espacio-tiempo curvo

La funcional generatriz de camino temporal cerrado para las funciones de n puntos se

obtiene acoplando los campos escalar y electromagnético a fuentes J, (z) en cada uno de
los caminos temporales

N
2UK] = 2o [ [] DALDSLDS oxp {iS} [, 85, 44]
n=1
+z/d .’L‘\/_C“b []m d)n (z) + #(z) A[Ib (:L‘)]
—/d".r\/—__(;/(l"':n'\/—g’C'“dec
x [KE™ (w.a') 432 (2) 67 () + K2y (2,2") Ay (2) Ave (2')] (C4)
+i‘/d"'a:\/—_g/(l":l:'\/—g’C“”C‘Ie
x Ko (o.2) [#47 (2) Ape (') + " (2') Ao ()] }
= exp[iW (J. K)]
SF (#1485, AL] = SY [#14. 84 AL] - SF [61-, 45, 4%] (C.5)

donde el signo "mas” (menos) corresponde a direccién temporal directa (inversa), n,m =
1...N.ei,j=102y Z¢ es un factor constante global que proviene de la integracién de
los campos fantasma incluidos en la accién para garantizar que el resultado es invariante de
gauge. Como estamos considerando campos de gauge Abelianos, esa integral se desacopla
de las otras. De ahora en mds, omitimos Z¢ en los calculos que siguen. C? ¢s la métrica
de camino temporal cerrado, cuyas componentes son

Ci=1l Cp=-1: Ca2=0Cy=0 (C.6)
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La funcional generatriz para funciones conezas de n puntos est4 dada por

W =-ilnZ[J K| (C.7)
A partir de ella definimos los valores medios

- ow W
n = (ad _ ab
ta (.'B) JJ:;) (.’L‘), Apa (:L‘) C 5.]” ( ) (CS)
y las funciones de dos puntos
. . w
n ] nm n o _ ar b
T (@) 67 (2') + GIgy (z,2') =2C°"C s_(SKi-Z"m =) (C.9)
. . ow
ar b
Ay (@) Aup (&) + Dyaas (2,) = 207 C¥ s — (€19
1 [J)n (z) A (') + o (z') A (:1:)] + H (z,2') = 2C°ersL (C.11)
2 [Tia " ia pb iab 6K (z,2') '

C.2 Accion efectiva irreducible de dos particulas

La accidn efectiva irreducible de dos particulas y camino temporal cerrado se define como

o= W-c® [ dlay=gd 05" ) - € [ty @) I (@
-5conc / d'zy/=g / &'/~
x K (2,2') [ (2) 42 (2') + G, (2,)| (C.12)
~3cech / d'zy=g / &'/~
XKL (2,2) [Aur (2) Avs (&) + Dyurs (2,7')]

donde no hemos considerado términos que mezclan valores medios porque como vamos a
trabajar con un sistema para el cual los valores medios de los campos son nulos, estos
términos dardn lugar a otros dependientes de los valores medios, y por lo tanto nulos.

A partir de esta accién definimos las fuentes

ér '
_ = _C% /—gJin C.13
e V=gJi" (2) (C.13)
1 ’ / nm N o™ (£
_§Carcbs /d4$ vV-9v-¢ [ ijbr ( ) + 1_1rb (:L‘,:L‘ )] Js (.’L‘)

1 It A
—1cech / d'z'\/=g [K (z,7) + K& (2,2')] Aps ()



= -C®/=gJ/ (x) (C.14)

_%Carcbs / d'z /\/— /_—g [K‘“' (x,a:') +K:‘b" (a;,a:')] fius (zl)

1 . m n in (.1
3o [ 0 (K8 () + K 02 8 )

6P ar [
Gy~ 30OV () (€19
O _Lloeoks = /K () (C.16)
JD#urs (z,2') 2 ab A7 .

Invirtiendo estas expresiones, reemplazandolas en la accién efectiva y redefiniendo los
campos Como

r) = @)+l () (C.17)
A[ll‘ () A}lT ( ) +aur (-T) (C18)

obtenemos

P (z.2") JD;wpq (:Ba T

I'= Capqu/d“:L‘/dlizl |76G.1]nf+clrjsnm (13,1',) + 'J—PI)Duuas (l‘,x/)]

: ; ) AR or ;
—iln DpDay exp < iSH —iC’“”/d"a; — z)+ — "z C.19
rp PP p{ ; |:6¢;,n(x)‘pa (z) 54, 0)° ( )] (C.19)

_ iaprsq 4,/ or' m or u v !
iIC*C /d‘lz/dx [(SG;;q"m(’L‘:IJI)SOJ ( )¢a ( )+6Duupq($,$l)(pa (:B)as (z):l}

Esta expresidon puede interpretarse como una ecuacién implicita cuya solucién cs la
accién efectiva. Formalmente esta solucién pucde ser escrita como [62]

[ =Sy —ilndet [G]'] —ilndet [G;'] —ilndet [Dy}] + T (C.20)

donde I's es —ih veces todos los diagramas de vacio de dos particulas irreducibles, cuyas
lineas estdn dadas por Gjg y cuyos vértices dados por la accién redefinida S;,,; dada por

Smle = S[d+e]-s[i]-c [ dlmE (4] ¢4 (C.21)

S LY LS S
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Escribiendo

82Sp
G A = . C.22
W) = @ ()
628
D;w [ - F
ab (.'B, z ) JApa (:L‘) JAub (:L")’ (023)
haciendo los escaleos
Glab - NGlabJ
Gi, - %GQG,,J"J'
D"b (:B,.'L‘ ) = ND;‘:',’, (z,2") (C.24)
g2ab ( ) - Ng2ab (ZB, xl) 61]
DY (z,2') = NDY (z,7')

y tomando en cuenta que cada lazo de campo escalar debe ser contado N veces, que cada
traza sobre los indices del campo escalar también cuenta N veces y que hay un factor N
global en la accidn, la accién efectiva es

r = %Nlndet [(Gn'] + %Nlndet ((G2)7] + %lndet (G
+ NT2/d4:v\/-_9/d4$I\/—_g'Glab (z,2) Grab (2, 2')
+ NT2 / d'zy/=g / d'a'\/=¢'Gaat (2, 2') Gaap (2, 7')
+% / d'z/=g / d'z’\/-g DY (z,2') DL (z,2') (C.25)
-N %C“M/d"z\/—_gg"”(a: D“b (z,%) [Gred (x, Z) + Gocd (2, 7))
+ NGowon [deyTg [a! gD (o) 9 (@6 (&)
x [Guw (2:2') BaBGace (2,)]

con G® el propagador para el campo escalar, y D"/ b €l propagador para el campo electro-
magnético. La barra denota .

Se puede comprobar facilmente que no hay mds lazos que contribuyan a la accién
efectiva irreducible de dos puntos, a este orden en el desarrollo 1/N. En efecto, consid-
eremos un grafico que es de orden N°: agregar un propagador escalar significa agregar
dos vértices (y por lo tanto multiplicar por N~2), una linea (otro N-1) y una integral
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en los momentos (un factor N). lo que da un grifico que es de orden N=2. Agregar un
propagador electromagnético también implica agregar dos vértices y una linea, pero esta

vez no hay integracidon en los momentos y por lo tanto el grafico resultante es de orden
N-3.

C.3 Ecuacién para el propagador del campo escalar

La ecuacién de evolucién para el propagador del campo escalar se obtiene tomando la
derivada funcional de la accidn efectiva con respecto a la funcién de dos puntos considerada.
es decir

or 1 1 o
m - 2NG(ll) + 2N91(ll) (:l’?z)
2
—i%g’“’ () C"l’c‘lD,‘fl,’, (.r .1:') ) (:1: - :l:') (C.26)

2
(4 ' g A - —
+—2 cecdgbe'd Dy, (a:,:v') aaa'ﬂszdl (z,2') =0

de donde, a orden mas bajo cn ¢l desarrollo 1/N tencmos

iG("b' (:1:,:1:') = Glab (:1:,:(:') (C.27)

Reemplazando la expresion para G,q (z, ') obtenemos

{ \/l_—gau (V “!]!l“") Oy + 9" 0,0, — (m2 + X’R,) } Cabic (a: :1:')

1

\/__9636 (z - 2') (C.28)

donde la funcién delta de Dirac es funcion de las coordenadas. Vemos que a este orden
en 1/N, las ecuaciones para los campos escalar y electromagnético se desacoplan y por lo
tanto no hay retroaccién del campo clectromagnético sobre sus fuentes.

C.4 Ecuacion para el propagador electromagnético

Esta dada por

- 1 1 62
NDy ™! + 5 NDy (v.4') = N (Grab (2,2) + Gaap (2. 2)]

6T i
5Dy 2

2
+iN%'CaCdCbC,d .(llm (-’E) .()VB (TI) [Glcc’ (l‘aml) gagjﬂchld’ (T TI)] (C29)
=0
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donde el factor N en el término N D!}/ -1 proviene del escaleo de la inversa del propagador.
Esta ya es la ecuacién a orden mds bajo en 1/N. Despejando D4 (z, z'):

Dy (z3") = V-g(z) {g‘“’ (z) Oc + (1 - %) g"* (z) g*? (z) Gadp

gt b,

- ﬁau [\/—_gg““g”‘a ] AaauAﬁ} Cab (C.30)
= A (z,7)

la ecuacién para el propagador electromagnético queda

AL (z,2") D (2,5") - €2¢* (2) [Grab (2, %) + Goas (3, 7)) DY (2, 2)
tie2CoctChed / dz" /=g (a"g"* () g** (") (C.31)
 [Gree (2,2") BaBhGaue (2 ")) D (", )

1
—b(z -2
I (z-4)

C.5 Cambiando a tiempo conforme

Definiendo el tiempo conforme dn = dt/a (t), usando 7 = Hn y haciendo los escaleos

Giab (Ia xl)
a(r)e(r')

puede comprobarse por un calculo dirccto que la ecuacién para el propagador escalar queda

Giab (z,2') = (C.32)

2
{DI - %a (1) = (6x = 1) ET;} G (z,2') =656 (z — 2') (C.33)
y
[T””El,, + (1 - %) ‘r““‘r"‘gaaag] CabDﬁf (z,2')
—e’I* (z,2") DY (z,7') +ie*Cecdct? /d:v"Ef_.‘c'f a0 (z,2") DY (2", )
= 00056 (z — 2') (C.34)
donde
Oz = 7°%0,05 = -2 + V? (C.35)
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Lo (2.7) = 0" [Gied (2. 2) + Gaca (, )] (C.36)

oh g = 1@ (0 )[Gm (2.27) 808 Gaua (2,7 )] (C.37)

Para no cargar la notacién, usamos x también como variable adimensional.

C.6 Ecuaciones para los propagadores electromagnéticos re-
tardado y de Hadamard

En esta seccién vamos a encontrar las ecuaciones para los propagadores retardado y de
Hadamard. El altimo posee toda la informacién que necesitamos acerca del estado del
campo electromagnético, mientras que ¢l primero permite estudiar la evolucién del campo.
dadas las condiciones iniciales. Usando las definiciones de los propagadores scgun el valor
de los indices de camino temporal cerrado. tenemos las siguientes ecuacionces

[nﬂ"mx + (1 - %) 0 - *TY (z.z)| Dy (2,2") (C.38)
+ie /d:r 2 (@ )D”(z .z')

—iez/dm” =iy 1o (,27) D2 (27,2") = i6k6 (z — ')

[n’“’DI + <1 - Z) MY - e’ThY (z, ) D,Lz, (z,2') (C.39)
+ie2/dr =i (z.27) D2 (27, 2')

—ie? / dz" T4y 15 (x.27) D2 (z7,2") =0

[ WO, + ( <) 99" - e*Thy (z.z)| DZ (z,2) (C.40)
+ie /d'l "ESy (z.27) DY) (2, 2)

—ie /dL Shy oy (x.27) Dyl (27,2') = 0
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[17‘““’[1c + (1 - Z) 049" — e’Thy (z,x)| D2 (z,2") (C.41)

+ie /da:”22121 (z,2”) D,2 (z”,2')

—ie / dz" £hy 09 (z,2") D2 (2, 2') = - i6¥6 (z — 2')
Restando miembro a miembro las dos primeras (o las dos tltimas) ecuaciones y definiendo
Tret = Zi111 — Zia12 = T4y o1 — T 9, obtenemos
[n‘“’l]z + (l - Z) 43" — eIl (z, :v)] D (z,2') (C.42)
+ie /d:z:”}:ﬁ‘:t z,2”) D}% (2",2') = - 646 (z - 2')

y sumando las ecuaciones homogéneas

[nﬂ"uz + (1 - Z) "9 — e’y (a:,a:)] Dyyy (z,2") (C.43)

+ie /da:”zret T,z )Dlu-y (z ;1;) = — —/dz”E‘“’ (:l) :B”)Dadv (:L‘”,:B')

donde 4" = Efy 1, + Doy = By 1) + 55 00.

C.6.1 Transformada de Fourier espacial de las ecuaciones

En esta subseccién vamos a encontrar las expresiones para las transformadas de Fourier
espaciales de las ecuaciones de Schwinger-Dyson, en términos de las variables adimension-
ales definidas en el capitulo 4. El punto de partida es la transformada de Fourier de los
propagadores, esto es

Gea (. 7') = / @’;—ﬂccd (p,7,7") exp [~ip. (7 — 7] (C.44)

donde en términos de los modos, las funciones G4 (p, 7, 7') se expresan

Ga1 (pa T, T’) = fp (1) fp (T ) (C.45)
G (p,77) = folr ) £ (7) (C.46)

Para el nicleo no local tenemos

3 3
Eret (31, :17”) = / (21)137/2 (2i)§/2 ret (pa q,T, 7’ ) €xp [z (ﬁ + q) . (:‘_/ - g”)] (047)
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% (g, 1") = % {G} (p.7,7") 8od" G2, (q,7,7")

- G}'Z (P' T, T’ ) 303 OGI2 (p’ T, T )} (048)
201' » - 4 00 z] G » 5 G2 ::
ret (p3 T, T ) 1 ((IJ 7’1)77 { P’T T ) 011 (qusT )
- Gly(p.-7.7") %G}y (g, 7.7")} (C.49)

e t) = ilg—p)n 07 {Gl (p,7,7) 80GY, (¢,7.7")
- Gl2 (pe T.T )d 0G12 (fl,T, )} (CSO)

Sre 0,7, 7) = {d'd +0 —p'd -4} (C.51)
x {G}, (p,7.7") G}, (0.7, 77) = Gly (p,7,7") G35 (p. 7, 77) }

Para las funciones de dos puntos electromagnética escribimos

3). _
Dyy (z,7') = /ﬁDmr (k,7,7") exp [ik. (§ - §')] (C.52)

de manera que la transformada de Fourier espacial de las ecuaciones queda

14 d3 v
[’7’"’ (97 - v?) - (1 - Z) oo /(2 )3/21“’{1 (P’T»T)] DS (k,7.7')
—te /dT” Thet (0. k —p.7.7) DI (k, 77, 7") = 846 (1 - 7') (C.53)

Sumando las ecuaciones homogéneas tenemos.

1 a3
uv (92 o2y _ XY aguagv 2 P ruv 3 '
[n (82 - V?) (1 C)d @ +e /(2 )3/21" ! (py, 'r)] Dy (k,7.7")
e /dT”Efgt (P, k = p,7.7") Druy (ky 77, 7')

=5 / dr ¥ (p,k —p,7,7") D,‘}g" (k. 7', 7") (C.54)
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Apéndice D

Calculo de los nicleos

D.1 Sector ultravioleta

La contribucién de los modos de longitud de onda corta al nicleo local es

il(P) a [ & 2 2 .2 . pt2
B0 ) =t | o g (2B OF + a8 0 + By} ()
donde A es el minimo nimero de onda para el cual la aproximacién de onda corta es vilida.
Reemplazando las ecuaciones (5.11) y (5.13) y realizando la integral en los momentos
encontramos

; 97 3
TP (7 1) ~ - Ci[2AT D.2
= (2r)*2 A2 2(2m)% [2A7] (02)
Para el nmicleo no local mixto
=) (p,k —p,7,7°) =0 (D.3)
y para el no local puramente espacial
Egg)) (p,k-p,7,7") =0 (r-7") 4pipt (D.4)

{208, [f2(1) 52 () = £2 (1) 2 ()]
$285 [fy (1) £ () = £ (1) f ()] S (1) £ (77)
2803 [fy (7) £y (7) = £ (1) fy (7)) £ (7) £y (7))}

reemplazando los modos y coeficientes de Bogolyubov obtenemos

Trat ) (k=P T") = (D.5)
40 (1 — ") p'p _x1 sin[2p (7 — 7")] + 3 cos [2p7] — 3 cos [2p-r”]}
64 p® 8p1 8p1

93



Para evaluar la integral en los momentos, debemos tener en cuenta que nos va a interesar
la parte transversal de la funcién de dos puntos electromagnética, que se obtiene tomando
el rotor de las ecuaciones correspondientes. Si suponeinos que el campo magnético se
propaga segin la direccidn z, entonces cl rotor selecciones las componentes £ — x. . —y v
y — y de la ecuacién, y de éstas solo las x —  y y — y son no nulas. Por ejemplo para la
T — z obtenemos

Sl .
[; WEM (]). /\ —-pP.T.T ) =

2 ( 9isin[2A(r—77)] i
nzz\/;{_ﬁs‘"[’(j\ )]+%(T_T”)ci[21\(r-r”)] (D.6)

-3 cos 2A1] + % Cos [2AT”]}

4T

Vemos que para ambos niicleos la tinica contribucién de los momentos proviene del
limite inferior de integracion, y estos térninos deben cancelarse contra aquellos que provienen
del limite superior de integracién cn cl intervalo de momentos intermedios.

Para la parte puramente espacial del micleo de Hadamard conservamos sélo los términos
cuadraticos en los coeficientes de Bogolyubov. dado que ellos son los que dan la principal
contribucion en la porcién ultravioleta del espectro, es decir

E'i[(P) (p.k—p.7.77) = 4p'p (D.7)

{2182 [215 (DR () + £2 () 20 + £2() 132 (7)]
+28,05 [1f ()P £ () + 11, () £ (7)]
+ 28505 (1 (7)1 £ (1) + 1y (1) £ ()] }
Para estas componentes es vilido ¢l misno razonamiento que para el nicleo retardado.

Podemos entonces concluir que el sector ultravioleta de particulas creadas no con-
tribuye significativamente a los distintos nicleos que aparecen en las ecuaciones. Otra
manera de comprender este hecho es observando que los modos para el campo escalar
durante inflacién y para el sector ultravioleta durante recalentamiento estan dados por la
misma funcién de Bessel, Hg)? (z). pero con diferentes argumentos: esto significa que cl
nimero de particulas creadas es muy pequeno, como puede verse en la expresion para los

Bp.

D.2 Sector infrarrojo

El nicleo local para esta porcion del espectro de momentos fue calculada en el capitulo
4. En esta parte del apéndice vamos a evaluar el nicleo no local retardado y vamos a
mostrar que efectivamente es despreciable frente al local. El calculo del nucleo no local de
Hadamard, E'i’, es directa.
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Para las componentes i — 0 del nicleo retardado tenemos

Tiet (0 k= p,7,7") = = i© (7 - 7") (K - 2p')

{(Brow = Biopon—p) £ () £ (D) [£7 () £ (22) = £ () f ()]
+(oipBip = 3B) £ (VS (D [V ) - f () ()] (D8)
+2(18epl* = 18,%) £ () £ (1) [ () £ () = £ () 7 ()] }

mientras que para las componentes puramente espaciales nos queda

Etl ” (p k- P, T”) = (T _ 7_II) (4pipl + Kk — 2pikl _ 2kipl)
{ (18612 + 18ep1) [£2 () f‘ ™) = 2 (r) £2(+")]

+ (ak-pBi_p + 0By) [f (1) f* () = f* (1) f(+")) F (1) f (77) (D.9)
+ (Be-pi—p + Bpog) [f (1) f* (77) = £* (1) £ (T")) f* (7) £* (77)

Recordando nuevamente que vamos a tomar el rotor de las ecuaciones y considerando
por ejemplo que el campo magnético se propaga seguin la direccién z, necesitamos sola-
mente las componentes 0—z y 0—y del nicleo mixto y las z—z, z —y e y—y del puramente
espacial. Pero salvo para las componentes z — z e y — y del niicleo puramente espacial, el
resto de las componentes, en virtud de la independencia de las funciones de modo (5.18)
de los momentos, son funciones impares de p y por lo tanto su integral respecto de los
momentos es nula. En consecuencia obtenemos el deseado desacople de las ecuaciones para
la parte transversa del propagador puramente espacial. Por supuesto las ecuaciones para
la parte longitudinal de los propagadores se mantienen acopladas y llevan la informacién

respecto de la conservacién de la carga.
Realizando la integral en los momentos de la componente E,I.:t(N) por ejemplo, obten-
emos

A dsp z(P) T n 8
PP ez . AN _ _A2 .
/;. (27‘[’)3/2 z:1‘et (p’l" p,7,T ) n @ (T T ) 3 (D 10)

pge (1521) (1) 2222
2y 5 zg/v

(2) (1) ” (2) (l)
(B (2 Hyph, (27) = B3y, () H{py, (2))
(2) (1) »n (2) ” (1)

[H3/2'y H3/2'y ( ) H3/2'y ( ) H3/2'y ( )

(2) (my (2 (1) (1) (»
+ Hypp, (27) Hypp, (2) + Hyp, (2) Hy o, (2 )]

Comparando el prefactor en esta ecuacién con el correspondiente de la ecuacién (5.33)

vemos que en virtud de la dependencia logari tmica de este ultimo, el nicleo no local es
varios érdenes de magnitud menor que el local y por lo tanto puede ser despreciado.
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Apéndice E

Renormalizacion de la ecuacidén de
vacio

En este apéndice esquematizamos la regularizacion de la ecuacién que representa la tran-
sicién vacio a vaclo, que posee las divergencias ultravioletas. Como las ecuaciones son
invariantes conformes y, para k grande las soluciones para la ecuacién de Klein Gordon se
asemejan a los modos del campo escalar en espacio-tiempo plano, vamos a llevar a cabo
el proceso de regularizacidn y renormalizacion en ese espacio-tiempo, asumiendo que los
resultados valen en espacio-tiempo curvo, en virtud de la semejanza de las soluciones en
el limite ultravioleta.

Las divergencias aparecen en el propagador de Feynman, ya que es el que tiene una
parte real. Vamos a trabajar en la ecuacion para el propagador retardado,

[n“”[:l - (1 - %) "9 — 262Gy, (z, z) D;fyt (z,2) (E.1)
+ie? / dz"2ty, (z,2") D (2",2') = — 646 (z — o)

Escribimos los distintos nicleos usando las expresiones de los distintos propagadores para
el espacio-tiempo plano. Los términos que dan lugar a las divergencias son

dip 1
(2m)2 p? —m? —ie

G (z,z) = —i/ (E.2)

i (2,2") = —nton”?

d'p / diq ¢P+D-=") (ppg + gags — Pads — 9aPs)
(

(271_)2 21‘_)‘2 (]2 —m2 p2 — m?2
(E.3)
Desarrollando los propagadores en serie de Fourier
ret ' d'k ret tk(z—z')
D5 (z,2') = / (27r)2Dm (k)e (E.4)
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reemplazando en (E.1) tenemos

pok? = (1= L) g poig2 [ 821 ] pre (k) (E.5)

C (2”)2 p2 _ m2 ny 0

_ie2/ d4q (4(1;1(1:/ + kuku - 2ku‘]u - 2q;¢ku)
@) (2 - m?) [(k - g)? - m?]

+ie2 _4q E“:U ((I .li', —4qn T]”) Dret (k) = - (5
(27! )2 12 ’ ’ vy 2

Siguiendo los pasos usuales para regularizar dimensionalmente [74, 75] obtenemos

{(1 — o) [K*n™ — k*k¥] + %k“k” + e2n’;,”} Dt (k) = =6,y (E.6)
donde
Il = ¢?/24n%e
y
g — k%2 (1 - 2)] (m® - kK%2[1 - 2]) D2 (k) (E.7)
277 2 ret
(4”)2k uky / dz (1 - 22) log[m —-k‘z2(l-2z2 ]D
. d4 104 " ret
+i [ ST (ak— an) DI B
Definiendo t( )
Dret (k
ret
E.
DJ% (k) = -1l (E.8)
1_ (-1 (E.9)
¢ ¢
e? = (1 - IIp) & (E.10)

donde el tilde refiere a las cantidades renormalizadas. La ecuacién renormalizada es en-
tonces.

{ k2 — (1 - Z) KK + '2n';;’} D (k) = =6,y (E.11)
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