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Resumen

En esta tesis se estudian los procesos de inflaciéon y recalentamiento del
universo, dentro del marco de trabajo de la inflacién tipo slow-roll, asumien-
do que el campo del inflatén se puede identificar con el campo de Higgs del
Modelo Estédndar Electrodébil (MEE). Para realizar lo anterior, inicialmente
se establecen las condiciones sobre el parametro de acople a la gravedad &
bajo las cuales el campo de Higgs del MEE puede hacer el papel del cam-
po de inflatén, encontrando que 10 < £ < 10!, para obtener etapas de
inflacién y recalentamiento exitosa, pero, de acuerdo a las tltimas medidas
reportadas de la masa del bosén de Higgs, se encuentra que & ~ 10* — 105,
valor que esta dentro del rango encontrado. Se obtiene la masa del campo
de Higgs a partir de correcciones perturbativas hasta primer orden, para ser
my % 1.7Tmy; — 172.5(GeV), donde m; es la masa del quark top. A con-
tinuacion se determinan las condiciones sobre el minimo del potencial efec-
tivo del campo de Higgs del MEE, con el fin de obtener un monto de in-
flacién apropiado, obteniendo relaciones entre los parametros adimensionales
del modelo estandar y el minimo de potencial efectivo. Finalmente, se con-
sideran los posibles efectos de la temperatura en la etapa de recalentamiento,
estimando que la temperatura de inicio efectivo de esta etapa, es del orden
de T,j, = 10'2GeV para £ = 10%, que se encuentra de acuerdo con los valores
reportados en la literatura en articulos que usan el mismo modelo para el
lagrangiano de interaccion.

Palabras clave: Inflacién via Higgs, rodadura lenta, potencial efectivo, re-
calentamiento, temperatura de recalentamiento, resonancia paramétrica.



Abstract

In this thesis, the inflation and reheating processes of the universe are
studied, within the slow-roll approximation, assuming that the inflaton field
can be identified with the Higgs field of the Electroweak Standard Model
(ESM). To do this, conditions on the parameter £ coupling the Higgs field to
gravity are established, in such a way that the SM Higgs field could act as the
inflaton, finding that 10 < ¢ < 10!, to obtain successful inflation and re-
heating eras, but, in order to fit the last reported measurements of the Higgs
boson mass, we found that £ ~ 10*—10°. We obtain the mass of the Higgs field
from radiative corrections to first order, getting my g 1.7m, — 172.5(GeV),
where m; is the top quark mass. Next, we determine conditions on the mi-
nimum of the effective potential for the ESM Higgs field, in order to obtain
suitable amounts of inflation, finding relations between the nondimensional
parameters of the SM and the minimum of the effective potential. Finally,
possible effects of temperature in the reheating era are considered, estimating
the actual temperature at which this era begins, in the order T}, ~ 102GeV
for £ = 104, a result according to the current values reported in literature.

Key words: Higgs inflation, slow-roll approximation, effective potential, re-
heating process, reheating temperature, parametric resonance.

VI



Contenido

(I._Introduccion| 1
2. Modelo estandar cosmologico inflacionario 9
[2.1. Modelo estandar cosmologicol . . . . . . ... ... ... ... 10
2.1.1. Meétrica de Robertson-Walker] . . . . .. ... ... .. 10

[2.1.2. Cosmologia estandar| . . . . . .. ... .. ... .... 11

2.2. Modelo inflacionaridl . . . . . . . ... ... 18
[2.2.1. Motivaciones Historicas para un Modelo Inflacionario| . 18

[2.2.2. Inflacion dirigida por un campo escalar| . . . . . . . .. 20

[2.2.3.  Aproximacion de Slow Roll{. . . . . ... ... .. ... 27

[3. Modelo Inflacionario dirigido por el boson de Higgs del Mod- |
| elo Estandar (MIBHME)| 29
[3.1. Descripcion general del modelo| . . . . .. ... ... ... .. 29

[3.2. Relacion entre los campos en los marcos de Einstein y Jordan| 33
[3.3. Comportamiento del potencial de Higgs bajo una transforma- |

[ cion conforme| . . . . ... 36
[3.3.1.  El potencial, los parametros de slow roll y el numero |

| de e-foldings| . . . . .. .. ... .. 39
[3.4. Caracteristicas de la inflacion dirigida por el boson de Higgs: |

| Campos en funcion del tiempo| . . . . . . . . . .. ... 41
(3.4.1. Marco de Einsteinl . . . . . .. ..o 41

B.42. Marcode Jordanl . . . ... ... ... ... 45

[4. Potencial efectivo y correccion de la masa del Higgs a un |

VII



VIII CONTENIDO

[4.3. Condiciones sobre el minimo del potencial efectivo y la inflacion| 57

[>. Recalentamiento en el modelo de inflacion via Higgs| 61
[>.1.  Precalentamiento y recalentamiento| . . . . . . . . . ... ... 62
b.I1.1. Precalentamientol . . . . . . ... ..o 62

H.1.2. Recalentamientol . . . .. .. .. ... .. ... ..., 62

[5.2. Evolucion del campo después de la etapa de inflacion sin tomar |

[ en cuenta interacciones con otros campos| . . . . . . . . . . . . 63
[5.2.1.  Consecuencias del corrimiento del minimo del potencial |

[ sobre la evolucion de campo| . . . . . . . ... ... .. 66
h.2.2. Hfectos del término cuadratico sobre la ecuacion de |

[ estadal . . ... . e 69
[5.3. Produccion de particulas| . . . . . ... ..o 0000 72
[5.3.1.  Aproximacion de Born| . . . . ... .00 72

[6.3.2. Resonancia Paramétrical . . . . . ... ... ... ... 73

[5.3.3.  Comparacion de las tasas de produccion de particulas| . 78

[>.4. Estimacion de la temperatura de Recalentamiento| . . . . . . . 79
[5.5. Paralelo entre la Teoria de Campos a Temperatura Finita y la |

| evolucion del campo en la etapa de recalentamientof . . . . . . 81
[b.5.1. Interaccion con el inflatén) . . . . . . . ... ..o 84

6. Conclusiones| 87
AE o d — ] Ic Jordanl 93
BT P %0 do 1 %o al cE = 95

[C. Campo y en el marco de Einstein en funcion del campo de |

[C.1. Solucidn exactal . . . . . . . . . ... 99
[C.2. Solucion aproximadal . . . . . . . .. ... 101
D. Marco de Jordan| 103
[D.1. Ecuacion para el campo hf . . . . . . . ... ... ... 104
[E2. Evolucion del campo sin acoplamiento 107
[E.1. Rango para el parametro ¢ en recalentamiento . . . . . . . . . 107

[E.2. Calculo de la funcién envolventel . . . . . . . . . . . . . . ... 110




CONTENIDO X
[F. Resonancial 115
[F.1. Ecuacion para Y| . . . . ... ... ... 115
|G. Temperatura finital 117
|G.1. Energia y presion para un campo escalar| . . . . . . . . .. .. 117
|G.2. Correccion a primer orden para InZ|. . . . . . .. .. .. ... 118

» 123




Indice de Tablas

[2.1. Geometria del universo segun el valor del parametro de cur-

vaturald . ..o o




Indice de figuras

[2.1. Evolucién del pardmetro de expansién R(¢) en modelos abier-
tos (£ < 1), modelo plano (£2y = 1) y modelo cerrado (£ >
1). Grafica adaptada de [RI] . . . . . . ... ... ... . ... 16

[2.2. Potencial efectivo para diferentes temperaturas. Tomada de [77]] 21

[2.3. Potencial efectivo V' (¢) para el modelo en el escenario de la |

| Nueva Inflacién. Tomada de 0] . . . . . . . ... ... . ... 23
2.4. Movimiento del campo escalar en la teorfa V(¢) = m{qﬁ? |
| Tomada de [TLT] | . . .« - .« o o oo 25

[3.1. Potencial efectivo en el marco de Einstein. Adaptada de 28]] . 32

13.2. El campo x /M, en el marco de Einstein en funcién del campo |
| h/M, en el campo de Jordan.| . . . ... ... ... ... ... 34

13.3. A la izquierda el campo x/M, en funcién del campo h/M,. A
[ la derecha la diferencia de las soluciones exacta y aproximada
| para el campo x/M,| . . . .. ... 35

13.4. A la izquierda el campo x/M, en funcién del campo h/M,. A |
[ la derecha vemos la ampliacion de h — hepgl . . . . . . 0 L L 37

[3.5. (a) Izquierda: Potencial U(y) en el marco de Einstein (b)Derecha: |
| La comparacion de la aproximacion trabajada en este docu- |
[ mento con la presentada por Bezrukov, F. y Shaposhnikov, M. |
| (2008) | . . . 38

[3.6. Potencial en funcion del tiempo en el marco de Einstein|. . . . 43

[4.1. Aproximacion a nivel arbol para el potencial efectivo del la- |
| grangiano (4.8)).] . . . . ..o o 49

l4.2. Potencial reducido V(S), en funcién de S = h/ho| . . . . . . . 55

XI



XIT INDICE DE FIGURAS

[4.3. Masa del quark top m; en funcion de la masa del Higgs m g, da- |

| da por la ecuacion (4.36)), usando My, = 80.385GeV y para di- |

[ ferentes valores del parametro = = —1, —0.661, —0, 1, —0, 06, —0, 005 56
[4.4. Cota de la Masa del Higgs my en funcion de la masa del quark |

| top my, obtenidas por varios autores usando correcciones a uno |

| odosloops|. . . . ... Y
[4.5. T'érmino de correccion a primer orden para el potencial efec- |
| tivo en funcion del campo de inflaton| . . . . . . . . ... ... 58

[>.1. Comparacion de la funciones envolvente para el caso de poten- |

[ cial cuartico con el minimo de potencial en cero y con minimo |
| desplazado del origen| . . . . . . . .. ... 69
[5.2. La grafica muestra el potencial cuartico desplazado del origen, |

| para el cual se trabaja con densidades de energia superiores a |
U(0) y el potencial tipo Higgs, para el cual se trabaja en un |
rango de densidades de energia menores que U(0) |. . . . . . . 70

[5.3. Funciones elipcas incompletas de primer y segundo tipo, para |
[ un argumento real, con m, aproximandose a 1, donde los dite- |
| rentes colores representan diferentes valores para m. Tomadas |
| de [I601] . . . . . .. ... 71
[>.4. Comparacion de la forma de la densidad de energia en fun- |

| cion del factor de escala para el caso de etapas dominadas por |
[ radiacion, materia y el caso de evolucion cuasiperiodica del |
[ campo después de mflacion|. . . . . .. ... 72
[5.5. Variacion de la funcion envolvente respecto al tiempo| . . . . . 7
[5.6. Tasa de decaimiento de particulas y en particulas ¢, para los |

| dos primeros armoénico de la serie de Fourier de g(wt) . . . . . 79




Capitulo 1

Introduccion

Desde una perspectiva cosmoldgica, nuestra actual comprensiéon sobre el
origen y evolucién del universo esta fundamentada en el modelo de Robertson-
Walker [1], también conocido como Modelo del Big-Bang Caliente (MBBC).
Uno de los pilares para el planteamiento de este modelo es el principio cos-
molégico, es decir asumir que el universo a gran escala es homogéneo e
isétropo [2], lo cual da lugar a poder describir la geometria y la evolucién del
universo en términos de dos parametros: la curvatura espacial y la expansion
general. La anterior descripcion es posible gracias a que el MBBC esta basa-
do en la métrica de Robertson-Walker(FRW), que permite, entre otros he-
chos, determinar la fraccién del universo conectada causalmente [3]. Por otra
parte, la homogeneidad y la isotropia del universo y el hecho que el tensor de
momentum-energia tiene una forma diagonal, conlleva al planteamiento de
una ecuacion para la conservacion de la energia y del momentum, que corres-
ponde a una ecuacién de continuidad. Esta ecuacion muestra que el universo
se expande y que existe una pérdida de energia que es igual al trabajo hecho
por la presién sobre la frontera, cuando ésta se expande [4].

Adicionalmente a la anterior fundamentacion en la teora de la relatividad
general, el MBBC estd sustentado en hechos observacionales tales como: (i)
La distribucién de materia a gran escala y la expansion isotropica del univer-
so [5]; (ii) la existencia de radiacién césmica de fondo (CMB) cercanamente
uniforme [3]; (iii) la abundancia de elementos ligeros tales como *He, *He y
"Li predicha por nucleo-sintesis primordial [6]; (iv) la existencia de pequenas
fluctuaciones en la temperatura de la CBR, denominada asimetria de la CBR
[7]. E1 MBBC tiene un rango de validez hasta de 10%s (nucleo-sintesis) [8] y



estd fuertemente sustentado en evidencia observacional como la previamente
senalada. No obstante, en el MBBC surgen algunas inconsistencias que no
se pueden resolver a la luz del mismo modelo, tales como el problema de
horizonte [9], el problema de planitud, el problema de reliquias no deseadas y
el problema de la asimetria bariénica del universo [10], entre otras. En par-
ticular, el problema de planitud radica en que el pardametro de densidad €2
es ligeramente menor que la unidad, por tanto se espera que para tiempos
muy cercanos al origen del universo, éste haya sido practicamente 1, lo cual
requiere de condiciones iniciales muy poco probables [11].

Una posible solucién a los problemas antes mencionados, se puede lograr
si se asume la existencia de una etapa inflacionaria del universo, que es posible
que se haya presentado alrededor de la escala de Planck, y que se caracteriza
por el hecho de que el factor de escala del universo R crece exponencialmente
[8, 111, 12]. Esta etapa, conocida como etapa de inflacién, es seguida por una
etapa de recalentamiento que algunos autores dividen en precalentamiento
y recalentamiento [I3], [T4]. La etapa de inflacién, inicialmente propuesta co-
mo una idea por Alan Guth [15] y hoy en dia asumida como un paradigma
cientifico [16], resuelve los problemas de planitud y de horizonte de una forma
satisfactoria, y plantea una posible explicaciéon al problema de estructura a
gran escala del universo [I1] [I7]. Sin embargo, la existencia de un escenario
de inflacién en la evolucion del universo también trae consigo el surgimiento
de nuevos problemas, que en algunos casos no tienen solucion satisfactoria

I18].

El escenario de inflacion es muy amplio y puede dividirse en la llamada
vieja inflacion y en la nueva inflacion. La teoria de la vieja inflacién, que fue
inicialmente propuesta por Guth en el contexto de transiciones de fase cos-
moldgicas [15], se basa en una expansién exponencial del universo partiendo
de un estado superfrio de falso vacio [19]. La teorfa de la nueva inflacién
[20, 21], en la que la inflacién es gobernada preferentemente por una campo
cuantico de naturaleza escalar denominado el campo de inflatén, que aunque
mantiene el estado de falso vacio, tiene la ventaja de hacer evolucionar el
campo de inflatén hacia el minimo de su potencial. Este hecho, hace posible
que la parte importante de la inflacién (la responsable de la homogeneidad)
no ocurra en el estado de falso vacio (es decir en un estado sin ningiin campo
o particula, pero con una alta densidad de energia) [I8, 22]. A pesar de lo
anterior, la solucion dada por el escenario de nueva inflacién trae consigo
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algunos nuevos problemas, tales como los que se originan en la existencia
de restricciones sobre el campo de inflaton, junto a los relacionados con los
potenciales asociados a este campo [23].

Los inconvenientes antes mencionados fueron resueltos con la teoria de la
inflacién cadtica [24, 25], en la cual se levantan las restricciones existentes
tanto sobre los potenciales, como sobre las condiciones iniciales y también
sobre el problema del equilibrio térmico en el universo temprano [24]. La
existencia de una etapa inflacionaria, gobernada por un campo escalar, solu-
ciona los problemas inherentes al MBBC previamente mencionados, pero a
su vez se generan algunos interrogantes no resueltos, como por ejemplo la
suavidad del universo (homogéneo en su densidad a gran escala), la cual no
es solucionada sino solo pospuesta [7]. A este respecto, se sabe que el universo
es suave, por lo menos en el volumen de Hubble. Pero ;qué pasa mas alla del
volumen de Hubble? Este interrogante es algo que la teoria inflacionaria no
puede responder, puesto que en un universo en expansion acelerada, la esfera
de Hubble aumenta méas despacio que el universo [206].

Las teorfas de inflacién tipo slow-roll [27], en las que la inflacién es go-
bernada por un campo escalar, requieren de la introduccién a mano de un
campo de inflatén, con el cual se define un potencial escalar. A este respec-
to, ha sido planteado que los potenciales escalares asociados al campo de
inflatén puedan ser relacionados con los potenciales escalares asociados a los
campos de Higgs en el contexto de modelos mas alla del Modelo Estandar
Electrodébil (MEE), entre los que se destacan potenciales escalares de los
modelos supersimétricos, de modelos tipo left-right, de modelos tipo GUT,
etc. [I8]. A pesar de lo anterior, no hace mucho fue propuesto un modelo de
inflacién tipo slow-roll en el que el campo escalar que gobierna la inflacién
puede ser identificado con el campo del bosén de Higgs del MEE [28]. Una
de las ventajas de este tipo de modelo es, desde la perspectiva de la fisica
de particulas elementales, que no se requiere de nueva fisica méas alla del
MEE, puesto que el inflatén corresponderian al bosén de Higgs. A partir del
planteamiento del Modelo de Inflacion dirigida por el Boséon de Higgs del
MEE (MIBHME) por parte de Bezrukov y Shaposhnikov [28] 29], han sido
varios los trabajos que han abordado, profundizado y extendido este tipo de
modelo [29] 30, BT, 32], 33}, 34, 35, 36, 37, B8, [39, [40].

Aunque las condiciones impuestas sobre el inflatén pueden ser cumpli-




das por el bosén de Higgs del MEE [31] (en presencia del acoplamiento no
minimo a la gravedad), el MIBHME ha sido ampliamente cuestionado por
su falta de naturalidad, problemas de unitariedad y de cortes |41} [42]. Mas
aun, trabajos recientes han planteado que los problemas de unitariedad en
el marco de inflacién dirigida por Higgs siguen estando presentes, tanto en
el marco de Jordan [34], como en el marco de Einstein [43]. A pesar de lo
anterior, el MIBHME puede estar de acuerdo con las observaciones que se
tienen de CMB, y al mismo tiempo establecer una masa para el boson de
Higgs del MEE que es consistente con las ltimas medidas de la masa para
este boson reportadas por el LHC [44] 45]. Adicionalmente, un tratamiento
a fondo con posibles soluciones al problema de unitariedad en el MIBHME
ha sido propuesto [43]. De igual forma, otra posible solucién a este problema
en el MIBHME ha sido planteada a partir de proponer un acoplamiento no
minimo de las derivadas del inflatén con la gravedad [35]. Por lo anterior,
se puede considerar que el MIBHME no ha sido completamente descartado
como una alternativa tedrica viable dentro de las teorias de inflacién tipo
slow-roll.

Después de que la etapa de inflacién ha cesado, en el contexto de las
teorias de inflacién tipo slow-roll, el campo escalar empieza a oscilar alrede-
dor del minimo de su potencial efectivo, dando lugar a la excitacion de los
campos de materia y de radiacién acoplados al campo del inflaton a través
de interacciones descritas por el potencial escalar [I8], 40]. Este fenémeno
ocasiona que las particulas elementales emerjan como excitaciones de los
campos de materia, produciéndose una elevacién abrupta de la temperatura
del universo [46]. La etapa posterior a la inflacién es conocida como etapa
de recalentamiento, siendo fundamental para entender cémo surge el plasma
primordial del universo en la evolucién cosmolégica [46]. Por ejemplo, M.
Turner y F. Wilczek [47] reportaron resultados de cdlculos numéricos de la
evolucion del campo escalar después de la region de fluctuaciones, y tales
resultados mostraron que la variacién temporal del campo escalar da lugar
a la generacion de particulas elementales en cantidad suficiente como para
calentar el universo a 6rdenes de 10'GeV [48], para el modelo en que se
trabaja con un campo escalar como inflatén interactuando con otro campo
escalar masivo.

El objetivo general de este trabajo de tesis de maestria es estudiar los
procesos de inflacién y recalentamiento dentro del marco de trabajo de la
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inflacién tipo slow-roll, asumiendo que el campo del inflatén se puede identi-
ficar con el campo de Higgs del MEE, considerando que durante la etapa de
recalentamiento el campo de Higgs puede interactuar con los otros campos
de materia y de radiacién del MEE via el potencial de Higgs. Para realizar lo
anterior, primero se establecen cuales son las condiciones que debe cumplir el
parametro de acople del campo de Higgs del MEE con la gravedad &, para que
este campo escalar pueda hacer el papel del campo de inflatén. Se encuen-
tra que para obtener etapas de inflacion y recalentamiento exitosas dentro
del contexto del MIBHME se requiere que & tome valores dentro del rango
10 < € < 10!, Sin embargo, si se asume que la masa del bosoén escalar
reportada por el LHC corresponde a la masa del boson de Higgs del MEE, se
encuentra que el rango posible de valores para parametro  se restringe ahora
a & ~ 10* —10°. Por otra parte, a partir de realizar correcciones perturbativas
hasta primer orden en el potencial tipo Higgs y tomando en cuenta las condi-
ciones de estabilidad sobre este potencial, se obtiene que la masa del campo
de Higgs cumple la siguiente condiciéon my g 1.7m; —172.5(GeV'), donde my
es la masa del quark top. A continuacion, se determinan cuales son las condi-
ciones sobre el minimo del potencial efectivo del campo de Higgs del MEE,
con el fin de obtener un adecuado monto de inflacién. Al realizar lo anterior,
se obtienen algunas relaciones entre algunos parametros adimensionales que
se pueden definir a partir de las constantes de acoplamiento de las interac-
ciones del MEE y el minimo de potencial efectivo. Finalmente, se consideran
los posibles efectos de la temperatura en la etapa de recalentamiento. Para
realizar esto ultimo, se estima la temperatura de inicio efectivo de la etapa de
recalentamiento, que es del orden de T,j, ~ 10'2GeV para & = 10%, lo cual es
consistente con los valores reportados en la literatura en articulos que usan
el mismo modelo [40], [46].

El contenido de esta tesis se ha estructurado como se describe a conti-
nuacion. En el capitulo [2| se exponen las ideas fundamentales que permiten
comprender el escenario de la teoria inflacionaria de manera general. Para
lograr este propdsito, en la seccion [2.1] se presentan los conceptos basicos
de la cosmologia estandar en el marco de RW, posteriormente, en la seccién
2.2 se presentan las motivaciones historicas para la inclusion de una eta-
pa de inflaciéon en la evolucién del universo, asicomo la teoria de inflacion
gobernada por un campo escalar y la aproximacién de slow roll (rodadura
lenta). En el capitulo , se considera la inflacién gobernada por el campo
de Higgs del MEE. Inicialmente, en la seccién se presentan las bases




del MIBHME, mientras que en la seccion , se analiza detalladamente la
relacién entre los campos definidos en los marcos de Einstein y Jordan, lo
que permite evidenciar los rangos de validez para las aproximaciones usadas,
y establecer que el valor de campo al final de la etapa de inflacion en el mar-
co de Einstein es independiente del parametro de acople £. Posteriormente,
en la seccion , se analizan los efectos de la transformacién sobre el po-
tencial, el comportamiento de los puntos criticos bajo esta transformacion
y el monto de inflaciéon en el MIBHME. Finalmente, en la seccién , se
analiza el comportamiento de los campos escalares en funcién del tiempo,
encontrando que si bien efectivamente hay inflacién cadtica en los dos mar-
cos, para el rango 10 < ¢ < 10%, el valor del pardmetro de acoplamiento
influye en la explosividad (efectividad o celeridad) del proceso de inflacién al
final de esta etapa, mientras que para £ > 47 el proceso de inflacién es m4s
lento, es decir menos explosivo. En el capitulo , se presentan los célculos
detallados para establecer una correccion sobre la masa del bosén de Higgs
a partir del potencial efectivo corregido a un lazo. Para realizar lo anterior,
en la seccion , se obtiene el potencial efectivo para el caso de potencial
tipo Higgs en el marco de Jordan. Se observa que la correccién depende de
la razén entre campos para valores pequenos del campo (lejos del rango de
inflacién), y por tanto el comportamiento es el mismo para los marcos de
Jordan y Einstein. Luego, en la seccién , se obtiene una cota minima
para la masa del Higgs, que esta de acuerdo con la masa experimental me-
dida por el LHC para el bosén escalar descubierto recientemente. En tltima
seccién , se establecen las condiciones sobre el minimo del potencial efec-
tivo, con miras a preservar la estabilidad. Se encontré que se deben cumplir 3
relaciones basicas entre las constantes de acople y los minimos en el potencial
sin corregir y el potencial efectivo. Por tltimo, en el capitulo ([5)), se presenta
la teoria del recalentamiento para el caso de inflacion dirigida por el bosén
de Higgs del MEE. En la seccién , se estudia la evolucién del campo
sin tomar en cuenta las interacciones con otros campos, se obtiene una cota
para el pardmetro de acople a la gravedad dada por 10 < & < 101, que es
consistente con los rangos presentados en la literatura para este paramtero y
cuyo valor central es & ~ 10* — 105, Adem4s, se obtienen algunas ecuaciones
de estado, que generalizan a las reportadas en la literatura, pero que, como
valor agregado, permiten evidenciar las consecuencias de la mezcla de los
potenciales cuadraticos y cuarticos que son los trabajados cominmente en la
literatura. Asimismo, estas ecuaciones de estado evidencian también el efecto
del corrimiento del minimo en el potencial de Higgs, lo cual estd de acuerdo
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con el comportamiento reportado en la literatura. En la seccion , se tra-
baja el proceso de produccién de particulas, por aproximaciéon de Born y por
resonancia paramétrica, para el MIBHME (sélo interacciones con bosones
son tomadas en cuenta), lo que permite observar que la etapa de recalen-
tamiento para este caso presenta una mezcla de los dos tipos de produccion
de particulas (por oscilacién cldsica y por resonancia paramétrica), lo cual
coincide con lo reportado por varios autores. En la seccion , se obtiene
que la temperatura de recalentamiento efectivo, es del orden de:

Ty ~ 102GeV para & = 10%,
T, ~ 10" GeV para &= 10°.

Finalmente en la seccién se realiza un paralelismo entre los resultados
obtenidos en la etapa de recalentamiento, con los obtenidos haciendo uso de
la teoria de campos a temperatura finita para el caso de considerar como
sistema termodinamico el descrito por la densidad lagrangiana analizada en
las secciones anteriores, es decir el de inflacién cadtica.







Capitulo 2

Modelo estandar cosmologico
inflacionario

En este capitulo se presentan los conceptos fundamentales sobre cos-
mologia estandar y teoria inflacionaria. En la primera seccién se revisa la
métrica de Friedman-Robertson-Walker (FRW), que es la métrica fundamen-
tal en la que se basa el Modelo del Big Bang Caliente (MBBC) y se resumen
las ideas principales en las que esta basado el MBBC, partiendo de las ecua-
ciones de Einstein hasta llegar a las ecuaciones de Friedmann en términos
del parametro de densidad €2. En la segunda seccién, se presenta una recopi-
lacion de los motivos historicos que dieron lugar a la teoria de la inflacion, y
se realiza un recuento de los varios modelos inflacionarios que dieron lugar a
uno de los modelos més aceptado actualmente, la inflacion cadtica. Sobre este
ultimo, se presentan las ideas fundamentales del caso particular de conside-
rar un potencial que depende del cuadrado del campo de inflatén, mostrando
que si las condiciones de rodamiento suave son satisfechas, el universo realiza
una expansion acelerada. Finalmente, se introducen los pardmetros de slow
roll (rodamiento suave) para aproximacién sobre el potencial (PSRA[T).

IParametric slow-roll approximation
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2.1. Modelo estandar cosmolégico

2.1.1. Meétrica de Robertson-Walker

Si el universo es isotrépo para un observador particular, el campo de
velocidad en su vecindad no puede tener una direccién privilegiada [5], con
lo que la parte antisimétrica del campo de velocidades de la materia, co-
rrespondiente a su rotacién?] debe anularse, mientras que las componentes
diagonales del tensor de esfuerzo deben ser iguales [50]. Por tanto, la tnica
distorsion permitidaﬂ es una expansion pura, que puede ser escrita como [51]:

donde H es la constante de HubbleE]7 v; es la componente ¢ del campo de
velocidades y x; es la componente ¢ del vector de posiciéon de un punto del
espacio. Esta ecuacién muestra que la velocidad es perpendicular a la super-
ficie en cada punto, ya que de no ser asi habria una direcién privilegiada [54].

Asumiendo que el espacio es homogéneo, isétropo y dinémi(:(ﬂ existe una
secuencia de hipersuperficies homogéneas geodésicamente paralelas que de-
terminan la geometria del espacio [55]. Cada hipersuperficie tiene curvatura
y densidad constante, y cada una de estas cantidades depende del parametro
de tiempo cosmoldgico t, con lo que hipersuperficies diferentes tendran cur-
vaturas y densidades diferentesﬂ [1]. Una posible solucién para determinar la
geometria del espacio que cumpla las condiciones anteriores, es una secuen-
cia de superficies esféricas homogéneas (otras posibles soluciones son planos

2S6lo ciertas condiciones iniciales pueden dar lugar a un universo isotrépico, en parti-
cular la expansion acelerada que evite un recolapso, o aquellos universos con la velocidad
de escape minima, pueden aproximarse a un estado isotrépico [49].
3La expansién pura surge como una consecuencia del principio cosmolégico copernicano
eneralizado, es decir de la suposicién matematica de isotropia omogeneida no de
lizado, es d de 1 tematica d t h dad d
la relatividad general [51].
a determinacion de un valor preciso de ue una de las motivaciones iniciales para
4La det d lor p de H fi de 1 t les p
la construccién del telescopio espacial Hubble. Esta constante (que en realidad es un
pardmetro) no sélo fija la escala para todas las distancias y tiempos comolégicos, sino que
ademds podria proveer limites fuertes sobre las masas de los neutrinos [52]. El valor de H
estd entre 70 y 72 Km s~ Mpc=! [53].
5La ecuacién nos indica que el universo se expande o se contrae.
SEl tiempo cosmélogico es el tiempo propio visto por el observador comévil (con el
universo) que se mantiene en reposo en las coordenadas comdviles [56].
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o hiperboloides [57]), cuya densidad dependa del radio, que a su vez depende
del parametro t. Usando coordenadas esféricas usuales, tenemos que para una
de tales superficies esféricas de radio r fijo, la longitud propia debe variar co-
mo (df? + sin® fd¢?)'/? y siguiendo los argumentos de simetria establecidos
por la homogeneidad e isotropia del espacio, se puede establecer que la forma
de la métrica es [58], 59]:

dr?
1 — kr?

ds* = R*(t) { + 72(d6? + sin? 0d¢2)} , (2.2)
donde R(t) es el factor de escala césmico, cuya dependencia del tiempo des-
cribe la evolucién del universo, r, 6 y ¢ son coordenadas esféricas coméviles
que se mantienen fijas para objetos que no tienen otro movimiento aparte
de la expansién del universo [4]. En la anterior ecuacién, k es un pardmetro
que describe la curvatura del espacio: k > 0 corresponde a una curvatura
positiva; £ < 0 corresponde a una curvatura negativa; k = 0 corresponde al
espacio plano euclidiano de la relatividad general [19].

Se espera que en las vecindades de cualquier observador la relatividad
especial sea vélida, por lo que podemos escribir la métrica, en el cuadri-
espacio, como [60]:

2

"
1—kr?

dr? = 2dt* — R*(t) { + r?(d6” + sin® 0d¢2)} : (2.3)
La ecuacién es usualmente conocida como métrica de Robertson-Walker
(RW)E] [63]. Notamos que el intervalo espacio-temporal dr es real para dos
eventos con una separacion como de tiempo, es cero para dos eventos sobre
la misma trayectoria de luz y es imaginario para una separaciéon como de
espacio.

2.1.2. Cosmologia estandar

Como se menciond al inicio de la introduccién, se asume que el universo
posee dos propiedades: homogeneidad e isotropia [5, 64, 65]. Es decir, el
universo es el mismo visto desde cualquier punto y hacia cualquier direccién.

"Ocasionalmente se le asocia con Friedmann o con Lemaitre, quienes estudiaron los
casos k =1, en 1922 [61] y & > 0 en 1931 [62], respectivamente, pero fue Robertson quien
trabajé primero el caso més simple k£ = 0 [I].
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Por otra parte, se ha observado que las galaxias se alejan unas de otras con
una velocidad proporcional a la distancia que las separa (expansién pura), lo
que se conoce como la ley de Hubbldf] [68]:

7= HF, (2.4)

donde H es el parametro de Hubble. Se puede afirmar entonces que el univer-
so se estd expandiendo, y es posible asumir que lo hace mediante procesos que
son invariantes bajo inversion tempora]ﬂ Con lo anterior, se puede realizar
una transformacion en el tiempo de t — —t, y de esta forma es natural pen-
sar que en un inicio el universo era «puntual», siempre y cuando los procesos
sean también reversibleﬂ [71]. Asi, si el universo ha aumentado su volumen
hasta lo que conocemos hoy como el universo observable, es necesario una
ecuacion que describa su expansion.

Uno de los modelos cosmologicos més simples, pero mas interesantes, es
el generado por el espacio-tiempo homogéneo e isotrépico de Friedmann-
Lemaz’trelﬂ [75], que es un conjunto de soluciones de las ecuaciones de Ein-
stein:

1 8rG
%MV — §§ngj — Agwj = 7Tul/7 (25)

8Ley que se aplica a espacios homogéneos expandiéndose y que se asume es equivalente
a la ley de distancia y corrimiento al rojo lineal de Hubble (z = % — 1), que es en
general no lineal y se debe derivar para cada modelo por separado [66]. De hecho, Whiting
(2004) estudia como el corrimiento al rojo podria no sélo ser un efecto de expansion, y en
casos especiales puede ser separado en una parte cinética y una estdtica [67].

9No se debe confundir el hecho que el proceso sea reversible con la reversibilidad de la
flecha del tiempo termodindmico, que apunta en una direccién constante, mientras el uni-
verso se expande o se contrae [69]. La invarianza bajo inversién temporal es una propiedad
de las ecuaciones o leyes de evolucién f(t) — f(—t), mientras que la reversibilidad
estad relacionada con la correspondencia de una solucién de la ecuacion de evolucién con
una curva cerrada en el espacio de fase [70].

107,05 procesos termodindmicos reversibles son idealizaciones. Si un sistema se expande o
se calienta, pueden aparecer irregularidades de temperatura [71]. Ademds, para garantizar
que revertamos el sistema a condiciones idénticas a las iniciales, se requiere que los cambios
infinitesimales en una propiedad del sistema, necesarios para reversar el proceso, no generen
entropia [72].

HExiste una gran variedad de modelos cosmoldgicos. Vease Szydlowski et al [73] para
un recuento de los més importantes modelos; y Nesseris [(4], para una comparacién de
modelos usando datos de supernova.
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donde R, es el tensor de curvatura de Riemann y &t = g"”R,,, es el escalar de
Ricci, A es la constante cosmolégica y T}, es el tensor de energia-momentum.
Sin tomar en cuenta la constante cosmologica A, las ecuaciones de Einstein
toman la forma [8, O]:

1 GG
R, — §§ng =—"T,. (2.6)

A
Si la métrica es tipo RW, un observador comovil en el espacio-tiempo, siguien-
do el movimiento del fluido, no puede ver las componentes no diagonales del
tensor de energia momentum, por lo que el tensor para este caso tiene una
forma diagonal [706] [77]:

T = (p+ PCZ)UMUM — P9ups (2.7)

donde p es la presién del fluido, pc? es la densidad de energia y U, es la
cuadrivelocidad del fluido [@
Por otro lado, de la ecuacién (2.3)), podemos ver quﬂ:

R(1)
= 1 = —
900 ’ g1 1 — 2
g2o = —R*(t)r?, g3 = —R2(t)r*sin?(0).

Usando la ecuaciones anteriores y teniendo en cuenta que [79]

§R/“/ = ]‘—‘;),\Ll/,)\ + F,l),\tl/ ia - FU)\FA (28)

BAT Vo

donde Ff;l, son los simbolos de Christoffel, que en términos de las componentes

del tensor métrico estan dados por Ff;,, = % 9" (Govr+ Gorr — Guro), podemos

hallar las componentes no nulas del tensor de Ricci para la métrica RW [9]:
Reo = —3R/R, Ry = (RR+2R* + 2¢%k) /(1 — kr?),
Ry, = r2(RR + 2R* + 2¢%k),  Rss = r*sin® O(RR + 2R? + 2¢%k).

(2.9)

1213, propiedad generalmente aceptada para definir un fluido perfecto relativista, es que
el tensor de energia-momentum debe ser expresable en términos de la proyeccién espacial
ortogonal Y., = guv + c*2UHUV en la forma T, = pU,U, + pvy,. [78]

3Hemos usado (20, 2!, 22, 23) = (ct, 7,0, @)
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Reemplazando estas ultimas expresiones en (2.6]), se puede notar que para
este caso (métrica RW), sélo dos ecuaciones de campo de Einstein son inde-
pendientes [80]. Estas pueden ser escritas como [81]:

Bt = —5a (,0 + 3§) R(1), (2.10)
para la componente de tiempo-tiempo, y
R(OR(t) + 2R2(t) + 2ké* = 4G <p - %) RA(t), (2.11)

para las componentes de espacio-espacio. En las ecuaciones anteriores, R(t)
es el factor de escala del universo, que es en general una funcién del tiempo
cHésmico, y tiene el mismo valor a través de todo el espacio, por lo que todas las
longitudes se incrementan en el tiempo en proporcién a R(t) [82]. Eliminando

R(t) de (2.10) y tenemos:
R(t) + kc® = ngpRz(t). (2.12)

Las ecuaciones y son conocidas como las ecuaciones de Fried-
mann [61], B3] y su solucién es la base de la cosmologia estandar. En princi-
pio, estas ecuaciones nos permiten conocer la evolucién de R(t), p(t) y p(t)
si conocemos la ecuacién de estadd™] Puesto que es més facil medir la densi-
dad de energia como una razén de la densidad critica, se define el parametro
de densidad como [85] Q = p/p,, donde p. = 3H?/87G. Escalando por Ry
(donde el subindice 0 se refiere al tiempo de referencia, usualmente tomado
como el tiempo presenteED, obtenemos:

Si analizamos la anterior ecuacién en un tiempo particular, en el que R(t) =

Ry, tenemos:
LN 2
Ry 81 kc?
— | — —=—Gpp=——. 2.14

14E] factor de escala R(t) provee una completa descripcién del modelo de universo
uniforme generado a partir de la relatividad general y el principio cosmoldgico [84].

151,08 valores de la masa media (masa necesaria para tener un universo con una geometrfa
especifica) y la densidad de energfa del universo son datos fundamentales para las teorfas
cosmoldgicas. Estas cantidades son parametrizadas por g, la razéon presente de la densidad
de energia a la requerida para activar la inflacién [86].
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Recordando que para este tiempo py = po.Qy = 3HZQ/87G, tenemos que,
en términos de {2, la ecuacién de Friedmann (2.12)) queda escrita como [87):

kc?
HiRg

:Qo—l

(2.15)

Notamos que 2y y po. no son constantes sino que por el contrario evolucionan
con el universo en el tiempd™| Por lo tanto, la ecuacién anterior es vélida
para todos los tiempoﬂ y muestra que ) esta relacionado con k, como se

muestra en la tabla (2.1)), adaptada de [81].

Curvatura | Paramétro | Geometria | Suma  de | Perimetro | Tipo  de
de densidad angulos de los | universo
internos de | circulos
triangulos
k=1 Qg >1 esférica > 180° c<2nr Cerrado
k= Q=1 plana 180° c=2nr Plano
kE=-1 Q<1 hiperbdlica | < 180° c>2nr Abierto

Tabla 2.1: Geometria del universo segtn el valor del parametro de curvatura.

Teniendo en cuenta lo anterior, la evolucion de €2y define la geometria del
universo para t constante. La grafica , adaptada de [81], muestra la evolu-
cién del factor de escala R(t) para los diferentes valored™| de €.

Como se habia mencionado, las ecuaciones de Friedmann nos permiten
determinar la evolucién del factor de escala, siempre y cuando se conozca la
ecuacion de estado (como varfa p en funcién de p). Por esto, a continuacién,
se obtiene la ecuacion del fluido, que permite relacionar la evolucién de p en

16 Aunque no hay acuerdo total sobre los valores correctos para Qg = po/poc, los més
aceptados son entre 0.1 y 0.5 para el caso de universo abierto, donde Q¢ < 1 [88].

1"Recordamos que para cada tiempo existe una hipersuperficie como de espacio (esfera)
[89], con una densidad asociada, como se explicé en la seccién anterior.

BMuchas medidas reportadas para €y en el caso de universo abierto toman en cuenta
s6lo la masa de clusters de galaxias, pero si se toma en cuenta otras posibles fuentes de
masa como los neutrinos y la energia del vacio, la medida del paramétro de densidad no
puede determinar la geometria del universo [90].
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R(t)

!20>1

:

t

Figura 2.1: Evolucién del pardmetro de expansién R(t) en modelos abier-
tos (Qp < 1), modelo plano (9 = 1) y modelo cerrado (€y > 1). Grafica
adaptada de [81].

funcién de t con la presion p. Esta ecuacién se obtiene a partir de la primera
ley de la termodinamica™] [91]:

dU = TdS — pdV, (2.16)

donde U es la energia total, T" es la temperatura, S es la entropia, p es
la presion y V es el volumen del universo. Asumiendo que la expansién es
adiabatica (no hay cambio de entropia)m es decir, no hay intercambio de
calor, tenemos que T'dS = 0 [93]. Tomando U = pc*R(t)> y V = R(t)?,
tenemos? 1k

d(pc®R(t)°) = —pd(R(t)), (2.17)

el significado de esta ecuacién es claro, es decir el cambio en la energia en un
elemento de volumen comovil es igual a menos el cambio en el volumen por
la presién [§]. La ecuacion del fluido sera dada por [94]:

d(p’R(t)°) _  d(R(t)°)
— = TP (2.18)
3R (t)pR(t) + AR (t)p = —3pR2 () R(1), (2.19)

19Se ha asumido que el proceso es reversible, puesto que se ha tomado d@Q = TdS y
dW = —pdV, que es vélido sélo para procesos cuasi-estaticos o reversibles [91].

20Estudios sobre la produccién de entropia en el universo y el fluido cosmolégico como
un fluido imperfecto pueden verse en [92]

2lEsta ecuacién también puede ser obtenida a partir de las ecuaciones de Friedmann

(2.10) y (2.12), lo que muestra que no son independientes [77]
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0, equivalentemente _
p+ 3% (p + (%) ~0. (2.20)

La ecuacién (2.20) no es una ecuacion de estado, ya que para obtener tal
ecuacion se debe establecer una relacién entre p y p, sin dependencia explici-
ta del tiempo [95].
En la primera ley de la termodindamica, expresada en , podemos discri-
minar las contribuciones debidas a la materia y a la radiaciéon como p =
Pm + Pr Y D= Pm + pr, para densidad y presion, respectivamente [96].

Actualmente la materia domina sobre la radiacién (p,, = 107°g em =3,
pr ~ 10733g ecm™3), pero no siempre fue asi, ya que en ciertas etapas del
universo la radiacion fue dominante y se puede despreciar la contribucion de
la materia, con lo que la ecuacién de estado es de la forma p = % prc?. Susti-
tuyendo esta ecuacion de estado en , tenemos que para esta etapaﬁ:
p o< R~* [97]. Por otro lado, si la radiacién es despreciable y el universo es
dominado por la materia, la ecuacion de estado eﬂ p = 0, para este caso
p o< R~3, mientras R(t) oc t*/3 [59].

Sip> 0y p>0,las ecuaciones de Einstein requieren que R(t) se anule
para alguin tiempo finito en el pasado. Sin embargo, esta época de singular-
idad matemaética es de poca relevancia fisica@ por dos razones principales:
(a) Es trivial eliminar esta singularidad postulando una forma viable de la
ecuacién de estado para la materia a altas energias; (b) a energias suficiente-
mente altas, la gravedad clasica ya no es valida, por lo que tal singularidad
no puede ser manejada en el marco de la geometria del espacio-tiempo de-
terminista [99].

22Un universo lleno de radiacién se expande como un gas de fotones [97]. En ambos
casos se conserva la entropia y se pierde energia. Sin embargo, en el caso de la expansion
del universo, dicha pérdida no puede ser asociada con la idea usual de una celda haciendo
trabajo sobre sus alrededores [98], lo que llevé a Harrison, en 1995, a concluir tentativa-
mente que la energia (en sus formas reconocibles, es decir cinética, potencial e interna),
no era conservada globalmente [58] 98].

23La ecuacién de estado exacta para este caso esta dada por p < p [59], pero la solucién
a presion cero es una aproximaciéon que permite obtener una solucién exacta para p en
funcién de R(t) y provee modelos ttiles [9].

24La singularidad cosmolégica que implica densidad y curvatura infinitas, es predicha
para haber ocurrido en un tiempo propio finito en el pasado, por lo que si ella fuera
recurrente podria volver a ocurrir en un tiempo propio en el futuro [96).
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Finalmente notamos que las ecuaciones ([2.10)) y (2.20)), no toman en cuen-
ta la constante cosmolégica@ (A = 0). Sin embargo, tomando en cuenta esta
constante, se pueden obtener las siguientes ecuaciones de primer ordenﬁ:

, R
p+3(p+p)5 =0,

R 2.21
. 2 .
B s Ak 220
R] ~ 3773 R

En este caso universos abiertos pueden expandirse infinitamente o colapsar,
como sucede también para universos cerrados. Analisis detallados relaciona-
dos con lo anterior se pueden consultar en [§, 82].

Se puede incluir la contribucién correspondiente a la constante cosmoldgica
en el pardmetro de densidad Q como Q) = A/3H?, por tanto Q = Q, + Qy,
con lo que la ecuacién de Friedmann, (2.21)) atn tiene la forma de (2.15)):

k

2.2. Modelo inflacionario

2.2.1. Motivaciones Historicas para un Modelo Infla-
cionario

La cosmologia esténdaﬂ alcanz6 grandes logros, los mas importantes
son que logra dar cuenta de la evolucién del universo desde 10~2s hasta el
presente [7, [101], y que la Radiacién Césmica de Fondo (CBR)@ estd dentro
de los alcances del modelo [105, [106]. No obstante se empiezan a presentar

%5Los modelos con A = 0 son conocidos como modelos de Lemaitre o modelos estdndar.
La naturaleza de estos modelos es hermosamente explicada en [58].

26Se puede ver un tratamiento detallado en [100], para el caso en el que la primera
ecuaciéon de no es alterada por la presencia de la constante cosmoldgica en las ecua-
ciones de Einstein.

2TCosmologia del big-bang caliente, que fue firmemente establecida como cosmologia
estandar en los 70s [7].

2La CBR, que fue descubierta por Penzias y Wilson en 1965 [102] [103] e interpretada
por Dicke en el mismo afio [I04], es tomada como una evidencia observacional para el
modelo cosmoldgico estandar [7), 105 [106].
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dudas sobre si las condiciones iniciales del origen del universo eran o no
probableﬁ [108] 109] y las falencias del modelo empiezan a aparecer. Entre
los problemas mas comunes asociados a la teoria cosmoldgica estandar se
encuentran los problemas de: el universo plano, el horizonte y las particulas
reliquia no deseadas.

Problema del universo plano

Si el universo es plano, de la ecuacién tenemos que €2 = 1. Sin
embargo, las observaciones que se tienen de )y actual son ligeramente di-
ferentes de la unidad, lo que indica que en tiempos anteriores, al inicio del
universo, € debi6 estar ain mds cerca de la unidad [110], puesto que esto
es un requerimiento para la formacién del universo presente. Por ejemplo,
en el caso de la nucleosintesis, [ — 1] < 107'%) con lo que tales condiciones
iniciales son poco probables, puesto que llevarian a un universo que colapsa
casi inmediatamente a un universo curvo y muy frio [5§].

Problema del Horizonte

Este problema se refiere a la comunicacion entre diferentes regiones del
universo. Puesto que el universo tiene una edad finita, la luz sélo pudo recor-
rer una distancia finita. Sin embargo, las observaciones de CBR «indican»
que es cercanamente isotropica, es decir la radiacién, desde cualquier parte,
parece estar a la misma temperatura (2.725K), lo que nos hace pensar que en
algin momento la radiacion, viniendo de lados opuestos, ha estado en contac-
to térmico y ha evolucionado hacia el equilibrio térmico [ITI]. Pero, puesto
que la luz viene hacia nosotros desacoplada, casi desde el origen del universo
mismo, y puesto que hasta ahora llega a nosotros, no puede ser que ya haya
estado en contacto con el lado opuesto del universo que presenta la misma
temperatura. Mds atin, actualmente se sabe que la CBR no es isotrépica,
por lo que en algiin momento debié crearse una irregularidad que generara
perturbaciones, pero tal situacién no es posible a partir de un big bang [12].

29El modelo cosmoldgico requiere de una singularidad, y en palabras de Wheeler (1961),
si una singularidad es tolerada la completez de la teorfa es destruida [107]
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Particulas reliquia no deseadas

Dentro de las teorias gauge unificadas una variedad de particulas stuper
estables y super pesadas debieron ser producidas en el universo temprano.
Puesto que su masa es muy grande, su seccion transversal de aniquilacion es
muy pequena, por lo que se esperaria que sobrevivieran y contribuyeran de
una manera significativa a la densidad de energia presente. Es mas, es posible
que al ser tan pesadas y estables pudieran predominar en el universo, sin
embargo estas particulas no han sido observadas hasta el momento, es decir,
si existieran su abundancia es realmente insignificante [8]. Los monopolos
magnéticos son un ejemplo de tales particulas, y la cosmologia estdndar no
tiene un mecanismo para explicar la supresién de dichas particulas en el
universo temprand™)| [10].

2.2.2. Inflacion dirigida por un campo escalar

El modelo inflacionario no suplanta la teoria de big bang, sino que la
refuerza y pretende mostrar qué pasé cuando el universo era muy joven.
Desde un punto de vista muy superficial y simple, podemos resumir el modelo
inflacionario como:

La definicion de Inflacion es simplemente cualquier época durante la cual el
factor de escala del universo R(t) estd acelerando, R(t) > 0.
Una expresién alternativa equivalente es [12]:

d H™!
dt R

recordando la ecuacién de Friedmann , se pude ver que c?p +3p < 0
para el caso de inflacion. Puesto que p es positiva, se necesita una presion
negativa para satisfacer las condiciones de inflacién [13].

El modelo inflacionario es una fase de expansion acelerada del espacio que
tiene como caracteristica fundamental que puede explicar algunos de los pro-
blemas generados a partir de la teorfa del big bang®| [17]

No obstante, el escenario inflacionario en la cosmologia es amplio, y es nece-
sario que se revise no sélo desde un punto de vista historico, sino que se

<0, (2.23)

30La inflacién soluciona el problema, puesto que aumenta exponencialmente la distacia
entre los monopolos y hace su densidad despreciablemente pequena [10].

31Los problemas de homogeneidad, universo plano, distribucién de la estructura y ausen-
cia de monopolos magnéticos, pueden ser explicados a partir de la inflacién [I7].
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trabaje la parte fisica y analitica que lo sostiene.
En la siguiente seccién se realiza una descripcion detallada de esta teoria,
que cambid sustancialmente la vision sobre la evolucién del universo.

Escenario de La Vieja Inflacién

La cosmologia estdndar presenta muchos inconvenientes, y con el animo
de solucionarlos surge en 1981 una teoria conocida como la vieja inflacién,
propuesta por Alan H. Guth [I5], la cual estd basada sobre una teoria de
campo escalar que desarrolla una transicion de fase a primer orden.

Para generar inflacion, el campo debe ser desplazado de su posicion de equi-
librio en ¢ = 0 a una nueva posiciéon de equibrio en ¢ # 0. Ya que la
temperatura decrece, el minimo del potencial se mueve (cambio de fase con
la temperatura), con lo que se genera una barrera de potencial entre los dos
minimos [97], como se presenta en la figura 2.2} tomada de [77].

Para altas temperaturas (a) sélo hay un minimo, posteriormente se desarro-
lla un nuevo minimo, a medida que la temperatura baja (b) y finalmente se
alcanza un nuevo estado estable a una temperatura 7, en (c),

Vig) = ¥

RS g

Figura 2.2: Potencial efectivo para diferentes temperaturas. Tomada de [77].

El campo puede pasar de un estado a otro mediante un tunelamiento (en
esta transicion de fase las cantidades termodinamicas son discontinuas y la
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transicion se denomina de primer orden [77]).

Por tanto las ideas principales para este modelo se pueden resumir como
[77,197]: (a) Se consideran teorias con un potencial V'(¢), con un minimo local
en ¢ = 0 ain para temperaturas bajas. Por tanto, el universo evoluciona en
un metaestado ¢ = 0 y su temperatura cae generando una transicién de fase,
por lo que el universo se expande exponencialmente por un largo tiempo;
y (b) La expansion finaliza cuando hay una transicién de fase a un estado
estable ¢ # 0 [112].

Aunque este modelo logré dar solucién a varios de los problemas, como el
universo plano y la generacién de monopolos [19], la evolucién del campo en
un estado de falso vacio ¢ = 0, resulto ser una hipotesis demasiado artificial
[97],ademéas de generar un universo extremadamente inhomogéneo [I8] por
lo que no se usa como un modelo viable actualmente.

Escenario de la Nueva Inflacién

Posteriormente, A. Linde [20] propuso lo que hoy es conocido como el
escenario de la nueva inflacién. En esta teoria, la inflacién puede comenzar
o en el falso vacio (como en la vieja inflacién), o en un estado inestable en
el maximo del potencial efectivo. Después, el campo de inflatéon rueda suave-
mente hacia el minimo de su potencial efectivo [18]. Ver figura (2.3)), tomada
de [20].

Siempre que el movimiento sea lo suficientemente lento para que el tiempo ¢
(necesario para que el campo ¢ alcance el minimo de su potencial) sea mucho
mayor que H !, es decir que el tiempo de Hubble, se puede desarrollar su-
ficiente inflacién para resolver los problemas de la cosmologia estandar [20].
Esta condicion puede ser alcanzada si el potencial efectivo de ¢ tiene una
parte suficientemente plana cerca de ¢ = (7] [21].

En este escenario el universo es calentado después de la inflacién debido a la
creaciéon de particulas elementales por las oscilaciones amortiguadas alrede-
dor del minimo de V'(¢) [115].

El movimiento del campo lejos del falso vacio es de crucial importancia,
puesto que las pertubaciones de la densidad generadas durante el rodamien-
to del inflatén son inversamente proporcionales a ¢ [116].

Asi, en palabras de Linde (2007): la diferencia clave entre el escenario de

32Para los modelos de Coleman-Weinberg, que representan la electrodindmica cudntica
de un campo escalar en cuatro dimensiones [I13], esta condicién significa que la constante
de acoplamiento del campo escalar complejo con los campos gauge es pequenia [114].
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Figura 2.3: Potencial efectivo V' (¢) para el modelo en el escenario de la Nueva
Inflacién. Tomada de [20]

la nueva inflacién y el de la vieja inflacion es que la parte 1util de la nueva
inflacién, que es responsable por la homogeneidad de nuestro universo, no
ocurre en el estado de falso vacio donde ¢ = 0 [117].

Este nuevo modelo logré resolver casi todos los problemas que se plantea-
ban en el contexto de la cosmologia moderna, pero necesitaba imponer unas
condiciones muy poco probables sobre los campos y los potenciales efectivos
de los campos [23]. Por ejemplo, uno de los inconvenientes radica en el he-
cho que el potencial fuera casi plano cerca a su minimo en ¢ = 0, pero que
la curva cerca a ¢ = ¢q fuera lo suficientemente marcada para hacer que el
campo oscilara a una alta frecuencia después de la inflacién [I17]. Otro incon-
veniente en el modelo yace en que si los campos interactian débilmente, es
muy dificil que estén en equilibrio termodindmico con otros campos presentes
[18]. Ademas, la forma del tensor de energia para el campo ¢ que es domina-
do por la energia potencial se debe mantener hasta que el campo ruede hacia
su minimo [I18]. Finalmente el problema de la geometria del universo (si el
universo exhibe una geometria plana o esférica) no logra ser solucionado ni
en el modelo de Guth, ni en el escenario de la nueva inflacién [117].

Inflacién Cadtica

El escenario de la inflacién cadtica [24) 25] logra darle solucién a los pro-
blemas generados por la Nueva Inflacién. En lo concerniente a las condiciones
iniciales, en este modelo la inflaciéon puede comenzar atin si no hay equilibrio
térmico en el universo temprano y ademas puede darse aun en teorias con
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potenciales tan simples como V(¢) ~ ¢*. El modelo no esté limitado a tra-
bajar con potenciales polinomiales, y la inflacién cadtica puede desarrollarse
en cualquier teoria donde el potencial tenga una regiéon suficientemente plana
que permita la existencia del régimen de slow roll [117], que serad discutido
mas adelante.

Se ilustrara la idea bésica del escenario de inflacion cadtica con un ejemplo de
una teoria de campo escalar simple ¢ minimamente acoplado a la gravedadﬁ,
con una densidad lagrangiana [18]:

1
L= 50,60" ~ V(6), (2.24)
en la que se pueden analizar teorias con potenciales de la forma:
V() = Ap", (2.25)

siempre que sean campos que interactiian débilmente, para lo cual la cons-
tante de acoplamiento es tal que 0 < A << l@:

Consideramos ahora el modelo mas simple de un campo escalar ¢ con una
masa m y con un potencial efectivo V(¢) = %2¢2.

La figura , tomada de [I17], muestra que para este potencial, que es un
caso particular de , varios regimenes son posibles dependiendo del valor
del campo ¢: para valores suficientemente pequetios de V(¢), (m? < V(¢) <
m)@ se generan fluctuaciones pequenas del campo y éste se mueve suave-
mente hacia el minimo de su potencial; mientras que para valores cercanos
al minimo de V(¢), el campo escalar oscila rdpidamente, creando pares de
particulas elementales y calentando el universo. Puesto que esta funcion tiene
un minimo en ¢ = 0, se puede esperar que el campo escalar ¢ oscile alrededor

de este minimo. Si el universo no se expande, la ecuacion de movimiento para

33En este caso el campo estd minimamente acoplado a la gravedad puesto que en el
lagrangiano no aparece ningtin término de la forma £¢?R (ni de ninguna otra forma),
donde R es el escalar de Ricci y £ es una constante que debe fijarse.

34Una de las ventajas de la inflacién caética es que no necesita ligaduras fuertes sobre
los campos escalares. La tinica condicién es que V(¢) << M, [119] (con M, la masa de
Planck). Sin embargo, las constantes de acoplamiento para el modelo son muy pequenas, lo
que dio origen a una teoria de inflacién cadtica con acoplamiento no minimal a la gravedad,
para relajar las restricciones sobre la constante A [120]

35Para este caso se ha tomado M, = 1, la condicién equivalente sobre el campo es
1 < ¢ <m~ 2, como se puede ver de la figura [117]
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Figura 2.4: Movimiento del campo escalar en la teoria V(¢) = m;gb? Tomada

de [117]

el campo escalar en este régimen coincide con la de un oscilador armoénico:
b= —m? [50].

Sin embargo, debido a la expansion del universo, con la constante de Hu-
bble H = R/ R aparece un nuevo término 3H ¢ Por tanto, la ecuacion de
movimiento en la métrica RW estd dada porf?| [121]:

¢+3Ho+V'(¢) =0, (2.26)
para el caso que estamos trabajando V'(¢) = m?¢, por tanto:
¢+ 3Ho = —m?¢, (2.27)

con lo que el término 3H ¢ puede ser interpretado como un término de friccién

Las ecuaciones de Einstein para un universo conteniendo campos escalares

homogéneos son:

H? + % = é(q32 + m2¢?), (2.28)

36En este caso con el objetivo de tener condiciones de rodadura lenta, se asume que:
R72(t)(V¢)? es despreciable comparado con el potencial, y que la curvatura espacial
k/R2(t) es despreciable [I21], o que el espacio es plano
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donde se ha usado M, 2 = 87G = 1. Por tanto tenemos que las ecuaciones
que nos permiten modelar la evolucién de ¢ son [123]:

k 1, .
H? + e 6(¢2 +m?¢?), (2.29)
¢+ 3H¢ = —m?¢. (2.30)

La dindmica de inflaciéon puede ser descrita como un fluido perfecto, con la
presién y la densidad de energia dependiendo del tiempo como [94]:

1

p=3"+V(9), (2.31)
1.,
=58 -V(o). (2.32)
para nuestro caso particular:
1., m?,
= = — 2.
p=35¢"+ 59, (2.33)
p= 5 5 .

Para tomar en cuenta la pérdida de energia del inflatén por la produccién de
particulas de cualquier tipo x EL se pueden adicionar términos en la ecuacién
de Klein-Gordon , con una constante de acoplamiento relacionada con
la tasa de interaccion [13].

Usando las ecuaciones para p y p dadas por (2.33] [2.34)) en (2.27)) se obtiene:

p+3H(p+p) =0, (2.35)

si el potencial efectivo domina a la energia cinética, tenemos que p = —p,
con lo que, de p = cte [122], por tanto de la ecuacién anterior vemos
que en este caso:

R(t) =~ e, (2.36)

la ecuacién ([2.36) muestra que hay una expansién acelerada [8, 117, 122].
Para obtener un universo expandiéndose exponencialmente se ha asumido
que 3¢* << V(¢) [124], que es la condicién de slow roll.

37Cuando el campo ¢ oscila alrededor de su minimo genera particulas, la ecuacién (2.35)
sélo da cuenta de la perdida de energia por inflacién pero no por produccién de particulas.
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2.2.3. Aproximacion de Slow Roll

Las expresiones y (2.30) son un conjunto de ecuaciones acopladas
que determinan la evolucién del universo FRW dominado por un campo
escalar homogéneo.

En vez de resolver las ecuaciones exactas, la dinamica inflacionaria utiliza
una aproximacién conocida como slow rol, que asume que el campo se
mueve lentamente hacia el minimo de su potencial [16]:

$ << 3H, (2.37)

P << V(o), (2.38)

las ecuaciones (2.29) y (2.30) con estas aproximaciones se pueden escribir
COmo:
H? ~ m?¢?, (2.39)
3H¢ ~ —m2p. (2.40)
Mientras que la ecuacion de estado es de la forma p ~ —p, por lo que hay
una expansion acelerada como se muestra en (2.36|) [8, 117, 122] ﬁ

Se introducen dos parametros adimensionales que describen las propiedades
del potencial del campo de inflatén[™}

M2 (VN
e=—F (%) , (2.41)

n=M—. (2.42)

De las ecuaciones (2.39)2.40)) vemos que la aproximacién de slow roll ([2.37]/2.38))
implican que [L1]:
e<<l1, |n <<l (2.43)

38Rodamiento lento.

39La aproximacién slow roll no es una condicién necesaria para que la inflacién ocurra
[27]. Potenciales que cumplan (V' — ¢V’) > 0 pueden desarrollar inflacién atin después de
finalizar un régimen de slow roll [125].

40En este caso se ha usado la aproximacién de slow roll para el potencial (PSRA) [21],
donde las restricciones estan sobre la forma del potencial. Mientras que en la aproximacién
de slow roll para el pardmetro de Hubble (HSRA) [126] las condiciones estdn sobre el
paramétro de Hubble durante la inflacion.
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La inflacion es cominmente caracterizada por el nimero de e-foldings de
expansion N (t) [27],

R(ty)
N(t) =In —==, 2.44
(1) =n 5t (2.44)
cantidad que determina el crecimiento del factor de escala desde un tiempo ¢
hasta el final de la inflacién en un tiempo ¢;. Para un universo expandiéndose
exponencialmente, R(t) o< e®t, con lo que N(t) estara dado por:

N(t) = H(t; — 1), (2.45)

por tanto el nimero de e-foldings puede ser escrito como [127]:

ty o H 1[4V
N(t) = Hdt = —d¢ ~ ——— —d 2.4
0= war= " Zaom—gp [T e e

al final de la etapa de inflacion, se asume que las condiciones de slow roll se
violan, es decir que la inflacién termina cuando € ~ 1 o |n| ~ 1. Para este
régimen N (t) es muy pequena [16], puesto que H varfa muy lentamente pues
R(t) ya no estd cambiando exponencialmente.




Capitulo 3

Modelo Inflacionario dirigido
por el bosén de Higgs del

Modelo Estandar (MIBHME)

Los modelos basados en inflacién pueden dar solucion a muchos de los pro-

blemas presentados por la cosmologia estandar [128] [129]. No obstante, nos
enfrentan ante la necesidad de un nuevo campo escalar llamado el inflatén,
que bajo las condiciones necesarias para la inflacion en el modelo cosmolégico
estdandar, no esta predicho por el MEE. Sin embargo el modelo de inflacion
dirigido por el bosén de Higgs, MIBHME, propuesto primero por Bezrukok
y Shaposhnikov [28], nos habilita para desarrollar un modelo de inflacién sin
salirnos del modelo estandar (MEE).
En este capitulo se presenta un desarrollo detallado de la transformacién
de los campos y los potenciales entre los marcos de Einstein y Jordan, se
establece la dependencia de los campos en funcion del tiempo y se extraen
algunas condiciones sobre el pardmetro de acople necesarias para identificar
el bosén de Higgs del MEE con el campo de inflaton.

3.1. Descripciéon general del modelo

En el MIBHME, se trabaja con una densidad lagrangiana acoplada no
minimalmente a la gravedad, dado por:

M2

29
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donde Lgys es la parte correspondiente al campo escalar del lagrangiano,
M es un paramétro de masa, H es el campo de Higgs, R es el escalar de
Ricci y € es una constante para ser fijada. Este densidad lagrangiana ha sido
ampliamente trabajado por [130][I31], entre otros.

Tenemos un acoplamiento del campo de Higgs a la gravedad mediante un
parametro de acoplamiento &. Cuando £ = 0, el acoplamiento del campo de
Higgs a la gravedad es minimal en este caso M = Mp [132].

El modelo de Bezrukov y Shaposhnikov, usa el gauge unitario H = %, es
decir se ha elegido el valor esperado del campo de Higgs en el vacio como \/Li
se ha expandido el doblete de Higgs en torno a ese valor y h es la componente
del campo de Higgs que se asocia con la particula del mismo nombre [133],
por lo que se considera solo el sector escalar y se trabaja en la region 1 <
V&€ <« 107, en la que se cumple M ~ Mp [2§], en este caso la accién para

(3.1) tiene la forma:

M? +¢n? _ 9,hO"h A
5 R+ “2 —Z(hQ—u2)2 , (3.2)

S, = / dey =g [—

donde el primer término da el acople del campo con la gravedad y el segundo
es el lagrangiano para el campo de Higgs en MEE; con su término cinético y
con el potencial tipo Higgs para el modelo. En este caso estamos trabajando
en un sistema de coordenadas comdviles, el tiempo es el tiempo fisico, por lo
que el marco de trabajo es el conocido como el marco de Jordan [134], en el
cual el campo escalar esta acoplado a la gravedad mediante el parametro &.
A partir del lagrangiado asociado con obtenemos las siguiente ecuacion
de movimiento para el campo escalar h:

g_‘g +EhR+ 3Hh + h — V?h = 0, (3.3)

3Hh+ R+ V'(h) = 0, (3.4)

donde hemos usado condiciones de slow roll para el campo escalar h. Los
detalles son presentados en el anexo [A]

Atn aplicando condiciones de slow roll, notamos que en el marco de Jordan,
el campo estd acoplado a la gravedad, mediante el factor &, en el segun-
do término de la ecuacién anterior, por lo que se realiza la transformaciéon
conformal:

guu = Q2guw (35)
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Q*(h) —1+5—h2 (3.6)
=1+ _

donde Mp = \/8%76‘ es la masa de Plank reducida, esta transformacion genera
un término cinético no minimal, que es removido haciendo un cambio a un
nuevo campo escalar [30]:

dy \/92 + 6£2h2 /M3

dh Q4 ’ (3.7)

donde Yy, es el campo escalar asociado con el inflatén en el marco generado
a través de la transformacién conformal , que permite desacoplar el
campo de la gravedad y trabajar en un contexto de inflacién tipo slow roll.
Este marco es conocido como el marco de Einstein.

Por tanto la accién en el marco de Einstein esta dada por:

M2 . O.\O"
SE:/d“x\/—g {— SR+ “X2 X!, (3.8)

donde R se calcula usando g v el potencial es:

(h()* = v*)?, (3.9)

los célculos detallados de la transformaciéon del marco de Jordan al marco de
Einstein se presentan en el anexo [B]
Cuando h > Mp/+/€, se tiene:

MPeX( X
VE TP oMy

esto conduce a que el potencial del campo de inflatén y, en el marco de
Einstein es potencialmente plano, para x > Mp, [28], como se muestra en la
grafica (3.1)) (adaptada de [28], pdg. 3), y que tiene la forma:

Ulx) = Agé (1 + exp (— \/§J>\<4p)>_2’ (3.11)

bajo estas condiciones se obtiene una inflaciéon cadtica con slow roll, como
la que se explicé en la secciéon anterior.

B~ ), (3.10)
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Potencial U(y) (Marco de Einstein)

Presentado por Shaposhnikov-Bezrukov

7LM4P/4§2 - =

Potencial U ()

U(xend) — =

| |
0 xend XCOBE
Campo 7 en unidades de Mp

Figura 3.1: Potencial efectivo en el marco de Einstein. Adaptada de [28].

Por tanto a partir de (2.41)) y (2.42), se pueden obtener los pardmetros de

slow roll € y 1, en el marco de Einstein, como:

My (U/(X))Q, (3.12)

2 \U(x)
U"(x)
2
n=»M, : (3.13)
" UX)
en terminos del campo Y, el parametro €, puede ser escrito como:
_ay 2
4 V6Mp
E = = 6—72X s (314)
3 1 —eVoMp
a partir de 1) tenemos que para h >> M, /+/€, se cumple:
AM* M2h=2\ "2 4M? M?
e~ —2(1- 2L ~—(14+2-2), (3.15)
3£2h4 5 3€2h4 th
por tanto tenemos que:
4M;‘
€~ : (3.16)

3¢2ht
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Puesto que las constantes de acoplamiento en el modelo de inflacién dirigida
por Higgs son tan grandes, el modelo empieza a ser cuestionado, [135][41],
(entre otros). Cuando el campo de Higgs es expandido alrededor de su valor
esperado en el vacio, en el modelos estandar v = 246GeV la teoria viola
unitariedad a una escala de A «~ T se podria considerar este valor como un
punto de corte, no obstante el valor del campo de Higgs durante la inflacién
estd alrededor de W que es por encima del valor de corte, lo que genera

problemas con el modelo [43].

3.2. Relacién entre los campos en los marcos
de Einstein y Jordan
En la seccién anterior se estableci6 (los detalles se presentan en el apéndice

(A) que la relacién entre los campos x y h en los marcos de Einstein y Jordan
respectivamente, es:

dy \/92 + 6£2h2 /M3
dh Q! ’

para el caso en que h >> M,/\/€, (régimen de interés para la inflacién), la
relacion de los campos es exponencial dada por ((3.10)).

Notamos ahora que tal transformacion conformal se realiza directamente so-
bre la densidad lagrangiana y no sobre la expresién para el campo h ,
obtenida aplicando las ecuaciones de Euler-Lagrange y la condicion de slow
roll. Por tal motivo la relacién entre los campos no estd limitada para ningu-
na etapa especifica del universo temprano.

De la ecuacién (3.17) podemos obtener que la relacién entre los campos x y
h, salvo la constante de integracion, es de la forma:

X:,/1+6 (%& +6§)Y+\/§(1+6£)Y2+1>

i \/1+§1+6£)Y2+\/_£Y
VI+E1+66)Y2 -6y

en la ecuacion anterior X = -y Y = Mi, son los campos escalares escalados
P P

(3.17)

(3.18)

por la masa de Planck. Esta ecuacién es valida para cualquier rango del
parametro &.
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Sin embargo estamos interesados en el caso en que 1 << /€ << 107, (es
decir el régimen en que M ~ M,, en (3.1)), [28]), para este rango, la relacion
entre los campos x v h es [30]:

L

siY =200Y << NG

X (3.19)

Y
\/gln [=(§Y?+1)]  en otro caso,

donde K, es una constante que depende de las condiciones iniciales para los
campos. Los detalles de los célculos para obtener las expresiones (3.18) y
son presentados en el anexo

Puesto que X =~ Y cuando Y — 0, podemos mapear el cero de Y en el
cero del campo X, con lo que K = £1. En adelante trabajaremos con esta
suposicion.

)(/Mp \8 h/Mp )(/Mp Vs h/Mp

Solucion exacta Aproximacion

P
P

>

b

P

o

Campo de inflaton (en unidades de M ) x/M
=

Campo de inflaton (en unidades de M ) /M.

>
>

-1 0 1 -1 0 1
Campo de Higgs (en unidades de Mp) h/Mp Campo de Higgs (en unidades de Mp) thP

Figura 3.2: El campo x/M, en el marco de Einstein en funcién del campo
h/M,, en el campo de Jordan.

Las gréficas , muestran el comportamiento del campo y en el marco de
Einsten, al que denominamos inflaton, en funcién del campo h, en el mar-
co de Jordan, que representa el campo de Higgs, para diferentes valores del
pardametro de acople a la gravedad &. A la izquierda la solucién exacta ([3.18)
y a derecha la aproximacion a trabajar [30].

Notamos que el campo, es simétrico respecto al origen, por lo que funciones
que dependan del cuadrado del campo como el potencial, conservaran las
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simetria, en el marco de Einstein. Ademas de las gréficas se puede observar
que el valor inicial del campo para la etapa de inflacién depende fuerte-
mente del pardmetro de acople a la gravedad, siendo mas grande para val-
ores grandes de &, por otro lado se puede inferir que entre mas grande sea el
parametro de acople mayor va ser la energia cinética asociada a la primera
oscilacion del campo en la etapa de recalentamiento.

Las graficas (3.3)), a la derecha, permite ver que el comportamiento de la
solucién exacta (lineas a trozos) es muy similar a la solucién apro-
ximada X ~ \/g In(£Y2 + 1), (lineas continuas), mds atin, en la grafica de
la izquierda podemos notar que la diferencia entre las dos soluciones es casi
constante para & > 100, por lo que tomando 10 < & << 103 [2§],
puede ser tomada como la solucién exacta salvo una constante que puede se
absorbida en la constante de integraciéon, antes de mapear el cero en cero.
No obstante de la grafica notamos que para ¥ — 0 la aproximacién falla,
puesto que en este caso % — 0. Asi la ecuacion 1) es una solucién
siempre que 10 < & << 10** (que es equivalente a £v° << M) y nos man-
tengamos lejos del limite Y — 0.

X/Mp vs b/} Ip Diferencia Solucion exacta a aproximacion
Solucion exacta vs aproximacion: 1<<e Para el campo x/M, en funcion de h/M,

— &=10; (1<<g) j T T T T T T
— — €=10; (Solucion exacta) — o
£=102; (1<<e) 008 — o
1=~ €=10"2; (Solucion exacta) £=10"3
— e=10"3; (1<< €)
€=10"3; (Solucion exacta)

»

S

»

0.06 —

0.02

Campo de inflaton (en unidades de M ) x/M
x

0 : t : ¢ ‘ t ‘ t

0 0.2 0.4 0.6 0.8
Campo de Higgs (en unidades de Mp) h/Mp Campo de Higgs (en unidades de Mp) M

Figura 3.3: A la izquierda el campo x /M, en funcién del campo h/M,. A la
derecha la diferencia de las soluciones exacta y aproximada para el campo

X/Mp

Ademds notamos que a partir de la ecuaciéon (3.19)), podemos obtener los
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casos limites dados en ([28, 30]):

~ . (3.20)
X siY << 1/V/€.

X
VY {\/iée\/6 1Y >>1/1/€,
A partir de (3.16]), observamos que para este caso, el valor del campo en el
marco de Jordan al final de la inflacion, Y..q4, €s independiente del parametro
de acoplamiento con la gravedad &.
Puesto que al final de la inflacién, ¢ &~ 1, tenemos:
4M*

p

de esta forma h,,g ~ (%)1/4 %, entonces Yo,q & (%)1/4 \/Lg? y, usando [3.19] el
valor del campo al final de la inflacién en el marco de Einstein y, pesado por

la masa de Planck, seria:

Xend = X (hena) = \/g In <\/§ + 1> . (3.22)

Como se puede ver en la gréfica , aln para X — Xenq la aproximacion
trabaja muy bien, salvo una constante, en la ampliacién presentada en ([3.4]),
se puede ver como el valor del campo al final de la inflaciéon en el marco de
Jordan h.,q, depende del parametro de acople, siendo méas pequeno a medida
que el parametro crece, mientras en en marco de Einstein este valor es una
constante que no depende del parametro.

Aunque Xenq €s independiente del parametro de acople &, el potencial final
depende como 5%

3.3. Comportamiento del potencial de Higgs
bajo una transformacion conforme

El potencial en el marco de Einstein esta dado por:

U0 = g 00 — )




CAPf/TULO 3. MODELO INFLACIONARIO DIRIGIDO POR EL
BOSON DE HIGGS DEL MODELO ESTANDAR (MIBHME) 37

Inflaton al final de la inflacion Inflaton al final de la inflacion

Marco de Einstein Marco de Einstein
20

T T T T T T T T T F T T T T

— x_end — x_end

L |— e=10"2 | — e=10"2
&=10"3 e=10"3

— e=10M — e=10M
e=10M e=10M
£=10"5

n
T

P

o
T
|

w
=3
i

I

Campo de inflaton (en unidades de Mp) X
>
Campo de inflaton (en unidades de M ) X

A ‘ ‘ ‘

1 1 1 1
0.2 0.4 0.6 0.8 1 0 0.05 0.1
Campo de Higgs (en unidades de MP) Y Campo de Higgs (en unidades de Mp) Y

Figura 3.4: A la izquierda el campo x /M, en funcién del campo h/M,. A la
derecha vemos la ampliacién de h — hepg

en términos de €2, tenemos que el potencial es:

U(x) = = %(QQ -1)—-v*) . (3.23)
22 (x) 4 ( 3 )

Pero de (3.19) y 1D , tenemos que ) = exp <i— \/6)5\/11,) [30], por lo que en

términos del campo y, tenemos:

U(x) = Z—]\g [1 _ (1 n %;) exp (jF\/g@)r’ (3.24)

el signo — para x > 0 y + para y < 0.
La grafica (3.5))nos muestra la forma del potencial U(x) en el marco de Ein-
stein. Podemos notar que la forma del potencial conserva un méximo At

4
cuando y = 0. Ademas, vemos que, si A, = V:

M 2
Xmin:\/6 pln(l—f_gl)a

2 M2

para este valor encontramos un minimo en el potencial U(x) = 0.

Se puede observar que el potencial en el marco de Einstein, tiene un minimo
generado por el acople no minimal a la gravedad (£ # 0) y esto se evidencia
en la dependencia con £ de los valores minimos del potencial en este marco,
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generados por los minimos del potencial en el marco de Jordan (h = v).
Por tanto vemos que el potencial bajo la transformacién, no sélo conserva
los puntos criticos, sino que mapea los minimos en minimos y los maximos
en maximos, conservando la simetria del potencial, respecto al campo.

Potencial U(y) Potencial en funcion del campo

En el marco de Einstein Comparacion de la aproximacion trabajda con la presentada por S-B

my‘mgz E " _

4
P

G i1+ &V M)

— Aproximacion

Potencial final

— Aproximacion Shaposhnikov-Bezrukov

U(y) (en el marco de Einstein)

Ultens)

Potencial U(y) en unidadedes de M.

UKo -

end

0 : \ \ 0 |

0 Xen Xcors Lena
Campo de inflaton (en unidades de MP) x /Mp Campo ¥ en unidades de Mp (x/MP)

Figura 3.5: (a) Izquierda: Potencial U(x) en el marco de Einstein (b)Derecha:
La comparacion de la aproximacién trabajada en este documento con la
presentada por Bezrukov, F. y Shaposhnikov, M. (2008)

Comparando las formas de los potenciales en los marcos de Einstein y
de Jordan, se puede observar que cerca al minimo el comportamiento es
totalmente analogo, puesto que para h — 0, tenemos x ~ h. No obstante el
potencial de la gréfica , no representa de manera adecuada esta regién,
puesto que hemos usado la transformacién para campos lejos del cero en el
marco de Jordan.

Mientras para valores grandes del campo (regién de interés para la inflacién),
notamos que el potencial se suaviza, como si se hiciera una relajacion en el
tiempo, es decir, el tiempo en el marco de Einstein ya no se escala de forma
constante, sino que visto desde el marco de Jordan, entre mas grande sea el
campo, mayor sera el factor de escala para el tiempo en el marco de Einstein,
serfa, algo semente al factor de escala R(t) de las coordenadas comdviles,
solamente que en este caso tp = «a(h)t;, donde tg y t;, son los tiempos en
los marcos de Einstein y Jordan, respectivamente.

De lo anterior notamos que los términos cinéticos del lagrangiano van a ser
mucho mas pequenos en el marco de Einstein, lo cual nos permite obtener
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las condiciones propicias para aplicar slow roll.

La grafica (3.5| (b)), muestra la comparacién entre el potencial obtenido con
la aproximacién usada en este trabajo (3.19), que es el obtenido por ([30]), y
el potencial (SB) presentado por ([28]). Notamos que los dos potenciales son
exponencialmente planos, pero, se alejan a medida que el final de la etapa de
inflacién se aproxima. Mas atin, se puede observar que para Yenq, €l potencial
SB asociado al campo es mayor que para la aproximacién que se maneja en
este escrito, pero las dos curvas presentan pendientes semejantes por lo que
salvo una constante, las condiciones de slow roll son validas.

Sin embargo de la grafica (b)), notamos que la aproximacién presentada
por ([30]), permite trabajar la etapa de recalentamiento (salvo valores del
campo cercanos a cero), mientras que la SB, no

Finalmente notamos que x > 0, podemos escribir el potencial como:

Ulx) = Aj‘g [1 — aexp (— \/?Ji@)r’ (3.25)

2 . , . .z
donde a = 1 + %, para valores de campo de interés en la inflacion pode-
P

mos aproximar « /= 1, sin embargo el corrimiento del minimo del potencial
respecto al cero si podria interferir en la etapa de racalentamientoﬂ.

3.3.1. El potencial, los parametros de slow roll y el
numero de e-foldings

A partir de la ecuacion (3.12)), tenemos:

4 V6Mp
e=- | . (3.26)
3\ 1= evom
recordando que X = Mip = \/gln(fY2 + 1), donde Y = Mip, tenemos:
4 M]f
g = 562]147 (327)

'En la etapa de recalentamiento las condiciones de slow roll ya no son satisfechas y
por lo tanto el comportamiento del campo no podra ser modelado a partir de la mismas
ecuaciones usadas en inflacién
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expresion que se obtuvo en (3.16f), con la aproximacion SB, por tanto, el valor
del campo para el final de la inflacién no varia para las dos aproximaciones,
aunque el potencial final, si lo hace.

Por otro lado 7, ain es proporcional a 1/h?, de esto podemos concluir que la
condiciones de slow roll con esta aproximacion trabajan de manera analoga
a lo presentado por ([28]), pero presentan la ventaja de tener un valor de
campo de final de inflaciéon independiente del parametro de acople &.

El nimero de e-foldings, en el marco de Einstein, se puede obtener como[127]:

X Ulx)

N = dx,
U'(x)

(3.28)

Xend

donde las primas representan derivadas respecto al campo Y.
Es importante anotar que esta forma para el nimero de e-foldings, es vélida
s6lo en el marco de Einsteinﬂ. Siguiendo el procedimiento presentado por

[132], para el potencial (3.25)), tenemos:
U(x) V6 \/5 X f\/é 2

— Y NV A 1)l =22"p 3.29
UG 4 P \“PV " (3.29)

' ax ~ /6Me ] 2 oy Mp 2 x
mientras 2 ~ V6 -2, donde hemos aproximado el campo h* ~ & XD/ 3an

Por tanto la expresion para el nimero de e-foldigns en el marco de Jordan
(en términos del campo h), es [132]:

R LR S PR (3.30)
Mg 2 Jhons 4 MZ? ’
de la expresién anterior se obtiene h? = 81.1547MT§.

4_1)1/4 M,

Puesto que heng = (3 e se obtiene que para este potencial [132]:

e(t,) ~2x 107, (3.31)
n(t,) ~ —1 x 1072, (3.32)

Valores que se obtienen siguiendo el procedimiento presentado en ([132]).
Notamos que los valores son muy cercanos a los presentados en ([132]), lo

2Esta forma para el nimero de e-foldigs estd relacionada con el hecho que se cumplen
las ecuaciones 3Hy = U’(x) y H? o U(x), las cuales surgen de una aproximacién slow-roll
asumida en el marco de Einstein
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cual era de esperarse, pues los potenciales son equivalentes durante la etapa
de inflacién y las aproximaciones para el valor del campo h, al final de la
inflaciéon son las mismas.
Esta relacion no depende del parametro & y nos permite obtener que & ~
10%, con el fin de obtener inflacién dirigida por bosén de Higgs del modelo
estandar, como es presentado en ([132]).
Sin embargo una aproximacion un poco mas fina para el nimero de e-foldings
esta dada por:

h2

N =
8M?

(1+6¢), (3.33)

que estéd de acuerdo con la presentada por ([30]), pero para el caso en £ >> 1
2

y h > v, para este caso, atin h? = 81.1547%.

Finalmente vemos que el valor del campo de final de inflacion esta lejos del
valor del campo en el minimo del potencial, puesto que & << 1033, lo que
es equivalente a decir que el minimo del potencial en el marco de Einstein
estd muy lejos de la escala de Planck, 12 << Mg, es decir que la etapa
de inflaciéon termina antes de que el campo empiece a oscilar alrededor del
minimo de su potencial y empiece la etapa de recalentamiento.

3.4. Caracteristicas de la inflacién dirigida por
el boson de Higgs: Campos en funcién
del tiempo

3.4.1. Marco de Einstein

Aplicando las ecuaciones de de Euler-Lagrange y las condiciones de slow
roll al lagrangiano asociado a E], se pueden obtener las siguientes expre-
siones:

8
BHY+U'(X) =0,  H'=_—_

= V00 (3.34)

— 2 A
3Notamos que el lagrangiano L = /—¢ ( 12\/[” R+ %auxaf‘x — U(x)), tiene la misma

2 L
forma del lagrangiano de un campo escalar salvo el término /—g 2/[’” R. Pero este ultimo
no depende del campo, por lo que las ecuaciones de Euler-Lagrange son las mismas de un
campo escalar, es decir: 3% x+U’(x) =0, donde hemos aplicado ya las condiciones se slow
roll.
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a partir de estas dos ecuaciones, y tomando en cuenta de que U(x) =
MM

e (11— e~ 2/VMp)2 1h6demos obtener una ecuacién de la siguiente forma:

| 3\
X =-M %eﬂ’(/\/éMp. (3.35)

Resolviendo la ecuacion para y en funcion de ¢, obtenemos:

3 [ A
Y = Mp\g In <C + M, %t> : (3.36)

donde C depende de las condiciones iniciales para el campo x. Con signo —
para campos x > 0 y signo + para campos negativos.

Puesto que trabajamos con campos h >> 0 y por tanto y >> 0, tomaremos
el signo negativo, a menos que otra cosa se indique.

Observamos que la solucion para el campo tiene una dependencia de la forma
de inflacién por ley de potencias [136, [137]. Lo anterior es coherente con el
hecho que en el marco de Einstein el potencial tiene una forma exponencial
(aunque no es de la forma U(x) = Upexp(Kx)), como se vio en la seccién
anterior.

Suponiendo que la inflacion inicia cuando h es del orden de la masa de Planck,
tenemos de la ecuacién ((3.19)):

Xy = ]’\2 ~ \/gln(g +1). (3.37)

Tomando en cuenta que X,,q = \/g In <\/§ + 1), podemos obtener, las si-
guientes igualdades:

3 4 3 [ A 3 3 [ A
\/;1n<\/;+1>=\/;ln<C—Mp 6ﬂ_£tend>7 \/gln(f+1)\/;ln<C—Mp 6ﬂ_§t0>,
C—ﬁ—l\/m o Cm€-1 [6r€
fend = ——3 1 By M, A

Por tanto, el tiempo que duraria la etapa de inflacién en el marco de
Einstein estara dado por

67
tend - tO - Mi ng (338)

p




CAPf/TULO 3. MODELO INFLACIONARIO DIRIGIDO POR EL
BOSON DE HIGGS DEL MODELO ESTANDAR (MIBHME) 43

con lo que podemos escribir el potencial en términos del tiempo como:

AM! N i
Ut =S |1 €=My gt . (3.39)

Potencial en funcion del tiempo

Marco de Einstein

Potencial U(t)

Figura 3.6: Potencial en funcién del tiempo en el marco de Einstein

La grafica (3.6)), muestra la forma del potencial en funcién del tiempo. El
tiempo en que se presenta el minimo del potencial, es aproximadamente

tonin & Mip 878 (C — 1), donde hemos asumido, que v? << M.

Notamos que la etapa de inflacién en el marco de Einstein, terminaria un

. 2 27€ s .
tiempo 7\ /= antes de que el campo alcance el minimo de su potencial.

Para el factor de escala R, aplicando la segunda ecuacién de (3.34)), se

obtiene: )

dR 21 A A
— =M ——= |1 - — M,y | — A
» (C » 67T§t) dt, (3.40)

y por lo tanto, tenemos que la dependencia del factor de escala en funcion
del tiempo, sera:

In(R) = Bt — gln((] s (3.41)

En la dltima ecuacion C, es una constante que depende de las condiciones
iniciales, y que surge de la integral para hallar el campo y en funcion del
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tiempo.

En la ecuacion (3.41), A = M, % y B = M,,/% 2, factores que dependen
de la razén \/€.

Por tanto el factor de escala R, en funcion del tiempo, es de la forma:

R(t) = (C — At) 2P, (3.42)
expresion a partir de la cual vemos que, si % > 1, entonces el crecimiento
del factor de escala del universo se acelera ain mas al final de la etapa de
inflacién (en el marco de Einstein). Por tanto, si & es del orden de 10, se
tendria una gran cantidad de inflacién, puesto que % =27/ V10.

M4s atin, mientras 10 < € < 472, la etapa de inflacién es extremadamente
rapida al final.

No obstante, si & > 472, atn hay inflacién, puesto que a diferencia de la
inflacion por ley de potencias, en este caso el potencial tiene un término
adicional que agrega un aporte exponencial en el comportamiento del factor
de escala. Pero el crecimiento del universo se ve seriamente atenuado por el
término racional (C' — At)*g y finalmente dominado por el término expo-
nencial. En cualquier caso, se presenta inflacion en el marco de Einstein para
(10 <€), lo que estéd de acuerdo con lo presentado en ([I38]).

De esta forma, para valores de & muy grandes, se tendria un proceso de in-
flacién mas lento, menos explosivo al final.

Finalmente se encuentra el parametro de Hubble en funcién del tiempo en el
marco de Einstein:

R(t) = BeP/(C — At)" 4 { + 1} = BR(t) { + 1} o (3.43)

C — At C— At

por tanto el pardmetro de Hubble en el marco de Einstein es:
H = (C— At)™' +1In(Cy), (3.44)

donde ) es una constante que proviene de la integraciéon de R(t), (que
estd relacionada con la constante C' de la ecuacién ([3.43)).

Notamos que es precisamente el término independiente el que diferencia el
comportamiento de H en este caso (£ > 0), del presentado en [I38], para un
acoplamiento minimal del campo a la gravedad.
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3.4.2. Marco de Jordan

Para regresar al marco de Jordan, recordamos que el tiempo en los dos
marcos estd relacionado por la transformacién[139]

dtp = Qdt, (3.45)

donde tg es el tiempo en el marco de Einstein, £; es el tiempo en el marco
de Jordan y 2 estd dado por la ecuacién (3.6]).

De las ecuaciones (3.19) y (3.36)), podemos obtener el campo h en funcién
del tiempo en el marco de Einstein:

(Mip) Y2ty = % <C_ M, 4 /#@) . (3.46)

Por tanto obtenemos que la relacion entre los tiempos en los dos marcos es:

ty = (3.47)

/ dtg
\/C — My /soete

y a partir de la relaciéon anterior podemos obtener el campo h en el marco
de Jordan:
h 1 /A
=Y =F—\/—(t; —
F2eV 6t
donde K depende de las condiciones iniciales y el signo F de la raiz que se
escoja. Notamos que esta expresion es de la forma:

M,

p

K), (3.48)

Y =Y, Falt —t), (3.49)

que es el comportamiento del campo en el marco de Jordan presentado en
[140] para inflacién cadtica, con el signo menos, mientras que con el signo
mas se obtiene una forma de nueva inflacién Yy, << v/M, [141], con a una
constante que depende de los parametros A\ y &.

Ademas, la dependencia de C' desaparece, lo cual es coherente puesto que las
transformaciones en la coordenadas no pueden depender de la condiciones
iniciales sobre los campos, a pesar que éstos estén acoplados a la gravedad y
por tanto a la geometria del espacio.

El comportamiento del factor de escala y del campo en el marco de Jordan
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se puede obtener también, notando que el tensor de Ricci para un espacio
plano (k = 0), se puede escribir como [142]:
RR+ R
R = —67, (3.50)
donde R es el escalar de Ricci, y ha sido escrito en negrilla para diferenciarlo
del factor de escala R.
Por tanto la ecuacién para el campo h en el marco de Jordan es:

66Hh + 126 H*h — 3Hh — U'(h) = 0, (3.51)

donde los puntos indican derivada respecto al tiempo y las comillas derivada
respecto al campo.
Las ecuaciones de Einstein en este caso son de la forma [140]:

3H?(1 + £h?) :%iﬂ + U(h) — 6EHhA,
. 1. . . .
H(1+¢h?) =— §h2 — &(h* 4+ hh — Hhh),

a partir de las cuales se obtiene una solucion de la forma , como es
presentado en [142].

Se observa que en los dos marcos se presenta inflaciéon, aunque en un caso es
una inflacién cadtica (Marco de Jordan), mientras en el otro es inflacién con
una ley de potencias (Marco de Einstein).




Capitulo 4

Potencial efectivo y correccion
de la masa del Higgs a un loop

4.1. Potencial efectivo

Desde un punto de vista cualitativo, podemos pensar en dos tipos de
correcciones radiativas a la teoria inflacionaria.
La primera, esta relacionada con la contribucién de la gravedad cuéntica,
en la que podemos considerar que las correcciones son proporcionales a la
densidad de energia del campo y y no al valor del campo mismo. El orden de
magnitud de estas perturbaciones es U(x)/Mp ~ A/€2, con lo que tendran
valores pequenos de acuerdo a los valores de £ requeridos por las observa-
ciones [143].
El segundo tipo de correccion que puede considerarse es debido al acoplamien-
to de los campos del Modelo Estandar al campo de Higgs. En la aproximacion
a un loop, estas contribuciones introducen correcciones al potencial U(x) con
la forma general [2§]

AU ~ ”gig:g) In (”ig”) . (4.1)

Para obtener estas correcciones, partimos de la transformacién al marco de
Einstein de la densidad Lagrangiana electrodébil dada por por [144]

1 1 1
L quiral = §auXa“X — ?H1 — EHQ — Lz + Ly — U(x), (4.2)

A7
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donde H; y H, corresponden a los términos cinéticos de los campos W= y
ZY, dados por

1
H1 = §TI'[W3V],

1
Hy, = ZBﬁy, (4.3)

mientras que Ly, es el lagrangiano que describe la interacciéon entre los
bosones W* y Z° con el bosén de Higgs [145]:

Ly = gy TV (4.4

donde el campo gauge V), y las magnitudes de los otros campos, estdn dados
por [29]

Ve = (00U +iW, —iUB U,

W, = Wgre,

W = 0, W, —0,W, +i[W,,W,],

B! = B,T”

By = 0,B,—0,B,. (4.5)

En estas expresiones, los bosones de Nambu-Goldstone 7* (que aparecen
debido al rompimiento esponténeo de la simetria [140]) estan parametrizados
en la forma no-lineal

7_CL

U = exp(2ir®T*), donde T = 5 (4.6)
Por otro lado, en el Lagrangiano de Yukawa se incluye solamente la contribu-

cién del quark top, y se definen los campos de quarks como [147]
Qu=(lr,br), U=-7nUT,  Qr=(Ir0), (4.7)

donde 7, son las matrices de Pauli.

Para realizar las correcciones radiativas a un lazo en la teoria de perturba-
ciones, partiremos del trabajo cldsico de Coleman y Weinberg [148], en el
que se presenta un cédlculo detallado del potencial efectivo a un loop para la
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teoria de un campo escalar no masivo, sujeto a una auto-interacciéon cuértica,
descrito por el lagrangiano

o 1 2 /\ 4 1 2
L= 5(0,h) = Sh' + SA@,h)

1

1
2 4
o B = CI. (4.8)

En el lagrangiano (4.8]) se han incluido los contratérminos de renormalizacion
correspondientes a la funcién de onda (A), la masa (B) y la constante de
acople (Cf}

A nivel arbol, el potencial efectivo corresponde a la autointeraccion ﬁh‘l,
mientras que en la teoria de perturbaciones, la primera correccién al potencial
efectivo se obtiene a partir de la contribucion de los diagramas de Feynman
con un lazo que se presentan en la figura

Q+>O(+7Av+ e

Figura 4.1: Aproximacion a nivel arbol para el potencial efectivo del la-
grangiano (4.8)).

A partir de estos diagramas, el potencial efectivo V' (h), con la correccién a
un loop, se escribe como

A 1 1 Ak =1 LApz \"
h) = =h*— ~Bh?> - —Ch* /— — (=2 . 4.
Vih) =3t =3 PT (27r)422n k2 + e (4.9)

n=1

En la ecuacién , el factor ¢ frente a la integral se presenta debido a la
definicién de la funcién generatriz de las funciones de Green [100], el factor
1/2 en el numerador de la sumatoria corresponde a un factor estadistico de
Bose (el intercambio de dos lineas externas no produce un nuevo diagrama),
mientras que el coeficiente 1/2n es un factor combinatorio que da cuenta de
la invarianza frente a rotaciones o reflexiones de los diagramas

LAtn cuando se obtendrd la renormalizacién de la teorfa de un campo escalar no-
masivo, se incluye un contratérmino de renormalizacién de la masa debido a que la teorfa
no posee una simetria que garantice la nulidad de la masa desnuda en el limite de masa
renormalizada nula [148].
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Al realizar una rotacién de Wick (ko — iko) [I13] en la expresién (4.9),
podemos escribir la norma del cuadrimomentum como

2=k -k = k2 —k*= (k2 + k%) = —k2,

donde k% es el cuadrado del cuadrimomentum en el espacio euclidiano cuatro-
dimensional. Usando este resultado, podemos escribir el potencial como

P YV B z'/,di%od3k°°1 VYN
V(h) = Zih' = S Bh? = Ch'+ o [ )i nzln( 1) 2 . (4.10)

con lo que, para resolver la expresién (4.10]) hacemos uso de la expansion en
serie de potencias para In(1 + x):

o0

(1 +2) =S (—1y1 411
n(l+x) ;:1( ) ) (4.11)
con lo que obtenemos
A 1 1 1 [ dk A2
h) = Zht— ZBh? — —Ch* —/ Eln(1+25). 4.12
Vih) =37 =3 1ty | e\ (4.12)

Para resolver la integral (4.12)) utilizamos el elemento de volumen en el espa-
cio d-dimensional dV; = SyRY'dR, donde Sy es el elemento de dngulo sélido

d-dimensional
27Td/2

d/2—1)

con lo que, para el espacio cuatro-dimensional, el elemento de volumen queda

Saq =

dVy = 27 R3dR = m*R*dR?, (4.13)

con lo que la integral (4.12) presenta una divergencia ultravioleta, kg — oo,
que parametrizamos por el pardmetro de corte A%, y la expresién final para
la integral nos queda

A 1 1 1 v AR
h) = 2Rt — ZBR*— —Ch? / AR (1+ 20 ). (414
Vih) =3t =3 T Tl T o (4.14)

La integral que aparece en la ecuacién (4.14)) se resuelve por partes, y el
resultado final es:
A 1 AA? A2h4 ( A2 1

1
V(h) = =h*— ~Bh* — —Ch* h? 1 ——). (415
) =3k =3 17" T eame T aseee M 2az 2> (4.15)




CAPITULO 4. POTENCIAL EFECTIVO Y CORRECCION DE LA
MASA DEL HIGGS A UN LOOP 51

A partir de esta expresion, se infiere que para una teoria de campos general, el
valor esperado en el vacio (h) afectard las masas de particulas con diferentes
espines, incluyendo escalares, vectores, espinores, etc, con lo que la forma
general de las correcciones de Coleman-Weinberg a los potenciales efectivos
de tales teorias estaran dadas por la expresion [14§]

M) | MR
6472 w2

V= > @S+ (-1

particulas masivas

(4.16)

Usando la expresion general para calcular las correcciones cuanticas
al potencial efectivo, primero se reescribe la teoria en el marco de Einstein,
usando las ecuaciones de transformacién entre los dos marcos, obtenidas en
el capitulo 2.

De esta forma, la contribucion a un loop al potencial efectivo esta dada por
la expresién [32]

6my, log mi, . 3m?, og m_QZ _ 3m; log ﬁf
6472 w? o 64w w? 1672 pu?

U, (4.17)
En la ecuacion anterior se ha tomado en cuenta sélo la contribucion del
quark top, porque las masas de los otros fermiones se pueden despreciar con
respecto a la masa del top, mas tomando en cuenta que los términos van
como la cuarta potencia de la masa.

Posteriormente, usamos las expresiones para las masas de las particulas (W,
Z, el bosén de Higgs y el quark top) en términos del campo de Higgs h,
donde la tnica diferencia con el caso plano [144] es la presencia del factor
Q) caracteristico de la transformacién conforme entre los marcos de Jordan y
FEinstein:

21,2
2 _ g~hg
mW - 4927

2 12 h2
ml = (9" +9”) 0

402
,  dU
T e

2h2
m2 = ggﬁg. (4.18)

En las ecuaciones (4.18)), g y ¢’ son las constantes de acople SU(2) y U(1) del

modelo estandar, mientras que y; es la constante de Yukawa del quark top y
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h es el campo de Higgs, en términos del campo x

Usando (4.18)), podemos obtener:

-1
ZA h! (1+@) In [(IZ—Z (1+%) ] : (4.19)

p p
donde:
6g* g°
A= — — 2
LT 02472 Q=
A _ 3(92+912)2 o — g2+gl2
2 102472 2 4
—3y; y;
57 6dr2’ BT (4:20)

De (4.19)), podemos notar que si h* >> M2 /€, es decir se cumple la condicién
de inflacién, el término de correccién tiende a ser:

3 2
M ;
i=1 5 p

Tenemos que la correccién tiende a ser una constante, por tanto no afecta la
planitud del potencial, que es necesaria para la inflacién.

Ahora, estamos interesados en el nuevo minimo generado por la correccion
del potencial, pero tal minimo debe presentarse cuando h* << M?2/¢, de lo
contrario el campo oscilaria alrededor de este minimo durante la inflacién,
alterando el comportamiento del campo en dicha etapa, sin contar que un
minimo el la parte plana del potencial no puede cumplir con la condicion de
ser un minimo absoluto.

Para el caso en que h? << M2/, tenemos que , toma la forma [32]:

3 h2
=Y Ah'ln (—) . (4.22)
=1 ®

Para este caso tenemos que los potenciales son equivalentes salvo una cons-
tante y puesto que como se vio en el capitulo 2, la transformacién coformal
mapea los puntos criticos en puntos criticos, tenemos que el analisis alge-
braico de los potenciales sera analogo en los dos marcos.

Sin embargo debemos anotar que formalmente se esta trabajando en el marco
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de Einstein, puesto que el campo escalar no esta acoplado a la gravedad, de
lo contrario (4.2)), no seria valido.
Por tanto la forma del potencial corregido, salvo constantes, es:
Ay 1o, 4 h?
donde: ,
6 4 3 2 12\2 3 4

A=Y 4= (9" +9°)° 3y,

: 102472 102472 6472

(4.24)

Sea hg el valor de campo donde el potencial corregido tiene el minimo, tal
que hg diferente de cero. Entonces:

dU d*U

Tl =0, Zlhe = Mp >0, (4.25)

con lo que, siguiendo a [149] definimos:

h _ 4Ahg

ho' i

wn
|
[1]

(4.26)

Tenemos que en términos de S y =, el potencial se puede escribir como:

1oy o[ 4p®  2X\RGS? =q2 h3 = Q2 2
= —myh — 22S5°In | — 22571
U(s) 8mH°Slm§{+ m%+5nﬂ2+5n5(,)
4.27
mientras las derivadas evaluadas en hy cumplen:

aUu h?

%\ho = —v? + Ah] + 4ARZ In (u_g) +2Ahy = 0,

d*U h2

Tzl = —1% + 3Ah{ 4+ 12405 In (/73) + 14AhG = m7;. (4.28)

Escribiendo las derivadas en términos de S y =, se pueden obtener las si-
guientes relaciones:

=2 hg 2 o 1 o
=mi In 2 = v — Ah§ — —my =, (4.29)

2 1 2 2
Eln(%>:—+ v A T (4.30)
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Usando estas expresiones en (4.27)), podemos obtener:
L 5o

donde V(S) es el potencial reducido, que es adimensional y estd dado por:
V(S) =S5 [225%In 5% — 325% + 42+ $* — 2]. (4.32)

La ecuacién es de la misma forma presentada por [149] [150].

La gréfica muestra el potencial corregido para diferentes valores de =.
Notamos que tal cantidad es adimensional y es la que gobierna la forma del
potencial U(h). También notamos que V(S) es independiente del pardmetro
&, puesto que es funcion de la razon entre los campos, y ésta es la misma en
los dos marcos.

Por otra parte vemos que si = < 0 (m; es muy grande) [I17], el potencial
tendria un corrimiento en el minimo en h; > hy. Con el fin de mantener la
planitud necesaria para inflacion, pero estamos suponiendo que la correccién
no altera la forma basica del potencial. Por tanto = debe ser mayor que cero
o con valores negativos tal que su valor absoluto es muy cercano a cero .
Ademas tenemos que el minimo debe ser absoluto, con el fin de no alterar
el proceso de recalentamiento, por tanto el minimo debe ser menor que cero.
De esta forma solo valores de = muy cercanos a cero pueden satisfacer las
condiciones [149].

4.2. Correcciones radiativas a la masa del boson
de Higgs

De la seccién anterior vimos que sélo valores de Z tales que |Z| es cer-
cano a cero, permiten tener potenciales estables que cumplen las condiciones
de inflacion. Ahora establecemos cotas para la masa del Higgs a partir del
potencial obtenido, y en funcién de la masa del quark top.

Partimos de la definicion de = dada anteriormente:

4Ah
= —, (4.33)
my

(1]




CAPITULO 4. POTENCIAL EFECTIVO Y CORRECCION DE LA
MASA DEL HIGGS A UN LOOP 55

Potencial Efectivo Reducido

Potencial Efectivo Reducido V(h/h )

(=]

Figura 4.2: Potencial reducido V(S), en funcién de S = h/hy

_ 3 _ _6g* 3(g%+9"2)? 3y — Af2 /2
pero puesto que A = > iy A = 5 + T — ez ¥ o = My /g7,
tenemos que

2
= ™MH 3 4,3 9 122 2\ 1
= —28 == - —12 —. 4.34
(MW 7?) (29 + 0" +9%) v ) (4.34)
Teniendo en cuenta que y? = i—?g, tenemos:
w
i = 300 (15011 B4 gy gz (ML 2 (4.35)
t 3 g4 ’ 4 - My . .

Tomando ¢* = 0.427257, ¢ = 0.1256 [29], My, = 80.425 y M, = 91.186
[144], tenemos:

o\ 1/4
m, = 132.153 (0,5 — 2692 (%) ) . (4.36)
w

En la figura (4.3), se presenta la relacion entre las masas del quark top
my y del boson de Higgs my, dada por (4.36|) para diferentes valores de =,
usando My, = 80.385 GeV [I51], (el valor promedio reportado para My, es
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My = 80.385+0.015 GeV [151]) Observamos que las curvas estan en acuer-
do con las presentadas por ([149, [152]).

En particular tomando en cuenta las condiciones de estabilidad para el po-
tencial a partir de la grafica , las condiciones de planitud del potencial
para inflacién, y tomando = ~ —0.005 [149], podemos ver que la ecuacién
se ajusta muy bien a la recta m; ~ 103.5 + 0.6mpy GeV, entonces
tenemos que la masa del Higgs debe satisfacer la siguiente desigualdad:

my % 1.7m; — 172.5GeV, (4.37)

donde my estd en GeV | notamos que para los valores promedio reportados
para las masas del quark top y del Higgs [151] (m; = 173.21 + 1.22 GeV,
myg = 125,74 = 4 GeV) la cota dada por (4.37)) estd dentro del rango
presentado por [29, B2]. La gréfica muestra las cotas obtenidas por
varios autores y la que se obtiene en este trabajo, se puede observar que la
recta si acota las regiones permitidas para la masa del Higgs y el quark top

[153].

Masa del Quark top en funcion de la masa de Higgs

400

t

m (GeV)

200

0 Il ‘ Il ‘ Il ‘ Il
0 50 100 150 200

my, (GeV)

Figura 4.3: Masa del quark top m; en funcién de la masa del Higgs my, dada
por la ecuacién (4.36]), usando My, = 80.385GeV y para diferentes valores
del parametro = = —1, —0.661, —0, 1, —0, 06, —0, 005
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Masa del Higgs en funcion de la masa del quark top

200 T T T T
Bezrukov, 2009 (two loops)
Bezrukov, 2009 (one loop)
Linde, 1991 -eeeevee
Cota obtenida
~ 150 b
Q
g .......
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T 100 f .
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s
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0 R 1 ! 1 N
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Masa del quark top (GeV)

Figura 4.4: Cota de la Masa del Higgs my en funcién de la masa del quark
top my, obtenidas por varios autores usando correcciones a uno o dos loops

4.3. Condiciones sobre el minimo del poten-
cial efectivo y la inflacion

Como vimos en la secciéon , la correccion al potencial esta dado por la
ecuacion . Notamos que el término de correccién tiende a ser constante
cuando los valores son muy grandes (para la etapa de inflacién), ecuacién
[20).

La grafica , muestra la forma del término de correccion para el caso en
que el potencial efectivo cumple las condiciones de estabilidad. Notamos que
para valores de campo muy grandes el términino tiende a cero por valores
negativos y conserva la forma exponencialmente plana del potencial. Por
tanto la correcciéon serd significativa sélo para valores pequenos del campo.
Los parametros de slow roll con el potencial corregido a partir de
estaran dados por:

M2 / 7\ 2 " 1"
gz_p(U +U1> 7 =M <M) (4.38)

2 U+U1 U"'Ul
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Puesto que para campos grandes la correccién es constante y mantiene la
planitud del potencial, tendremos que en el rango de valores de interés para
la inflacién los potenciales corregidos y sin corregir son equivalentes. De este
modo los parametro de slow roll no presentan ningtin cambio significativo y
los valores para final de inflacién se mantienen.
De acuerdo a lo anterior se debe analizar el comportamiento del potencial
corregido para valores pequenos del campo, puesto que en ese rango es que
se establecen las condiciones de estabilidad del potencial, que permiten man-
tener las condiciones de planitud necesarias para la inflacion.

Teniendo en cuenta la grafica y de las ecuaciones se pueden

Forma del termino de correccion Ul

P

Termino de correccion Ul/M

Campo de inflaton en unidades de Mr

Figura 4.5: Término de correccién a primer orden para el potencial efectivo
en funcion del campo de inflaton

establecer las siguientes condiciones sobre el minimo del potencial, que per-
miten mantener las condiciones de estabibilidad:

s 12+ (A+24)h2 +4A1n (fj—) — 0,
donde v es el valor esperado en el vacio del campo de Higgs del MEE, A
es una constante de acoplamiento, p es el punto de corte y A esta dado
por (4.24)).
Esta condicién que indica que hg es el minimo en el potencial corregido
y es obtenida a partir de la primera derivada dada en la ecuacion ,
conduce a las siguientes relaciones entre los minimos del potencial sin
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corregir U y el potencial corregido U + U (efectivo).

2
(hi> SAF24=A>2/4] si A<,
0

2
(5) <A+2A si A>0,

0

(4.39)

donde hemos usado el hecho que que hy < p para definir el signo del
logaritmo en la primera derivada dada por (4.28)). Esta relacién indica
que la relacién entre los minimos no puede tomar cualquier valor, sino
que estd restringida por los parametro de acoplamiento de SU(2), U(1),
la constante de Yukawa.

o LR+ Dand+ AndIn (1) <o;

Esta condicién es equivalente a decir que el minimo del nuevo potencial
es un minimo absoluto, lo cual es requerido para conservar la forma del
potencial. Notamos que de no ser asi el campo una vez terminada la
etapa de inflacién oscilarfa al rededor del nuevo minimo, pero si en
la primera oscilaciéon el campo no transmite suficiente energia a las
particulas recién creadas, se puede vencer la barrera de potencial y se
saldria del régimen de oscilacion afectando la etapa de recalentamiento.
Esto implica que:

16y} < 3g* +2¢%¢g"% + ¢*. (4.40)

» —2+ 3\ +12AR% In (Z—é) + 14Ah3 = m3;; De esta condicién obtene-

mos que:

m2 — 12
A 2 — (4.41)
ho

donde A esta dado por (4.28)). Tomando en cuenta los resultados para
la masa del Higgs [154] [153] concluimos que A < 0, lo cual también
satisface las condiciones de estabilidad expuestas en la seccién (4.1,

siempre que el valor sea cercano a cero.
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Capitulo 5

Recalentamiento en el modelo
de inflacién via Higgs

Como vimos en el primer capitulo, la teoria de la inflacién logra dar solu-
cién a muchos de los problemas de la cosmologia estandar [8, 10, 12, 58, 110,
111].

Sin embargo otra etapa fundamental en el universo temprano, es la etapa de
recalentamiento, que se presenta al final de la etapa de inflacién [I§], puesto
que durante este proceso se crea la mayoria de la materia que constituye el
universo durante la era posterior de radiacion [46].

El recalentamiento se debe a la produccion de particulas por la oscilacion del
campo escalar que conduce la inflacién (inflatén), alrededor del minimo de su
potencial. Las particulas creadas, interactiian unas con otras, hasta alcanzar
un equilibrio térmico [155].

La amplitud de las oscilaciones del campo decrece debido a la expansién
del universo y a que el campo escalar transfiere su energia a las particulas
creadas. Este proceso continiia hasta que casi toda la energia del campo es-
calar haya sido transferida [150].

Usualmente encontramos los términos recalentamiento, precalentamiento y
termalizacion [155] (este dltimo no es tratado aqui), asociados al proceso de
creacién de particulas, después de la etapa de inflacién. A continuacién se
presenta una breve explicacion comprensible sobre cada proceso y las dife-
rencias que hay entre ellos.

61
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5.1. Precalentamiento y recalentamiento

Durante la etapa de inflacion la energia del campo que dirige la inflacion
estd concentrada en la energia potencial asociada al campo, que es domi-
nante sobre los términos cinéticos del potencial |20, 28] 117], como se vio
en el capitulo anterior. Una vez terminada esta etapa, el campo empieza a
oscilar alrededor del minimo de su potencial y dependiendo de la cantidad
de particulas producidas y de la tasa de producciéon, podemos dividir este
proceso de oscilacion del campo en dos etapas diferentes, que se presentan a
continuacion.

5.1.1. Precalentamiento

El término precalentamiento, fue usado primero por [46], para distinguir
la etapa en la que el campo de inflaton pierde energia rapidamente y decae
en bosones masivos debido a la resonancia paramétrica. Si la resonancia es
muy ancha, el proceso es explosivo [46], durante este proceso el universo no
se termaliza puesto que las particulas que son creadas decaen rapidamente
[13].

La mayor tasa de producciéon de particulas durante este proceso explosivo
puede ser relacionada con la temperatura efectiva de recalentamiento[40].

5.1.2. Recalentamiento

Después de la etapa de precalentamiento, viene una etapa que se con-

sidera un proceso suave [I57], durante el cual el campo de inflatén decae
clasicamente produciendo particulas. Este proceso puede ser descrito con la
aproximacién de Born [IT5] 155].
La temperatura de recalentamiento es del orden de 10° hasta 10 Gev
[46], 40l 158]. Sin embargo para algunos autores la tinica cota sobre la tem-
peratura de recalentamiento viene desde la nucleosintesis [38], y es del orden
de 1MeV [37].
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5.2. Evolucién del campo después de la etapa
de inflacion sin tomar en cuenta interac-
ciones con otros campos

Después de que la etapa de inflaciéon termina, la evolucién del campo
escalar cambia significativamente, puesto que la energia potencial ya no es
dominante sobre los términos cinéticos y el campo ya no evoluciona lenta-
mente hacia el minimo de su potencial, sino que oscila rapidamente alrededor
de este valor minimo.

Es esta seccion revisamos la evolucién del campo, cuando las condiciones de
slow-roll ya no son cumplidas, sin tomar en cuenta el acoplamiento del campo
escalar a otros campos. El comportamiento del campo ha sido trabajado por
varios autores, usando potenciales de tipo ¢? y ¢*, en el marco de Jordan
[155], [40]

Para nuestro caso trabajamos en el marco de Einstein y con un potencial
tipo Higgs, con el minimo desplazado de cero.

En el apéndice , se mostré que en el marco de Einstein el lagrangiano
asociado al campo Y, es el correspondiente a un campo escalar y salvo el
término asociado al potencial, estd dado por:

M2R 1
Sp = /d4x\/§ [— ; +§8u)(0“><] , (5.1)

tomando en cuenta el potencial asociado al campo tenemos que las ecuaciones
de Einstein y la ecuacion para el campo, en el marco de Einstein,son:

8
=T, (5.2)

3M5
X+3Hx+U'(x) =0, (5.3)

donde p = % X+U(x), es la densidad de energia, las primas denotan derivadas
respecto al campo y y los puntos derivadas respeto al tiempo en el marco
de Einstein. Notamos que en las expresiones anteriores ninguna condicién
de sllow roll ha sido tomada en cuenta, puesto que estamos ahora en un
nuevo régimen que es cuando el campo oscila alrededor de su minimo, para
este caso asumimos que la perdida de energia asociada a la inflacion es muy
pequena comparada con la perdida de energia por produccion de particulas.
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Derivando la densidad de energia, obtenemos:
p=x(X+UX),

por tanto la ecuacién para el campo puede ser escrita como:

3Hy+ 2 =0,
X

de esta forma obtenemos una relacién entre las tasas de cambio de la densidad
de energia p y el campo y en funciéon del campo:

p=—3HY". (5.4)

Suponemos que h? << M; /€, puesto que las condiciones de rodadura lenta
ya no son satisfechas, en este caso los campos en los marcos de Jordan y
Einstein son proporcionales como se vio en el capitulo 2} x &~ &h, por tanto
el potencial toma la forma:

U(x) ~ % ((%)2 — u2) : (5.5)

en este caso el potencial tiene un minimo en y = £v, por tanto alrededor de
este punto oscilara el campo y siguiendo a [40], podemos escribir la solucién
para x(t) como:

X(t) = €v + xo(t)cos / W (t)dt. (5.6)

donde W (t) es una funcién por determinar, que depende fuertemente de la
forma del potencial y xo(t), esta definida tal que:

U(xo) = p(t),

es decir xo(t) es una funcién envolvente, que también va depender de la forma
del potencial.

A partir de la ecuacién (5.6) y mediante el proceso mostrado en el apéndice
(E]), se obtiene para la funciéon W (t):

_ 2(p = U(X))
W ‘\/ B0 — () — €7 >0

6 [ Ul ((x§®) — &) (x(t) — &v)
T ( X3 (t) )]
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donde el signo positivo es para xy > 0 y el signo negativo corresponde al caso
x < 0.

Notamos en esta expresion la correspondencia con el caso de potenciales
cuadraticos o cuarticos en el campo. Sin embargo es importante anotar que en
nuestro caso no podemos despreciar el término {v comparada con x(t), desde
luego una situacién diferente puede ser asumida para la funciéon envolvente
Xo(t), dependiendo de la amplitud de oscilacién que se este trabajando.

En este caso, como se mostr6 en el apéndice (EL1) se puede determinar que
la funcién envolvente debe cumplir la condicién:

Xo(t) << ;/—EMI?, (5.8)
esta condicién es equivalente a la condicion inversa de inflacion.
Con el objetivo de acotar los posible valores para el pardmetro £, podemos
asumir que xo(t) >> v, es decir no estamos en un régimen de pequenas
oscilaciones porque el campo esta lejos de su valor en el minimo del potencial,
es decir que el campo aun tiene energia para seguir oscilando. En este caso

tenemos:
242 2 e
Vgt << xp << EMP’
puesto que esta condicion debe ser satisfecha para todo tiempo, podemos
asumir que al inicio del proceso de recalentamiento es satisfecha, ademas
podemos relacionar el valor inicial del campo en el racalentamiento con el
valor final del campo al final de la inflacién, con lo cual obtenemos la siguien-

tes cotas para &:
10 << € << 101, (5.9)

esta restriccion estd en el rango permitido para el caso de inflacion por Higgs
28, 130], pero ademds observamos que ¢ ~ 10* [132] encontrado en el capitulo
2] estd dentro de este rango. Desde luego este rango puede ser mas restringido
cuando encontremos el comportamiento de la funcién envolvente y evalue-
mos esta para valores mas lejanos del final de inflaciéon, cuando la primera
oscilacion del campo ya haya sido superada.

Para este régimen, tenemos:

W ~ \/X%(tzw—zf(x»

) = (x(®) = &w)*
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de esta tltima expresion podemos obtener la siguiente desigualdad que sera muy
util:

Xo
v) << Wit v 5.10
CORIZY WG~ (x(t) — €w)2. (5.10)
Por otra parte, de la ecuacién (/5.4), podemos obtener:
dp
- 6H(p —
o = 6H(p = U()),

puesto que estamos interesados en conocer el comportamiento de la fun-
cion envolvente, vamos a encontrar el promedio del cambio de la densidad
de energia sobre un periodo de tiempo 7' igual al periodo de movimiento
cuasiperiédico de x(t):

_ %6/0 Hip— U(y))dt. (5.11)

Ahora de la expresion para el campo x, podemos ver:

1) = X0 (1) = \/xd — (x(t) — v @),

pero usando ((5.10)), podemos escribir el campo de manera aproximada como:

)~ — (1) — &)W (8), (5.12)

esta ecuacién muestra que el campo x(¢) cambia significativamente depen-
diendo de W (t), ademds durante una oscilacién xo, no cambia significativa-
mente, pues es la funciéon envolvente, de esta forma se puede ver de
que la densidad de energia tampoco cambiara de forma dréstica durante una
oscilacion.

5.2.1. Consecuencias del corrimiento del minimo del
potencial sobre la evolucién de campo

En esta seccion tomamos una aproximacion en , que nos permite
analizar los efectos del corrimiento del minimo del potencial sobre la ecuacién
de estado, la energia y la funcion envolvente, para el caso de la evolucion del
campo sin tomar en cuenta posibles interacciones de este con otros campos.
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Los célculo detallados de las expresiones obtenidas en esta parte, pueden ser
vistos en el apéndice (Ef2)

Tomando en cuenta , en la ecuacion , podemos reemplazar todos
los valores excepto y por sus promedios, obteniendo:

p=—4Hp+ \w'H, (5.13)

donde hemos asumido que usamos escalas de tiempo més grandes que el
cuasiperiodo T'. La ecuacién anterior es semejante a la presentada por [40],
para el caso ¢ = 4 (radiacién) para el cual se obtienes sé6lo el primer término
en la ecuacion , desde luego notamos que atin con una aproximacion
tan sencilla como la que hemos hecho, el minimo desplazado del potencial,
genera como esperabamos un término extra.

Podemos obtener la dependencia de la densidad de energia en funcion del
factor de escala R, como:

1
p= Z)\V4 +CR™, (5.14)

donde C' es una constante que depende de las condiciones iniciales. De la
ecuacion anterior podemos notar que ahora la densidad de energia asociada
al campo tiene un minimo de energia diferente de cero, es decir, que sin tomar
en cuenta ninguna interaccién con otros campos, el campo de inflatéon podria
oscilar sin fin alrededor del minimo de su potencial, produciendo nuevas
particulas. Sin embargo, debemos tomar en cuenta que en este caso estamos
tomando yo(t) >> v, es decir no estamos analizando el caso de pequenas
oscilaciones.

De manera anéloga a [40] podemos obtener una ecuacién de estado para este
caso como se muestra en el apéndice 2) y el comportamiento aproximado
para la funcién envolvente y(t):

P==Z__— (5.15)

la ecuacién anterior es muy interesante, puesto que tiene la forma de la
ecuacion de estado para la era dominada por radiacion, sin embargo cuando
p = A\v*, la ecuacién se transforma en la ecuacién para la era dominada por
la materia. Desde ese momento el comportamiento del factor de escala R(t),
respecto al tiempo cambia y no se puede asumir que el campo no interactia,
puesto que ahora lo dominante es la materia y por tanto la aproximacién de
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no interaccién ya no es valida. Notamos ademés que este valor se da antes
que p alcance su minimo Av*/4. Por supuesto este serfa un valor critico para
la aproximacion.

Sin embargo del apéndice .2), (E.13]), vemos que para la aproximacién tra-

bajada x < Z5(2y/p/A — 1), tenemos la restriccién p > 204, es decir la
densidad de energia no puede alcanzar su minimo dentro de este rango, con-
firmando una vez mas que estamos lejos del minimo del potencial, pero con
energias cinéticas comparables a la energia potencial, en el régimen de os-
cilacién cuasiperiodica, pero lejos del caso de pequenas oscilaciones. De las
ecuaciones y se observa que debido al corrimiento en el minimo
el potencial hay un corrimiento consistente en la densidad de energia y en la
presion.

Finalmente se establece el comportamiento de la funcién envolvente xo(t),
en funcién del tiempo, como:

Xoxe ~ —Hx* + HV*¢?, (5.16)

notamos que en la iltima ecuacién si ¥ = 0 tenemos la ecuacién para un
potencial cuartico con minimo en el origen, como esperabamos.
Resolviendo la ecuacién para yg, tenemos:

xo(t) = (€W Ht — C)V4e 11 (5.17)

donde C' es una constante de integracién que depende de las condiciones
iniciales. Podemos notar que esta expresion es semejante a la presentada por
[40], para el caso de potencial cudrtico, sin embargo notamos que en este caso
hay un término lineal extra, debido basicamente al corrimiento del minimo
en el potencial.

La grafica muestra las funciones envolvente para los casos de potencial
cudrtico como la obtenida en [40] y el potencial tipo Higgs, se puede observar
que el desplazamiento del minimo genera un corrimiento en la energia, pero
mantiene el mismo comportamiento decreciente de la funcién envolvente.
Para esta grafica se ha asumido que el valor inicial de la envolvente coincide
con el valor del campo al final de la inflacién y se ajusto el valor de la
constante de integracion C, de forma que ambos potenciales tengan el mismo
valor critico en ¢ = 0, tomando el cero del tiempo justo en el instante en que
inicia la etapa de recalentamiento. Desde luego se ha efectuado un corrimiento
en el tiempo puesto que sabemos que la etapa de recalentamiento no inicia
en el tiempo cero.
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Funcion envolvente X

— %,(0=(-C)"exp(-); Minimo del potencial desplazado
62)" (@3 "+ )M, — %y(®=exp(-t); Minimo del potencial en cero H

Funcion envolvente (xn)

Tiempo en el marco de Einstein (t)

Figura 5.1: Comparacion de la funciones envolvente para el caso de potencial
cuartico con el minimo de potencial en cero y con minimo desplazado del
origen

Tomando en cuenta que la funciéon envolvente es siempre decreciente para
esta etapa, podemos tomar la constante de integracién como C' = #,
asumiendo que la funcién toma su maximo valor en t = 0. Para tomar en
cuenta que el tiempo inicial de la etapa de recalentamiento es ty # 0, solo
debemos ajustar la constante a las condiciones iniciales.

Notamos que con esta aproximacién trabajamos un potencial de la forma
U(x) o (x —v)%, atin no hemos tomado en cuenta el término cuadratico,

para tomarlo en cuenta debemos hacer una mejor aproximacion.

5.2.2. Efectos del término cuadratico sobre la ecuacion
de estado

En la seccién anterior vimos la consecuencias de mover el minimo del
potencial, pero ahora estamos interesados en hacer una mejor aproximaciéon
sobre la expresion , con el objetivo de observar los efectos de la mezcla
de un potencial cuartico con uno cuadratico como en el potencial tipo Higgs,
para esto hacemos una mejor aproximacion sobre las integrales elipticas de
primer y segundo tipo, tomando un rango de energias diferente.

En este caso tomamos en cuenta que el término cuadratico en el potencial
genera un maximo en x = 0, tal que U(0) = %V4, por tanto tomamos energias
menores que este maximo de potencial.
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La grafica , muestra la comparacién entre los rangos de energia usados
en la seccién anterior (p > 3v%), con el de esta seccién (p < 3v4). Observamos
que tal restriccion sobre la densidad de energia genera una restriccién sobre la
funcién envolvente, pero es mucho mas débil, puesto que tomando en cuenta
que p(t) = U(xo), tenemos que xo < v2€v, es decir atin estamos lejos del
limite xo = 0, en el cual el campo deja de oscilar.

Rangos de energias
Para las dos aproximaciones realizadas

— Potencial cuartico

Potencial tipo Higgs

Densidad de energia (p)

VL
Campo en el marco de Einstein ())

Figura 5.2: La gréfica muestra el potencial cuértico desplazado del origen,
para el cual se trabaja con densidades de energia superiores a U(0) y el
potencial tipo Higgs, para el cual se trabaja en un rango de densidades de
energia menores que U(0)

Procediendo de manera analoga a la presentada en la seccién anterior
para tomar cuenta el corrimiento en el minimo del potencial, en este caso
tomamos la siguiente aproximacién para la integrales elipticas incompletas

en (E2), [159]:

E(élm) ~ (1 - m/4)6, (5.18)
F(glm) = (1+m/4)9,

asumimos que p < %V4, bajo estas condiciones observamos que la integrales
elipticas, tienen argumentos reales y sus graficas se pueden ver en la figura
5.3 (Tomadas de [I60]), en la cual se puede observar como F'(z|m) crece
cuando m tiende a 1, mientras E(x|m) decrece.

Para este caso obtenemos una ecuacion para la densidad de energia en funcion
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del factor de escala, de la forma:

4
p=C*AR™* - C\M*R?+ AT” (5.19)
donde C' es una constante que dependen de las condiciones iniciales. De la
ecuacion (j5.19), notamos que el primer término es equivalente a tener un
potencial x*, para la era de radiacidn, el tercer término surge del corrimiento
del minimo del potencial (como se vio en la seccién anterior) y el segundo
término es el aporte del término cuadratico en el potencial tipo Higgs.
Notamos que para este caso la energia tiende a ’\71’4, cuando el factor de escala
tiende a infinito, sin embargo la aproximacién no se puede aplicar después
que la densidad de energia sea cero, pues en este caso el estado de oscilacién
cuasiperiédica ha terminado ya que el campo ha cedido toda su energia las

particulas recien creadas.

3

“1 Fixlm) L=
Q f

) ,/// L=
-3 -3

Figura 5.3: Funciones elipcas incompletas de primer y segundo tipo, para
un argumento real, con m, aproximandose a 1, donde los diferentes colores
representan diferentes valores para m. Tomadas de [160].

= T S AN B ]

f

La grafica muestra el comportamiento de la densidad de energia en
un régimen de oscilacion cuasiperiodica, observamos que para este caso la
densidad se comporta semejante a radiacion, pero con una pendiente en el
logaritmo mayor, lo que hace que la materia se vuelva dominante antes de lo
que se volveria dominante en el caso de radiacion.

En el valor en el que la materia se vuelve dominante la aproximacion de os-
cilacién cuasiperiédica ya no es sostenible, puesto que es imposible despreciar
las interacciones del campo con otros campos o particulas con masa. Nota-
mos también que la materia empieza a dominar antes de que el campo pierda
toda su energia, es decir el campo sigue oscilando alrededor del minimo de
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su potencial produciendo particulas, pero ahora ademas de perder energia
debido a la produccién de particulas, se debe tomar en cuenta la presencia
de materia.

Usando la semiecuacion de estado ([2.20)), podemos obtener la relacién entre
la presion y la densidad de energia para este caso:

2
p  2v 4. 4
P==——\/dp— =\ (5.20)
3 3 9
Densidad de energia para evolucion cuasiperiodica Densidad de energia

Comparacion con radiacion y materia Regimen de evolucion cuasiperiodica

Densidad de energia (p/Av")
g
Log(p)

Factor de escala (R(t)) Log(R(1))

Figura 5.4: Comparacién de la forma de la densidad de energia en funcion
del factor de escala para el caso de etapas dominadas por radiacién, materia
y el caso de evolucion cuasiperiddica del campo después de inflacion

5.3. Produccién de particulas

5.3.1. Aproximacion de Born

Siguiendo el modelo presentado por [40], asumimos que el campo x inte-
ractiia con otro campo escalar externo ¢, de masa m,,, mediante el siguiente
lagrangiano de interaccion:

Lins = (ox + ax?)p?, (5.21)

donde a es una constante de acoplamiento adimensional, mientras o es una
constante de acoplamiento con dimensiones de masa. Escribiendo el campo
X evolucionando cuasiperiodicamente en arménicos [161]:

x(t) = Z Xn cos(nwt), (5.22)
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donde w = 27 /T, pero de (E]2), sabemos [40]:

(5.23)

T%/ dx
V20 -TUKX))

donde asumimos que p no cambia significativamente durante un periodo y

U(xo) = p, con U(x) dado por ({5.5)
Por tanto podemos escribir el periodo como:

2X0
T~(C——, (5.24)
V2p
donde C' es una constante que depende de &v. Por tanto obtenemos la fre-
cuencia de la evolucion cuasiperiddica como:

CV/A
G

w= xo — €%/ x0), (5.25)
donde hemos usado el hecho que el coseno es una funcién par.

De la expresiéon anterior notamos que a medida que el campo x pierde energia,
la frecuencia cambia mas suavemente, por lo que el movimiento cerca del
minimo de potencial es cada vez mas cercano a un movimiento periodico.
La tasa de produccién de dos particulas ¢ (particulas producidas por unidad
de volumen y por unidad de tiempo), esta dada a primer orden por[I13]:

, (5.26)

Por tanto tenemos:
%+ (axo)?
47TC;E§(X0 —&%/X0)

(5.27)

FQ&P ~

5.3.2. Resonancia Paramétrica

Tomando en cuenta la interacciéon del campo Yy, con particulas escalares
¢ de masa m,,, tenemos que el lagrangiano asociado a las particulas masivas
¢, puede ser escrito como [13]:

1 1
L= —§R38H§08M(,0 — R3(UX + (IX2)(,02 - §R3mg20¢2a (528)
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donde R es el factor de escala y el lagrangiano para ¢, es el de un campo
escalar mas un término de interaccién dado por .

Con el objetivo de despreciar correcciones de orden superior se asume que las
masas y las constantes de acoplamiento son tan pequenas que se cumple[40]:

mi—l—a? << w,

tomando py = %, obtenemos la siguiente ecuacién para Y (como se muestra

en el anexo 1))1 .
Vi + (& — glw()Ye = 0, (5.29)
donde,
k2 3. 9 —
200\ _ 2 2
wi(t) = Rr? +m, — §H N ZH +2ax%,
g(w(t)) = 20x + 2ax* — 2ax® = ox + 2a(x* — x?),

pero de (5.22)), vemos que [40]:

== Z Cn cos(2nwt), (5.30)

n=1
puesto que x2 ~ x2/2, si asumimos que [40]:
ox + 2a(x* — x?) << wi, (5.31)

tenemos que en particular para los maximos del campo x:

200 + axs << wi. (5.32)
Esta condicién implica que:
20x0 << o2 +mg — §H - ZH + axé, (5.33)

en la ultima ecuacién notamos que para esta etapa el factor de escala debe
cambiar suavemente, puesto que la densidad de energia del campo x se dis-
minuye predominantemente por la produccién de particulas y no por la in-
flacion del espacio. o

De esta forma podemos aproximar 2oyo — axi << 2—22 + mfp, el segundo
término puede ser asociado a la energia de la particula masiva ¢, mientras el
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primer término es la diferencia de las energias asociadas a los dos procesos
de decaimiento del campo x.

Podemos decir que si se satisface, g(w(t)), puede ser tomada como una
pequena perturbacién en la ecuacion , que puede ser reescrita como:

Y 4 (w? + eg(wt))Y =0,

donde € en un nimero pequeno, g(wt) es una funcién periédica que puede ser
desarrollada en series de Fourier[162]. La solucién para Y serfa de la forma
[161], 163, [164]:

Y = etFt

donde s = F54/|9n]? — A, en la tltima expresion, g, son los coefientes de
la serie de Fourier para g(wt) y A esté definida como €A = w; — (%w)?, con
Wres = ZW.

Puesto que estamos interesados en obtener la tasa de produccion de particulas
@ en un modo k, con el objetivo de revisar el comportamiento de la densidad
de energia, mas que de resolver la ecuacién para Y, nos enfocamos en obtener
el nimero de ocupacion media para las particulas ¢ generadas Ni, el cual
estd dado por [40] 164, 165]:

N, = sinh® ( / mdt) : (5.34)

Ademsds las siguientes consideraciones deben ser tomadas en cuenta, con el
objetivo de obtener una ecuacion para la evolucién de la energia del campo
X en esta etapa:

(a) H << w, puesto que en esta etapa el cambio en el factor de escala es
muy suve y no es comparable con la frecuencia de oscilacion del campo.

(b) 20x0 + ax? << wi.

(c) % << W(t); que puede ser obtenida a partir de (|5.10)),

de (a)-(c), obtenemos que w; o< R~ relacién que serd de utilidad para
establecer la relacion entre la tasa de produccién de paraticulas I'y y la
frecuencia de resonancia w,.s y finalmente el comportamiento de la densidad
de energia.

Tomando en cuenta que la densidad de energia del campo y puede decrecer
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por la produccién de particulas y en menor proporciéon por la inflacion del
universo, tenemos[166]:

b= —AHp—T7p, (5.35)
de (5.5) y recordando p(t) = U(xo(t)), tenemos:
A
p(t) = 7706 — €)%, (5.36)
£
por tanto tenemos:
2 .
. Xo Xo
— 4p— X0 __XO 5.37
P pX% —&%2 X0 ( )

usando , podemos obtener una ecuacién para la funcién envolvente x
que toma en cuenta la energia perdida por la produccion de particulas, dada
por: -
1 1 v
Yo = —(H + T o + (# + 750 0
En la ecuacién anterior notamos que el primer términos es equivalente al
presentado por [40], para el caso de potencial cuartico, mientras el segundo
término es de la forma del caso de frontera para el potencial cuadratico, lo
cual esté de acuerdo con lo presentado en [46], para un potencial tipo Higgs.
La grafica (5.3.2) muestra la variacion de la funcién envolvente respecto al
tiempo a medida que la envolvente evoluciona, podemos observar que la en-
volvente decae rapidamente por lo que el campo estd oscilando muy rapido
lo que es caracteristico de una etapa de precalentamiento, pero a partir de x’
el cambio de la envolvente es muy suave el campo oscila mas despacio pero
aun produce particulas, lo cual estd de acuerdo con [13], 46, [40]
Por otra parte, sabemos que wy(t) oc R71(¢), pero tomando en cuenta que

(5.38)

H = %, podemos establecer la siguiente relacion:

owy, 1 0R
ot T R2ot
entonces:
—— X H, (5.39)

usando ([5.25)) tenemos:

dwe,  CV)dxo N £2y2@
St 262 dt Yo dt’
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Variacion de la funcion envolvente respecto al tiempo

En funcion de la envolvente

Variacion de xo(t) respecto al tiempo

Campo (1)
Figura 5.5: Variacion de la funcién envolvente respecto al tiempo

dw dxo

por tanto tenemos: %2 oc %L para la frecuencias de resonancias, usando las

relaciones anteriores en ([5.38)), tenemos:

ow 1 dwy
0 o (229 pres ) 5.40
5t (wk TR )“ (5.40)
por lo que tenemos que:
S(w—wp) 1 dAwy, 1
AW Z W) Zpresyy, o R 5.41
ot g it |Tae” (5.41)

donde Aw = wy, — w.
Ahora recordamos que un elemento de volumen en el espacio de frecuencias
estd dado por [93]:
Wi, | dAwg
T om? | dt
donde hemos usado la ecuacién (5.41)) para reescribir dw en la integral en el
espacio de fase. Tomando N, como el nimero de particulas por unidad de
volumen en el estado k, tenemos que el cambio en la densidad de energia

debido a la producciéon de particulas ¢, esta dado por:

. wfest dAwk
P= Z 272 dt

t, (5.42)

, (5.43)

Todaslasbandas
pero [166]:
p= Fcppa
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se obtiene:
w N, k dAwk
I‘T@S — 7"65 . 5‘44
¥ Z 27T2 p dt ( )
Todaslasbandas
Comparando la ecuaciones (5.41)) y (5.44), tenemos:
4 w3 N

~ Y res (5.45)

)
Wres 212

Todaslasbandas

y usando (5.34), tenemos que el nimero de particulas en la frecuencia de
resonancia esta dado por:

N,.s ~sinh? /

A 2 res
%sinhQ2 2|g%res/\/ Wi + Ares)? dAwy,

Wres ©

\/ 1Ga]? = Aw2(Awy + 2ue0)2dt,

~sinh? = |gn

Tres, ,3
2 F Wres

reemplazando en ((5.45)), tenemos:

res 7T|gn’2 — 3271-2/)
N L 1( — | (5.46)

donde w esta dado por (5.25)) y p es (5.5)) evaluada en la funcién envolvente .

5.3.3. Comparacion de las tasas de produccién de particu-
las

Usando ([5.25]) en las expresiones para las tasas de decaimiento del campo
x en particulas ¢, podemos obtener las siguientes expresiones para los casos
de decaimiento perturbativo y por resonancia respectivamente:

o2

43 (xo—£2v2 /x0)
47TF()00’ - 252 (aXO)2

47T2¢§;(xo—§2v2/><o)

si Xo < 2
(5.47)

: o
S1 X0 > s
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Tasa de produccion de particulas por resonancia Tasa de produccion de particulas por resonancia

Modo 1 Modo 2
8e+24 T 8e+43 T

| |
0 1 0 1
xS X/

Figura 5.6: Tasa de decaimiento de particulas x en particulas ¢, para los dos
primeros arménico de la serie de Fourier de g(wt)

8ro?xg 1 ( 2048m2¢4 (1-(6v/x0)? ) ' B B
[res — (%)B(XO—%YJOQ ( At (1— (gV/Xo)Q ) g1 = 0X0,Wres = W/Q,
=

ke log™ (128”254 (1-(ev/x0)?)" ) o _

g v g2 = 5, Wres = W,
() (w-52) M (1=(ev/x0))" 2
(5.48)

Observamos que la tasa de produccién de particulas por resonancia paramétri-
ca es mucho mayor que la produccién por oscilacion clasica para valores de
la envolvente cercanos a £v.

Las graficas muestran las tasas de produccion de particulas para los
modos de resonancia 1y 2. Se puede observar como el ancho de resonancia
va disminuyendo para cada modo, lo que esta de acuerdo con [39], esto tam-
bién permite justificar el hecho de no tomar mas armoénicos en la serie de
Fourier, puesto que el ancho disminuira hasta desaparecer.

Notamos ademas que a diferencia del potencial cuartico sin acople a la
gravedad presentado por [40], en este caso no es necesario que el pardmetro
de autointeraccion sea extremadamente pequeno para que la produccién por
resonancia paramétrica sea importante en el proceso.

5.4. Estimacion de la temperatura de Reca-
lentamiento

Podemos resumir el comportamiento de la densidad de particulas pro-
ducidas p, y de la densidad del campo de inflatén oscilando p, mediante las
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siguientes tres ecuaciones [40]:
o 8w

- 2

3112

Que muestra el cambio en la ecuaciéon de Einstein debida

(P + Pp),

a la densidad de particulas producidas
p=— (4H +T7)p,
Donde se agrega la disminucién de energia por decaimiento
del campo en el canal correspondiente
pp=—4Hp, + F;espa
Que evidencia como la nuevas particulas ganan la energia

que les cede el campo de inflaton

Podemos relacionar la temperatura de recalentamiento con la maxima den-
sidad de particulas producidas [40], por tanto de las ecuaciones anteriores
podemos ver que p, serd méxima cuando 4H F"em

Si xo > o/a, de (5.48)), tenemos:

res 2ma’E5y 1 1287T2§4
Fw ~ ————log — ), (5.49)

A\3/2 A
donde hemos usado la aproximacion y, > £v, con el objetivo de poder realizar
una comparacion con el caso de potencial cuértico presentado por [46], 40].
Por otro lado tenemos:

8 A
4H =~ 4 X2, (5.50)
302\ 4¢t

en el iltimo caso también aproximamos a potencial cuartico, lo cual implica
que no estamos cerca del final del régimen de oscilacién del campo, pero desde
luego no estamos tampoco en una etapa de inflacién, por ello p, < p, se debe
cumplir en este punto. Reemplazando H en la condicién para maximizar p,

tenemos:
12872¢4
Yo S os ,/ ~ My log ( ;5) (5.51)

puesto que hemos usado correcciones a primeros ordenes en los parametros
de acoplamiento a y o, tenemos que se cumple:

o w?
a— << —5-
X0 Xo
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De (|5.25)), obtenemos:
4at?
A

<< 1, (5.52)

., . datt _
y tomando en cuenta la relacion anterior, podemos tomar ‘1/\5 ~ 107ty

obtenemos: \/_

3T 12872¢4

o S ——10"2M,log! ( ) .
Xo = VA48T p 108 A

Por tanto la temperatura de recalentamiento esta dada por:

(5.53)

A\ 41
Ty =~ (Z) EXO» (5.54)

tomando en cuenta las cotas para la masa del Higgs presentadas en [154] [153],
usamos A =~ 107! y de acuerdo con [39, 132], usamos £ ~ 10* y £ ~ 10°, para
los cuales obtenemos las siguientes temperaturas de recalentamiento:

T ~ 1012GeV para & = 10", (5.55)
T, ~ 1011 GeV para & = 10°,

las cuales estan en total acuerdo con lo presentado por [46] 40], para el caso
de campo no acoplado a la gravedad, pero en aquellos casos los valores para la
constante de acople A\, no permitian obtener inflaciéon por Higgs, en cambio en
nuestro caso obtenemos valores propicios para asociar el Higgs con el inflatén.

5.5. Paralelo entre la Teoria de Campos a
Temperatura Finita y la evoluciéon del
campo en la etapa de recalentamiento

Trabajando con un campo escalar neutro, que represente las particulas
generadas por la oscilacién del campo de Higgs alrededor del minimo de su
potencial, tenemos que la densidad lagrangiana en el espacio de Minkowski
se escribe como:

1 1
L= R3§(au¢)(a“90) - R3§mi<ﬂ2 + Uint (), (5.56)




5.5. PARALELO ENTRE LA TEORfA DE CAMPOS A
TEMPERATURA FINITA Y LA EVOLUCION DEL CAMPO EN LA
82 ETAPA DE RECALENTAMIENTO

en el formalismo de tiempo imaginario la accién esta dada por:
1 1
56(0) = (P30 - Rgmid + Ul) ). (57)

donde (9,¢)* = (0;¢)* + (V)?, el potencial de interaccién generalmente es
de la forma %)\@4, pero podria tomar cualquier forma con la tinica restriccién
que no dependa de las derivadas de ¢ [167]. Tenemos que la funcién de
particion esta dada por:

7 = N’/@[gp] exp{/oﬂ dr/d3x£(x,7)}, (5.58)

con L(x,7) dado por [5.56, Integrando por partes respecto al tiempo y
la parte espacial, podemos obtener que la funcién de particién queda escrita
como:

Z:N’/Q[gp] exp{—%/oﬁdT/dgxgzﬁ (aa_; —V2+m2) go}. (5.59)

En el espacio de frecuencias y momentos, aplicando la transformada de Fouri-
er al campo escalar p(x, 7), tenemos:

o(x,7) = (é) ’ Z Z exp {ipx + iw,t} o, (p,wn), (5.60)

n=o00 p

donde w, = 2mnT son las frecuencias de Matsubara. Sustituyendo [5.60| en

(.57 tenemos:

]- 5 * / 2 2 2
5= 2V ,Z /¢”'<p W) (wy, 07 +m )¢n(pawn)65n,n’vépyp’7
n,n,p,p
. ]‘ 2 2 2 2 2

por tanto la funcién de particion esta dada por:

7=~ [ [T do.exo {—%ﬁQ >+ w?)asi(p,wn)} ,
=1

n?p

= NI TIEn 82 + )2, (5.62)
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por tanto el logaritmo de la funcién de particién en el espacio de frecuencias
y momentos estd dado por:

1 2 2 2.2
an:—EZIH(ﬁ wi + BAw),

_ _Z ( Bw+In(1 — e 5‘”)) : (5.63)

A partir del InZ, podemos obtener que la densidad de energia y la presion
del punto cero, estan relacionadas por:

PO = —pPo;, (564)

a pesar que la ecuacién anterior tiene la forma de la condicién para inflacién
sobre el campo de inflatén, no debe ser confundida con esta, puesto que en
este caso el campo ¢ no evoluciona en un potencial que nos permita estable-
cer condiciones de inflacién, més ain la ecuacién de semiestado anterior (a
temperatura cero), no surge del andlisis del comportamiento del factor de
escala R.

Sin embargo, si relacionaramos el término de autointeracciéon con un poten-
cial cuadratico, vemos que el comportamiento andlogo al tipo inflacionario
para este caso, tiene sentido, puesto que ain no se ha tomado en cuenta
un término discipativo que evidencie presencia de materia, por lo cual no se
puede obtener un comportamiento de la forma P = 0, como el obtenido por
[40] para este caso sin tomar en cuenta temperatura finita.

A temperatura diferente de cero, podemos obtener las siguientes relaciones
(Como se muestra en (G]1))

2 m?
= T _277? 5.65
pSO 30 24 I ( )

observamos que para la energia se obtiene un primer término equivalente a
la ley de Stefan Boltzman, mientras el segundo es debido a que en este caso
w? = p? +m?, por tanto se necesita energfa para generar la masa. Este térmi-
no tiene una forma semejante a la presentada en , donde se asumio un
término de friccion para mostrar la perdida de energia del campo de inflaton
debida a la produccién de particulas, en este caso notamos que al tomar en
cuenta la temperatura finita, el campo escalar asociado a las particulas gene-
radas, pierde energia debido a su autointeraccion y lo hace en forma analoga
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a como pierde energia el inflatén, cuando no se toma en cuenta la interaccion
con otros campos.

Lo anterior es consistente, puesto que en este caso el campo ¢ aun no esté in-
teractuando con otro campos y para la etapa de recalentamiento el potencial
del campo de inflatén ya no es dominante.

Para la presion se puede obtener .1):

2

2 m
pP= %T‘* - 5T, (5.66)

de las ecuaciones (5.65) y (5.66)), obtenemos la ecuacién de estado:

1 11
P:—p¢—§ﬁmwT.

. (5.67)

5.5.1. Interaccion con el inflaton.

Cuando introducimos una interaccién en la teoria, sin importar su forma,
podemos expandir este en una serie de potencias, siempre que las constantes
de acoplamiento sean pequenas. Tenemos entonces que el sistema esta des-
crito por una densidad lagrangiana de la forma:

L=Ly+ L;. (5.68)
Las correcciones al logaritmo de la funcién de particion, estdn dadas como:
InZ =InZy+1nZz, (5.69)

donde Z; =1+ _, % < ST >0, con lo que el problema es ahora calcular:

< ST >o= %, (5.70)

usando el modelo sencillo descrito por[40]:
Lr=—R*ox + ax?)¢’, (5.71)

donde ¢ y x son campos escalares, asociados con la particula creadas y
el campo de Higgs respectivamente. Reconocemos una interaccion de campo
escalar y notamos ademas que hemos ignorado el térmimo de autointeraccién
asociado al campo Y, recordamos que este campo estd débilmente acoplado,
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incluso consigo mismo.
Para este caso la correccién a primer orden en el InZ estd dada por (ver

anexo (G2))

In Z¢2 2 = —6(15‘/

TZ/ 390 q,wn)] : (5.72)

donde g, '(q,w;) = w? + g +m?2 Como sélo contribuye el término de orden
par en el campo, podemos decir que el analogo sin tomar en cuenta la tem-
peratura finita, seria el modo 2 en los armoénicos de Fourier.

Para este caso la relacién entre la presion y la densidad de energia para la
primera correccién, esta dada por:

Py = p1 + f(my,, T?my), (5.73)

donde f(my,T? m,) es una funcién que depende de la masas de los campos
¢ y X, notemos que la dependencia sobre m,, relaciona la expresiéon con
una posible dependencia de v, A, lo cual estaria de acuerdo con resonancias
a energias del orden de v, para el campo .
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Capitulo 6

Conclusiones

A partir de los resultados obtenidos en el presente trabajo de tesis, se
presentan a continuaciéon un conjunto de conclusiones, que por motivos de
organizacion se presentan de acuerdo lo presentado en los diferentes capitulos.

Con el objetivo de identificar el campo de Higgs del MEE con el campo de
inflaton encargado de dirigir el proceso de inflacién del universo y posterior-
mente de generar las particulas elementales mediante la oscilaciéon alrededor
del minimo de su potencial en la etapa de recalentamiento, se deben cumplir
la siguientes condiciones basicas:

= Para que la inflaciéon se desarrolle lejos del minimo del potencial, es decir
en la parte plana del potencial en el marco de Einstein, se verific6 que
&2 << Mg, donde £ es el pardmetro de acople con la gravedad del
campo escalar (campo de Higgs del MEE) en en marco de Jordan, v
es el valor esperado en el vacio del campo de Higgs y M, es la masa
de Planck. Esta relacién es equivalente a ¢ << 10%*, que es ademés
necesaria para mantenerse lejos del rango de gravedad inducida. Si el
parametro £ no satisface esta relacion el parametro de masa M en
el lagrangiano ya no seria del orden de M, el campo podria tener
energias comparables a las de la etapa de inflacién durante la etapa de
recalentamiento y ain mas la etapa de inflacion terminaria a escalas
de v.

87
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= Sin tener en cuenta los efectos del recalentamiento se ha obtenido en es-
ta tesis que £ << 10%*, lo cual ha sido obtenidos a partir del andlisis del
comportamiento del campo en un régimen de oscilacién cuasiperiddi-
ca, despreciando la interacciéon del campo con otros campos. Sin em-
bargo, se obtuvo que al tener en cuenta la etapa de recalentamiento,
que el parametro de acople a la gravedad &, debe tomar valores en
el rango 10 << & < 10%. Este resultado se ha obtenido imponiendo
que el campo de Higgs satisfaga las condiciones que debe satisfacer un
campo de inflatén oscilando alrededor de su minimo en la etapa de
recalentamieno. Consideramos que este resultado constituye un aporte
novedoso que se obtiene en este trabajo de tesis.

= Asumiendo que la masa del bosén de Higgs del MEE corresponde a
la masa reportada por LHC para el bosén escalar recientemente descu-
bierto, lo cual implica un valor dado para el parametro de acoplamiento
A presente en el potencial de Higgs, se encontré que el parametro de
acople a la gravedad en el marco de Jordan del campo de Higgs debe
ser del orden de & ~ 10* — 10°, valores que son centrales en el rango de
validez del parametro para la etapa de recalentamiento.

De los resultados obtenidos a partir de las condiciones de estabilidad
sobre el potencial efectivo (corregido a un loop) y més especificamente sobre
el potencial reducido, se verificaron las restricciones sobre el parametro = =

4Ahg __6g* 3(g%+9'%)% 3Byt '
e donde A = 12h—= + “{pi= 51, siendo g y ¢ las constantes de

acoplamiento de los grupos SU(2);, y U(1)y del MEE, y; es la constante
de Yukawa para el quark top y hg es el valor de campo donde el potencial
efectivo (corregido) tiene un minimo absoluto. A partir del cumplimiento de
las condiciones de estabilidad sobre el potencial, se obtuvo una relacién entre
las masas del bosén de Higgs del MEE y del quark top dada por:

my 2 1.7my — 172.5(GeV), (6.1)

donde mpy representa la masa del bosén de Higgs del MEE y m,; la masa del
quark top. Esta relacién es consistente con los rangos reportados en la litera-
tura para el caso de potenciales de Higgs corregidos a uno y dos loops. A este




CAPITULO 6. CONCLUSIONES 89

respecto, en esta tesis se presenta un aporte de tipo pedagdgico para el en-
tendimiento de las etapas de inflacién y recalentamiento, puesto que a partir
de una revision extensa de la literatura, ha sido posible presentar de forma
clara y en un mismo lugar, tanto los diferentes procedimientos matematicos
involucrados, como las condiciones fisicas impuestas sobre el potencial que
son necesarias para establecer una relacién bésica entre las masas del bosén
de Higgs y la del quark top. Ademas se ha presentado una discusiéon con
miras a aclarar las diferencias de trabajar en los marcos de Einstein y de
Jordan a la hora de establecer la cota para la masa del bosén de Higgs del
MEE a partir de inflacion.

Teniendo en cuenta las condiciones de estabilidad que debe satisfacer el
potencial efectivo para generar una etapa de inflacién exitosa y preservar
las condiciones necesarias para desarrollar una etapa de recalentamiento, se
establecen las siguientes relaciones entre los parametros de acoplamiento de
los bosones vectoriales de la teoria electrodébil con el bosén de Higgs y los
valores del minimo en los potenciales sin corregir (U) y efectivo (U + Uy):

16y, < 3¢" +2¢%¢” + ¢°,

2
(1) > A+ 24 = A > 2|4,
ho

donde g, ¢, son las constantes de acopamiento de los grupos SU(2), vy U(1)y

respectivamente, 6y es el &ngulo de de mezcla electrodébil sin(fy, ) = \/%,
g=Tg

cos(Oy) = \/gﬁ, y; es la constante de acoplamiento de Yukawa, hg es el

valor de campo en el minimo del potencial efectivo y v es el valor esperado
para el bosén de Higgs en el vacio. Estas relaciones son las que permiten que
el potencial efectivo sea exponencialmente plano, condicién necesaria para
obtener inflacién tipo slow-roll, y que el minimo del potencial efectivo sea un
minimo absoluto, lo que permite tener una etapa de recalentamiento en el
universo, en la que se generan las particulas elementales que posteriormente
permiten la termalizacion del universo.

Asumiendo que el proceso de recalentamiento se produce después de una
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etapa de inflacion dirigida por el bosén de Higgs del MEE y suponiendo que el
campo (x) que oscila alrededor del minimo del potencial durante la etapa de
recalentamiento es el mismo que dirige la etapa de inflacién y que interactia
con otro campo escalar masivo (), a través de un potencial de interaccién
de la forma L;,; = (ox + ax?)¢? , donde o es una constante de acoplamiento
con unidades de masa y a es una constante de acoplamiento adimensional,
encontramos que la temperatura de recalentamiento efectivo, es del orden de

Ty ~ 102GeV para & = 10%,
T, ~ 1011 GeV para & = 10°,

valores de temperatura que estan de acuerdo con los reportados en la litera-
tura, y donde se han usado valores para el parametro &, que se ajustan a las
predicciones para la masa del boséon de Higgs. Estos resultados pueden ser
vistos como un aporte de esta tesis, puesto que a partir de un modelo sencillo
de campo acoplado minimalmente con la gravedad en el marco de Einstein
y de la relacién entre los campos en los dos marcos (Einstein-Jordan), se
ha establecido una relaciéon entre la temperatura de recalentamiento y el
parametro de acoplamiento a la gravedad &, que genera valores que estan de
acuerdo tanto con los valores reportados en la literatura para la temperatura
de recalentamiento (en los casos en los que se ha trabajado con en mismo
modelo para la interaccién), como con los reportados para el parametro de
acoplamiento de acuerdo a los ultimos datos para la masa del Higgs.

Otros resultados y aportes interesantes que se han obtenido en esta tesis
se describen a continuacion.

A partir del analisis detallado de la relacién entre los campos h y ¥,
donde h representa el campo de Higgs del MEE que actiia como inflatén en
el marco de Jordan y esta acoplado a la gravedad mediante el parametro £ y
X representa el campo de inflaton en marco de Einstein, en el cual el campo
no esta acoplado a la gravedad, pero depende del parametro &, mediante la
relacion con el campo h, se establecié que el valor para el final de inflacién
en el campo de Einstein es independiente del parametro £ y estd dado por:

Xend = \/3/2In(1/4/3 + 1)M,. Consideramos que este resultad es relevante
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porque permite proponer un primer rango para el parametro &, durante la
etapa de recalentamiento.

Suponiendo que la inflacién inicia cuando h es del orden M, usando la
relacién entre los campos h y x y el valor encontrado anteriormente para
Xend, S€ establece una relacién entre la duracién de la etapa de inflacién y
los parametros de acoplamiento £ y A, en el marco de Einstein. La relacién
es de la forma At = Mip\/&rg/)\ , para valores de & del orden de 10* — 10°.

Con lo anterior se tiene que At ~ 1073 — 1073%s, lo cual es consistente con
los rangos reportados en la literatura.

A partir del analisis del comportamiento del campo en un régimen con
oscilacién cuasiperiddica alrededor del minimo de su potencial en el marco
de Einstein, para la etapa de recalentamiento, en el caso en el que el campo
X no interactua con otros campos, se pudo establecer que el comportamiento
de la densidad de energia p en funcion del factor de escala R y la ecuacion
de estado, cuando se toma en cuenta los términos cuadratico e independiente
en el potencial, tienen la siguiente forma:

)\4
p=C2AR™ — CMA2R™2 + T”,
p 202 4.,
P=C_=" /-
3 3 VYT

donde v es el valor esperado en el vacio del campo de Higgs del MEE, X es
una constante de interaccion y P representa la presion. Esta expresion, que
consideramos es un aporte de esta tesis en el contexto del recalentamiento,
contiene los casos particulares trabajados en la literatura con potenciales
cuadraticos y cudrticos y ademas es consistente con la expresion de radiacién
para un campo con masa.

Finalmente, se ha realizado un paralelismo entre los resultados obtenidos
en la etapa de recalentamiento, con los obtenidos haciendo uso de la teoria
de campos a temperatura finita, para el caso de considerar como sistema
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termodindmico el descrito por la densidad lagrangiana que define la inflacion
caodtica. Este paralelismo, hasta donde conocemos, novedoso en la literatura,
muestra que la densidad de energia p en funcién del factor de escala R y
la ecuacién de estado obtenidas en los dos formalismos (teoria de campos a
temperatura finita y formalismo de cosmologia esténdar a temperatura cero)
tienen la misma forma funcional.




Apéndice A

Ecuacion de movimiento en el
marco de Jordan
A partir de la densidad lagrangiana (3.1):

L= (Lsy — M;R — ¢HTHR)\/—y, (A1)
donde g es el determinante del tensor métrico g,, que es promovido a ser una

variable dindmica y que junto con los campos de materia bajo el principio
variacional nos proporcionan las ecuaciones de campo que obedecen estas

variables [I68] y Lgy = 222" — A(p2 —42)2, podemos escribir:
M2 2 no
L= —a3#}3—a32(h2 —02)2+a3w, (A.2)

donde a es el factor de escala que sale del determinante del tensor g,., y
estamos sélo en el sector escalar.
De las ecuaciones de Euler-Lagrange:

oL 0 0L

_ A.
Oh(z)  dzr8(8,h)’ (A.3)
tenemos:
1 1
— a32—‘2 —a*¢hR — % (§a3aﬂhg“"6ﬂo + éa?’g“"aﬂh) =0, (A4)

tomando en cuenta que el factor de escala s6lo depende del tiempo:

a3aa—‘2 + a*¢hR + 3a%ah + a®h — a*V?h = 0, (A.5)
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en términos del parametro de Hubble H = %, tenemos:

ov ..

oy TEMR+3HA+h — V2h = 0. (A.6)
Tomando condiciones de rodadura lenta y V2h = 0, es decir asumiendo que
el potencial es suficientemente plano para despreciar el término cinético y
que el cambio del campo en las cordenadas espaciales es despreciable:

V'(h) + EhR + 3Hh = 0, (A7)

con V'(h) = %% = a*A(h? — V?)h.




Apéndice B

Transformacion de la accion al
marco de Einsteln

El tensor de Ricci que es el tensor de segundo rango formado por una contrac-
cién en el tensor de curvatura de Riemman [79], en términos de los simbolos
de Cristoffel, los cuales dependen del tensor métrico y sus derivadas o de su
determinante [20], se puede escribir como [169):

R,,=T%  —TDt 4+T°T% —T%TI" (B.1)

ppsv vp,p pp av vp* ap

Mientras la relacién entre los simbolos de Cristoffel en las métricas g y ¢

[1°70]:
9, =T% + Q7 (85V,Q + 62V5Q — g5, VOQ). (B.2)

Mientras para el tensor de Ricci [I71]:

A

Ropg =Rop — (n —2)V,Vs(InQ) — gapg” V , V4 (InQ)
+ (n —2)V,(InQ)Vs(InQ) — (n — 2)gasg”™ V,(InQ2)V,(In2), (B.3)

donde n es el nimero de dimensiones del espacio.

Estamos interesados ahora en obtener la relacién entre las constantes de Ricci
en las dos métricas, puesto que son estas constantes las que se introducen
en el acoplamiento en la acciéon en el marco de Jordan. En la métrica g
tenemos [169]:

R=§"R,, = Q2" Ry, (B.4)
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donde hemos usado la transformacién conformal |3_,_5| Escribiendo R en térmi-
nos de R, mediante el uso de tenemos:

R=
-2 (n — 2) af n(n — 2) po
Q7 |R— (n—2)0nQ — nOInQ + o Y Va2V 50 — —z Y V, 0V,
- as Va2V 50
=Q? lR—2(n— DHOInQ — (n—1)(n —2)g 59—_25] : (B.5)
para n = 4 tenemos [170]:
R=0Q7?|R-60n2—6 aﬁ%]
: 1 VIOV ,0
_ 02 B
=0 |R-6V* (§VMQ) — T}
m[Y)

Ahora que tenemos las relaciones para Ry g, podemos escribir la accién en
términos de la métrica g:

[ (M2 e\ h M2+ €R2\ 600Q  9,hO"h
_ 4 ~
SE_/“\[ (T)@_( pz )Q5+MZQ4

[ M2R 6M?2 0269 hoLh
:/d4x\/§ _A IO g | 9T 0A0A | (B.7)

2 2023 204

en la tltima linea hemos usado[3.5]y la relacién entre Q y el campo h dada por
. Se puede ver que [I€) = fj‘g DQh + MQQV“hV h (1 MQQQ), pero tomando
en cuenta que VAV, h? = 2(hDh +VIRY uh), el D’Alambertiano serd:

£ VIV,hE E2h2VERY b

00 = - ,
2M2 Q) ME
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y reemplazando en [B.7]la accién toma la forma:

[ M2R 6M2 [ ¢ VAV,EE E2R2VEAV,EN  Q2§70,ho,h
4 ~ v
SE:/M\/;_ 2 _QQ§<2M2 0 Q3M)+ I
| p p
[ M2R 1 65%2 3¢
— 4 ~l_ P "z o o 2
/d:p\@ — = il ahah( 0 ) o1V Vuh
[ M2R d
= / d*z+\/g | — ; + = ( dz) 9" 8,hd,h — %v“v h2] (B.8)

en la dltima linea hemos usado la relaciéon entre los campos h y x dada por
y tomando en cuenta que el campo x = x(h) es una funcién sélo del h,
se tiene que 0, x = g&‘ ouh = ),i d,h. Por tanto, podemos escribir la accién
en términos del nuevo campo x en el marco de Einstein como:

Sp = / d*z\/§ [ ! X — 23£4v“v h2] (B.9)

pero el dltimo término de esta expresion se puede escribir salvo una constante
como: [ d'z\/gat~— = [ d'z,/g0"d,h? que es un término de superficie y
puede ser despreciado puesto que el campo esta rodando suavemente hacia su
minimo y cumple que V2h = 0. Por tanto, la accién en el marco de Einstein,
salvo el término asociado al potencial, estd dada por [28]:

Sp = /d4x\/_

] (B.10)

204

|
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Apéndice C

Campo Y en el marco de
Einstein en funciéon del campo

de Higgs h

C.1. Solucidon exacta

De las ecuaciones (3.6) y (3.7)) tenemos:

dy 1 €h?
— = 14+-=>—+(1+6 C.1

P

sea a = % y b =14 6£, tenemos que la ecuacion de variables separables
P
toma la forma:

V1 bh?
dy = =0 g, (C.2)
1+ ah?
haciendo la sustitucién h = Sir\l/hg), se obtiene dh = %\/%“)du, en términos de

u, tenemos:

X:\/g[u+(1_b)/1ﬂrsgi+}12(1L)]7 (C.3)
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en la tltima ecuacién hemos usado que cosh?(u) — sinh?(u) = 1. Ahora sabe-
mos que [172]:

/ d+ ejith(x)
— ﬁ _)tan1 (Ftamh(m)) [2 > 1} :

1 e e d
= coth™ 1 — —tanh(x ) {— < 0 Asinh?(z) > ——} .
e Ctanh(r) ) | () >
(C4)
Notamos que para nuestro caso d =b =1+ 6§ y e = 1, por tanto ¢ = ﬁ,

pero la condicién para £ es 1 << £ << 10*%, por tanto tenemos que 0 < £<
1, de esta forma la solucién estara dada por:

VLN A Gl ) BN N PR
X—\/; + b(b—l)t h ( 1 bt h( ))],

en términos de h y &, tenemos:

X ! 265 sinh ™! (\/5(1 n 65)Mi)
—v/6 tanh™* V6Eh/M,

Y

\/1+£(1+6£) (ML;,)Q

en la ultima ecuacion se uso:

tanh(u) = sinh(u) Vabh
= osh(u) — VIt bz

Escalando por la masa de Planck, se define X = 7~y Y = ML,, y se expresan
la funciones hiperbdlicas en términos de logaritmos, para obtener la ecuacién

e

1 e e d
_—tanhl( 1——tanha:) [O<—<1\/(—<O/\sinh2:v < —=
) ~ tanh(z) - - (x)

)|
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(13.18):

1+ 6¢

X =

In (VEQ+6)Y + ET+ 662 +1)

_@m VIFEQ+66)Y2+/6eY
VIHEQ+66Y2—6eY )

(C.5)

2

C.2. Soluciéon aproximada
De las ecuaciones ({3.6]) y (3.7) tenemos:

dy \/92 +6£(02 — 1)
dh Q! ’

por tanto en funcién de €2, se tiene:

dy _ VPTG -T) M,
aQ Q NGV

donde se ha usado que:

dh QM2

-7 M2(02-1)
S

Reescribiendo la ecuacién anterior, obtenemos:

ﬁd_x_il\/m(u(ag)—fsg
M,dQ  ~Q 02— 1 ’

puesto que el parametro & debe tener el mismo valor para cualquier etapa,
pues es constante respecto al tiempo, tenemos que 1 << /€ << 10'7, es una
condicién que debe cumplirse sin importar el valor de campo. Por tanto para
este régimen de &, tenemos que 1 + 6§ ~ 6§ y podemos escribir:

V2H66(Q2-1) .
\/E dX 21 ~ V21 S1 Q — ].,

Mde j:l«/Q?Gf—Gf —:I:E
Q JaE—1 Q

en otro caso,
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en la ecuacién anterior se ha tomado en cuenta que para Q — 1, dh/df)
diverge, por lo que siempre se puede encontrar un valor de {2 que haga que
Q2 >>68(Q% —1).

\ Vﬂjgl siQ—1,

M, +/6(In(Q) +InC) en otro caso,
usando la ecuacion (3.6)), la relacién entre los campos para los marcos de
Einstein y y Jordan h, sera:

h_ . . M,
A Slh—>00h<<\/g,

X ~
M, j:\/gln[C(fﬂ}j[—Z +1)] en otro caso,

definimos X = Mip yY = AZ con lo que la dltima expresién toma la forma:

Y siY -00Y << f’
X ~ (C.6)
:l:\/71n [ (£Y?+1)] en otro caso,

en la tltima ecuacién usamos K? para recalcar que C es positivo.




Apéndice D

Marco de Jordan

Los tiempos en los dos marcos estan relacionados por[139]:

donde tg es el tiempo en el marco de Einstein, y £, es el tiempo en el marco
de Jordan. Al reemplazar el factor conformal Q dado por la ecuacién (3.6]) se

obtiene 1
1+ W

Por otro lado, de la ecuacion (3.19)) sabemos que %Mip = In(1 + &h*/M7),

por lo que el campo adimensional Y = ML,, en funcion del campo Y, esta dado
por:
1 3
Y2 = : (e\@X - 1) , (D.3)
donde X = Mip
. . _ — 3
Pero a partir de la ecuacién (3.36)), tenemos que X = Mip = \/;ln(C - M -

p\/A/67EtE), con lo que, reemplazando esta relacién en la ecuacién para Y
podemos obtener el campo h en funcion del tiempo de Einstein:

(Mip) =Y3(tg) = % <c — M, /é@) : (D.4)

Reemplazando el campo h en (D.2]) obtenemos:
1
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donde C, es una constante asociada a las condiciones iniciales sobre los cam-
pos y surge de la integracién para hallar la relacion de los campos entre los
dos marcos trabajdos.

Resolviendo la integral, se obtiene:

C — Mp6A§tE— (t; — K)?, (D.6)

donde K es otra constante de integracién.
El tiempo en el marco de Einstein en funcién del tiempo en el marco de

Jordan sera:
67¢
tp = M“ C——,/ t - (D.7)

con lo que reemplazando esta ecuacion en la expresién para Y en funcion de
tg, se obtiene:

h 1 /A

=Y =F— t;— K). D.8

M, 4[25 ( J ) (D.8)

D.1. Ecuacién para el campo h

La accién en el marco de Jordan esta dada por:
M? +¢h?\ ( RR + 2 9, ho"h
_ 4 3 °w _
s_/de ( ; > | T U(h)

donde hemos usado la relacién R = —6RR+R
marco[142].
Usando las ecuaciones de Euler-Lagrange, obtenemos la ecuacién diferencial

,  (D.9)

para el factor de escala en este

66 Rh(RR + R?*) — R*U'(h) — 3R*Rh — R*h + R*V?h = 0, (D.10)

Suponiendo que el campo h cambia lentamente en el tiempo, es decir que la
energia dominante es la asociada al potencial, entonces h << h. Si ademas
suponemos que el campo es homogéneo, tenemos que Vh = 0, con lo que:

R .
6§h}—% +66hH? — U'(h) — 3Hh = 0. (D.11)
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Con miras a expresar estas relaciones en términos del parametro de Hubble
H = R/R solamente, tenemos que:

H==-—==—-H? (D.12)

entonces % = H + H?, por tanto la ecuacién para h, en términos de H, es:

66Hh + 126H*h — 3Hh — U'(h) = 0. (D.13)
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Apéndice E

Evolucién del campo sin
acoplamiento

E.1. Rango para el parametro ¢ en recalen-

tamiento

Puesto que

W(0) = &+ xalt) cos [ Wty

(E.1)

derivando respecto al tiempo y usando la expresion para la densidad de en-

ergia p = %)'(2 + U(x), podemos obtener:

50 cos / W (t)dt — xo W () sin / W(t)dt] = \/2(p = U(x)).
Si xo(t) > 0, despejando la funcién W (t), encontramos:

_ Xo(t) cos [W(t)dt ( U(x ))
~ xo()sin [W(t)dt  xo(t)sin [ W(t)d

W(t)

pero a partir de la ecuacién (E.1)) tenemos:

X —&v _
xo(t) /W<t)dt

Usando la identidad trigonométrica fundamental, podemos obtener:

. 1 5 5
sin [ W(e)dt = — /3310 = (1) = €0)*

107

(E.2)

(E.3)
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con lo que la funcién W(t), toma la forma:

2(p —U(x) Xo x(t) —&v
W) = — A . E.
= a0 -0 -or ( V20 - U<x‘>>) (=4)

Por otro lado, sabemos que U(xo(t)) = p(t), entonces la derivada respecto
al tiempo de esta igualdad nos da %
potencial ({5.5)) respecto a la envolvente tenemos:

dU(xo() _,  Ulxoxs
dxo (X6 — &*)xo0

Xo = p(t), con lo que derivando el

Usando la tdltima ecuacion, (5.4]) y la expresién para la densidad de energia
p, obtenemos:

4<Xp<_’f—>2<)§— = p(t) = —6H(p — U(x)),

y por tanto:
X0 4p X0
Reemplazando en la ecuacién (E.4), tenemos:
2(p—U(x)) 6.1 U(x) (xg — &v*)(x — &v)
W(t) =— 1+ —=4/1—
" V) = (x(t) — &v)? ( e p X3
(E.6)

y con un razonamiento analogo y tomando en cuenta que la funcién coseno
es par, finalmente obtenemos:

V2 —UK)) 6H [ U (g — ) —¢&v)
W= VXG(t) — (x(t) — €v)? (1 * 4/2p ! p X5 ’

(E.7)
con el signo positivo para yo > 0 y negativo para x, < 0, respectivamente.
En la dltima ecuaciéon podemos diferenciar varios escenarios:

» Si U(x) = p, es decir, si estamos sobre la envolvente x(t) = xo(t) se
cumple, como esperabamos que W (t) = 0. Si estamos en las cercanias
de la envolvente U(x) tiende a p, con lo que el dltimo término en (E.7)
se anula.
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= Si estamos en el minimo de potencial, o en sus cercanias, x ~ v, y el

ultimo término en (E.7)) se anula.

» Finalmente, para valores de () intermedios, atin el dltimo término se
cancela porque p va como xg, y por tanto tenemos un comportamiento
de la forma y/x2, que atin puede ser despreciado.

Tomando en cuenta lo anterior tenemos que:

_36H> (1 _ U(X>) (3 — £ (x — &v)?

16 x 2p p X0

<< 1, (E.8)

con lo que obtenemos la expresién aproximada para W (¢):

2(p — U(x)) '
VAR — (x(t) — &v)?

Ademéds, a partir de (E.8) y comparando con ([E.4]), notamos que:

W(t) =

Xo  x(t) —&v
Xo v/2(p = U(x))

Pero tomando en cuenta (E.9) en la iltima expresion, podemos obtener la

aproximacién ((5.10]).
Finalmente, para obtener las cotas sobre el pardametro de acoplamiento &,
tomamos en cuenta que H?/p = 87r/3M5 en (E.8)), entonces:

(1 = U(X)) (X — &) —&v)® __ Mp

<< ,
p X0 3

<< 1,

que en términos del campo y la envolvente puede escribirse como:

(1 _ - 52”2)2) (6 —&v*)’(x—&v)* __ Mp

<<

(g — &22) X0 3
Suponiendo que x2 >> £21?, podemos realizar la siguiente aproximacion:
4
X 2 Mp
1—= — &) << —, E.10

que debe cumplirse para todos los valores del campo x(t), en particular te-
nemos que un minimo o un maximo de la funciéon tiene que cumplir esta
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condicién.
Sea ahora f(x) = fi + fo+ fa, con fi = x* = X°/xq, f2 = 26v(X° /x5 — ),
f3=&%(1 — x*/x3), con lo que:

Fmar << 35

pero para este caso podemos aproximar f(X)maz = fimaz + fomaz + f3maz, ¥
de esta forma tenemos que:

1 1 M

2 P 2.2
—_—— | << — + &

Xo (\/§ \/27) 3T ¢

De esta iltima obtenemos la relacién (5.8)):

V3
—M2
xo(t) << o

E.2. Calculo de la funcion envolvente

Tenemos:

| o= vt - / de,
(- Ul >>
V2(p—Ul(x
~; [ Vel U0

donde hemos despejado y de la expresion para la densidad de energia p, y se
ha tomado en cuenta que durante un periodo del movimiento cuasiarmoénico
la densidad de energia no varia mucho.

Por otra parte, sabemos que

T
[ 2
0 X 20— U(x))
y de las expresiones anteriores tenemos que:
1 /7 (p— U dX
5 [ e-vona=1 e (B.11)
0 V4 (p U
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2
2
Para nuestro caso tenemos U(y) ~ 3 ((%) — y2) , con lo que se obtiene:

[A4p/\ — (u? — v?)2du
f du ’

S 4o/ A= (w2 —v2)?

7 | vt (B.12)

donde x = &u.
Las integrales anteriores tienen la forma:

I = /(a2 _ (;pQ — b2)2>1/2d$, I, = /(a2 _ (ZL‘2 B b2>2)_1/2d:)3,

donde a? = 4p/\ y b = v, son constantes. Este tipo de integrales se encuen-
tran listadas en [I72], y se presentan a continuacion:

1
L = {:1; T (a® — [b* — 2*)?]
, o Ja+b2—2a2 [a—b2+ a2 Y 1 b —a
—2za(a+b)\/ P — F | isinh pasy il B o
9 9 a—l—bQ—xQ\/a—bQ—i—xQ . 1 V¥ —a
+21b(a+b)\/ PN 5 E | isinh Ha_bQJT "
1
+{3”a—b2\/a2_(b2_$2)2}’

- [atb2—22 [a—b2+a? s i1 —1 1 b2—a
; z\/ P s~ I (isinh 2l ) e
2 = —

a_le \/a2 _ (b2 _ $2)2

)

donde E(x|m) y F(x|m) son integrales elipticas de segundo y primer tipo,
respectivamente.
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De esta forma:

I, 1 x aEbQ (a® = [v* —2?)?]
B3| /e e E (e () )
+ 2a(a + b%)

s a1 —1 1 b2—a
_ng(a . bQ)E (z sinh <1 / a_b2x) b2+a>
F (z sinh~* (, / a_1b2x> Z;;Z)
Pero E(¢|m) = fo V(1 —msin?0)df y E(¢|m) = fo = mst@
este caso m = 2=2

e, puesto que x2 >> &%, entonces p >> £*v*, por tanto
p >> v? y tenemos que m tiende a —1 (recuérdense las expresiones para
a y b), entonces podemos aproximar F(¢|m) ~ F(¢|m), siempre que ¢ €

(0,7/4).

Estamos trabajando el caso ﬁx < /4, lo cual es equivalente a decir que:

X < %5 (2\/§ - y2> : (E.13)

y puesto que suponemos que el campo es positivo es obligatorio que p >

———df, para

Avt/4.
De los anélisis anteriores obtenemos:
I 1 1
2L x —[2a(a+ b?) — 2b(a + b)) = = (2a® — 2b%),
[2 3 3
y por tanto:

/0 (- Ut ~ L(s2 -2,

donde hemos reemplazado las constantes a y b.
Usando y tomando escalas mas grandes que el periodo T', obtenemos
la ecuacion ([5.13)):

)= —4Hp+ \'H. (E.14)

Recordando que H = % = };gf, donde R es el factor de escala, podemos

reescribir (E.14]), como una ecuacién diferencial lineal:

dp 4 vt
BB TRV
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que podemos resolver usando el método del factor integrante, que para este

caso es R* con lo que multiplicando e integrando obtenemos la relacién
(5.14):

1

=y

Por otro lado, usando la ecuacién en la semi-ecuacion de estado ,

obtenemos:

M+ CR™, (E.15)

3HP = —p—3Hp=4Hp — \W'H —3Hp = Hp — N\HV*,
y a partir de la ecuacién anterior obtenemos la ecuacién de estado ((5.15)):

pzﬁ_)‘_’/l'
3 3

Finalmente, para obtener la funcién envolvente en términos del tiempo, deriva-
mos U(xo) = p(t) respecto al tiempo y tenemos:

p=U0IX
—4Hp + \W*H = U' (X)X,

donde las primas representan derivadas respecto al campo, y los punto derivadas
respecto al tiempo. Despejando x, reemplazando U(xg) por y usando el
hecho que x2 >> £%1%, podemos aproximar U(xo) o< x5 v U'(x0) x X3, con
lo que tendremos:

XoXo ~ —Hyxg + HEW (E.16)
Haciendo la sustitucién u = y§, obtenemos la siguiente ecuacién lineal para

u:
U+ 4Hu = HEYW,

que puede resolverse facilmente, con lo que cambiando al campo obtenemos

la relacion (5.17)):
Xo(t) = (€W Ht — C)Y4e 1, (E.17)
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Apéndice F

Resonancia

F.1. Ecuacién para Y

Usamos las ecuaciones de Fuler-Lagrange, a partir de la densidad la-
grangiana:

1 1
L= —§R38ug08“<p — R¥ox + ax?)p? — §R3mi<p2, (F.1)
para obtener:
1
(m2 + 20x + 2ax*)p + 3H¢ +  — @V% = 0. (F.2)
Buscamos una soluciéon de ondas planas de la forma
1 * N kT AT k@

con lo que, reemplazando (F.3) en (F.2, obtenemos:
/d3k {(mfp + 20 + 2ax?) (@Z(t)&keik'f + gok(t)dzeik'f>

+ 3HL(t)are™ ™ + 3Hpy(t)ale™ ™
B0 + Gt

k * N iked § At kR
+ ﬁgok(t)ake k@ 4 ﬁgok(t)a,te k } .

Separando las ecuaciones para a; y dL tenemos que:

2

<me20 + 20 + 2ax” + ﬁ) er(t) + 3H@i(t) + i(t) =0, (F.4)
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3 ’ *
con una ecuacion analoga par% O
Con la transformacion ¢y = RS—’;Q, y tomando en cuenta que

Y, 3/2 1 .
d(Yy %) (Yk B §HYk) ,

it R 2
d(Y,R3/?) 1 3 o w9 3. 3.
= ——HY,+Y,—-H°Y, — —HY, — —HY,
dt R \ T e T e T o e m o e )
obtenemos la siguiente ecuacion para Yj:
242 2 2+k—2 Sir— 2w ) v+ v =0 (F.5
mg, + 20X + 2ax m o T kY =0. 5)

Esta ecuacién puede ser reescrita en la forma de ([5.29):

Vi + (W = g(w(t)))Ys =0, (F.6)
donde:
k? 3. 9 _
wi(t) = o3 + mi - §H — ZHQ + 2ax?, (F.7)

glw(t)) = 20X + 2ax* — 2ax? = ox + 2a(x* — x?). (F.8)




Apéndice G

Temperatura finita

G.1. Energiay presiéon para un campo escalar

Energia:
A partir de (5.63)), tenemos que:

d3p 1
E =V —hPw
/ (2m)3 1 — e Bw Yo

47TV/ WVw? —m2——we P dw, (G.1)

1 — e bw

donde hemos pasado a coordenadas esféricas y se ha usado la relaciéon rela-
tivista momento-energia w? = p? + m?.
Puesto que w >> m, podemos escribir:

m
wWwVw? —m?2 = w1 - —
w

y por tanto:

/wm weﬁwdw_/ W _@/L (@3)

efo—1 2 [ efo—17

pero sabemos que [172]:

x2nl ot [ 2 2an
/dxebw_l — (-1 1(?> o, (G.4)
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donde Bs,, son nimeros de Bernoulli.
Entonces:

1 3
WVW? —m2————we M dw = AR L . ,
1—e B 2 ) ePv—1

efv —1

Cfem\t 1 om? f2m\’
()5 ()
(k) ., (mhkm)?

SIS LAY .
15 12 (G.5)

Donde hemos usado los valores By = 1/6, By = —1/30y = 1/kT [172].
Por tanto la densidad de energia p = E/V, tiene la forma dada en si
usamos k =c=h = 1.

Presion:

La presién puede obtenerse a partir de la funcién de particion en la forma
[93]:

—47T Yoo
P:Tian: T /dpp21n(1—e’3 p2+m2),

ov (2m)3
= duuvu? —m?In(1l — e™),
(27)° S
—4m [ 2 ov3/2_ 1
:3(27T)3 /m du(u? —m*)¥ efr —1’ (G.6)

donde u? = p? + m? y hemos integrado por partes en la segunda linea.

Pero (u? —m?)%? ~ u? — 3m?*u, por tanto usando (G.4)), podemos obtener la

relacién ([5.66|) para la presién.

G.2. Correccion a primer orden para In Z

La funcién de particion Z se escribe como:

Z=/©M©m&

— [ ®lebgee, (G.7)




APENDICE G. TEMPERATURA FINITA 119

con lo que, aplicando una transformada de Fourier a los campos escalares,
para la accién libre, tenemos:

B 2 =
SO - _/0 dT/d3.CE% Z 290—11(—(11,—Wh)@al(—%»—Wh)ﬁpll(QLWh)

l1=—0c0 q1
R 1
+ 7 Z Z X—lz(_q27 —le)po (_q27 _wlg)Xlz (Q2> wlz)v
lo=—00 q2
(G.8)
donde:
oo (a,w1) =wi +q* +m?, (G.9)
(G.10)
es el propagador para campo escalar libre.
Tenemos que la correccién a primer orden esta dada por:
D[p]D[x]e%S

[/ DlDxe
Revisemos el numerador de la expresién, vemos que se puede escribir como:
InZ =InZ, +1InZ,,, (G.12)

con:

g
i Zn = [ Dl [ dr [ Erop
0
B
InZ202 = /’D[gp}@[x]eso/ dT/d?’a:ago2X2.
0

Para este caso las contribuciones a In Z son:

- B2 - -
/Q[W]esw = H H/d¢h eXP{_?(W121+Q12+m2)}<P—z1(—QL —wi, )@ (A1, wiy ),
Iy a1

(G.13)

2
[ obaes = TTTT [ e expl="5 (R a4 iz, o)),
la Q2
(G.14)
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Para la unién, tomamos en cuenta que para los campos escalares
G_1,(—a1, —wy,) = ¢}, = @1, y podemos escribir:

[2loe = TTTT [ diaddix x (=5 05" (@))% (ar.en)

LU q,q
2

X exp{—%@&l(q, wl)}f(i (g2, wy,),
(G.15)

expresion para la cual desarrollaremos cada contribucion por separado.

» Para el caso de la interaccién de la forma ¢x?, tenemos que el término
es de grado impar en un campo escalar, al integrar en este campo ¢
obtenemos una integral de la forma:

2
/:Cez dx, (G.16)
por lo que la contribucién a primer orden en este caso es cero.

» Para el término de interaccién ¢?y? veremos que a primer orden la
contribucion es diferente de cero, lo cual se esperaba, puesto que el
término es par en los campos escalares:

/ DIp]D[x]e™ /0 Car / Brag* =

B _ L -
Z Z ngll(_qlv _wll)XlQ (‘h;wlg)‘Plg (q37wl3)Xl4 (Q47Wl4>

l1,l2,l3,l4=—00 q1,92,q3,94

B
X/ d7—/d?’xei(wll+"Jlg+wl3+Wl4)7'ei(‘I1+Q2+QB+q4)x‘ (G_l?)
0

Integrando la expresion anterior respecto al tiempo y a la posicion
obtenemos un factor de BV, 1,.15.1.0q1 ,az2.05.q4» CON 10 que obtenemos
las siguientes restricciones:

ll = _l37 l2 = _l47
d1 = —qQs, d2 = —q4.
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Observado la expresién para Zy, notamos que las integrales en los cam-
pos escalares toman la forma[I72]:

d —1/2aa:2 2 1
J dwe N (G.18)
fdxe—l/Qa:L’ a

y por tanto tenemos que:

In Zga X2 = 6a5V

TZ/ 3% q, n)] : (G.19)

es decir, a primer orden sélo el tiltimo término contribuye.
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