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Resumen

El paradigma inflacionario, constituye una pieza muy importante del modelo cosmolégico
de concordancia. Recientes mediciones del modo B de la polarizacién del Fondo Césmico de
Radiacién, han abierto un gran debate sobre la existencia o no de ondas gravitatorias pri-
mordiales. De confirmarse este hallazgo, el mencionado paradigma recibiria un gran sustento
adicional. Sin embargo, el modelo inflacionario estandar no puede explicar completamente la
transicion desde un estado inicial homogéneo e isotropico, a uno que no tiene tales simetrias
y que posee las semillas de estructura. En trabajos anteriores, se ha propuesto un colapso
auto-inducido como el ingrediente faltante en Inflacién. La mayoria de los analisis realiza-
dos, incorporando esta hipodtesis de colapsos, fueron desarrollados para calcular el espectro
de perturbaciones escalares, y dentro del marco de una gravedad semi-clésica, en donde los
modos tensoriales son, a primer orden en la teoria de perturbaciones, idénticamente nulos (y
despreciables a segundo orden). En esta Tesis, trabajando en términos de una cuantizacion
conjunta de las perturbaciones de la materia y las de la métrica, se calcula, por primera vez,
el espectro primordial para las perturbaciones tensoriales, y el parametro r, que caracteriza
la amplitud de ondas gravitatorias primordiales que resultarian de considerar el colapso auto-
inducido como parte de la fase inflacionaria. Los resultados obtenidos muestran que, en este
formalismo de cuantizacion, es posible obtener modos tensoriales no nulos a primer orden en
las perturbaciones, similares al caso estdndar, y ademas compatibles con las observaciones
actuales.
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Abstract

The inflationary paradigm is an important cornerstone of the concordance cosmological
model. Recent measurements of the Cosmic Microwave Background B-mode polarization
have opened a debate about the existence of primordial gravitational waves. If this finding is
confirmed, the above mentioned paradigm will receive significant additional support. However,
standard inflation cannot fully address the transition from an early homogeneous and isotropic
stage, to another one lacking such symmetries corresponding to our present universe. In
previous works, a self-induced collapse of the wave function has been suggested as the missing
ingredient of inflation. Most of the analysis regarding the collapse hypothesis has been solely
focused on the characteristics of the spectrum associated to scalar perturbations, and within
a semiclassical gravity framework where tensor modes are, at first-order in perturbation
theory, identically zero (and negligible at second-order). In this Thesis, working in terms of
a joint metric-matter quantization for inflation, it is calculated, for the first time, the tensor
power spectrum and the tensor-to-scalar ratio r corresponding to the amplitude of primordial
gravitational waves resulting from considering the self-induced collapse. The obtained results
show that, under this quantization formalism, it is possible to obtain non-null tensor modes
at first-order in perturbations, similar to the standard case, and also compatible with current
observations.
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Capitulo 1

Introduccion

El estudio de la cosmologia inflacionaria qued6 consolidado en el anio 1981 con la pu-
blicacién del trabajo de Alan H. Guth [20], donde se postula que el universo, durante sus
primeras etapas, experiment6 una expansion acelerada. Este trabajo surgié como respuesta
a los problemas, por ejemplo, del horizonte y de planitud, que evidenciaba el modelo del Big
Bang. Existen, a su vez, trabajos previos, como los de V. F. Mukhanov y G. V. Chibisov
[41, 7] y el de A. A. Starobinsky [63], que también abordan las problematicas del modelo del
Big Bang tradicional. A partir de aqui, se establecié como modelo estandar la concepcién de
un universo en cuyas primeras etapas haya ocurrido una etapa de Inflacion. Posteriormente,
en el ano 1982, con los trabajos de Andrei D. Linde, Andreas Albrecht y Paul J. Steinhardt
[2, 38], aparecieron las versiones inflacionarias viables, que condujeron a las versiones actua-
les. Por otro lado, se descubri6é que, ademaés, estos modelos podian resolver una dificultad que
inicialmente no habia sido considerada: el problema del surgimiento de las inhomogeneidades
primordiales, las cuales, al evolucionar, habrian dado lugar a la formacién de la estructura
cosmica (galaxias, cimulos de galaxias y supercimulos de galaxias). El posterior desarrollo
de estos modelos inflacionarios gener6 diversas predicciones tedricas, que se han ido corrobo-
rando, fundamentalmente, con las, cada vez méas precisas, observaciones del Fondo Cosmico
de Radiacién (FCR). Asimismo, en el marco de estos modelos, también se suele estudiar
la posibilidad de que durante la etapa de Inflacién, ademas de las inhomogeneidades de los
campos de materia, también se hayan amplificado ondas gravitatorias primordiales.

En términos observacionales, dichas inhomogeneidades primordiales dejaron sus efectos
impresos en las pequenas anisotropias en la temperatura que muestra, hoy, el Fondo Cdsmico
de Radiacién. En los modelos inflacionarios tradicionales, el surgimiento de dichas anisotro-
pias se suele explicar mediante perturbaciones cudnticas de un campo escalar denominado
Inflatén, las cuales, durante este periodo inflacionario, fueron amplificadas por la gravedad.
Este proceso se puede describir de manera resumida de la siguiente manera. Durante la época
inflacionaria, el campo escalar Inflatén presentaba pequenas inhomogeneidades (i.e. pertur-
baciones), las cuales son tratadas cudnticamente. Debido a la expansiéon exponencial que
caracteriza esta etapa, las longitudes de onda asociadas a estas perturbaciones fueron estira-
das hasta tamanos mayores que el radio de Hubble. En este punto, las amplitudes de estas
perturbaciones se congelaron, y pasaron de un régimen cudntico a uno clasico. Finalmente,
estas perturbaciones, ahora con un comportamiento clasico, son identificadas con las semillas
primordiales de la estructura césmica, a partir de las cuales se formé toda la estructura que
hoy observamos en el universo.

En general, dicha explicacién es la que suele darse en los trabajos tradicionales. Sin em-
bargo, ésta presenta diversas dificultades conceptuales, algunas de las cuales son, en gran
parte, las motivaciones para el desarrollo de esta Tesis. Estas dificultades se describieron ori-



1. Introduccion

ginalmente en un trabajo de Alejandro Perez, Hanno Sahlmann y Daniel Sudarsky del ano
2006 [48]. El problema fundamental que se expone en dicho trabajo surge a partir de que el
modelo inflacionario estandar no provee una explicacién satisfactoria sobre la transiciéon que
ocurre desde un estado homogéneo e isotrépico, correspondiente al universo primitivo, hacia
un estado posterior inhomogéneo y anisotropico, que concuerde con los datos observacionales
en los cuales se observa la existencia de estructura. A su vez, en dicho trabajo se propone un
mecanismo novedoso con el objetivo de resolver esta dificultad. Esta propuesta es la hipdtesis
de colapso auto-inducido. En resumen, se propone que, durante la época inflacionaria, el es-
tado cudntico inicial del universo colapsa a un estado posterior, de manera andloga al colapso
que ocurre para una funcién de onda cuando se realiza una medicién sobre el sistema'. De
esta manera, si el estado inicial posee ciertas simetrias y el estado post-colapso no las posee,
durante el colapso ocurrira el rompimiento de estas simetrias. Mediante esta hipdtesis se mo-
dela una descripcién paramétrica y fenomenoldgica del mecanismo de colapso, sin detallar,
por el momento, los procesos fisicos intrinsecos a dicho colapso.

Bajo este enfoque de la propuesta de colapso se han realizado diversos trabajos con re-
sultados satisfactorios, e.g. [11, 12, 34, 36], y también se han puesto cotas observacionales a
algunos de estos modelos [31]. Sin embargo, en todos ellos, s6lo se han estudiado cuestiones
relacionadas con las perturbaciones escalares. Dichas perturbaciones son las encargadas de ge-
nerar las inhomogeneidades en la densidad de energia-materia, que luego evolucionaron hasta
formar la estructura actual de nuestro universo. Ademés, en la mayoria de estos trabajos,
al plantear las ecuaciones de Einstein para las perturbaciones, se ha trabajado cuantizando
solo las perturbaciones del campo escalar Inflaton, y dejando como una cantidad clasica las
perturbaciones de la métrica. Por esto es que este enfoque es denominado gravedad semi-
clasica. A su vez, las perturbaciones tensoriales de la métrica, bajo este enfoque de gravedad
semi-clasica, resultan nulas o practicamente despreciables, y en consecuencia, no deberian
detectarse ondas gravitatorias primordiales.

Por otro lado, a principios del afnio 2014, el experimento BICEP2 ha publicado resulta-
dos de sus observaciones del Fondo Césmico de Radiacién [1], en los cuales se afirma haber
detectado (a escalas angulares bien determinadas) un tipo particular de polarizacién de la
radiacién, denominado modo B, que, en el marco de este modelo, sélo puede explicarse a
través de la existencia de ondas gravitatorias durante la época inflacionaria. Algunos me-
ses después, se publicaron resultados de las observaciones del satélite Planck [50], donde se
sostiene que esta deteccion no puede atun ser confirmada, puesto que la contribucién a la
polarizacién debido a polvo en nuestra galaxia pudo haber contaminado dicha observacion.
Esta controversia respecto a la deteccion del modo B de polarizacién, y en consecuencia,
respecto a la existencia de ondas gravitatorias primordiales, aiin no ha sido resulta, y esta
Tesis se enmarca en dicho contexto.

En base a lo expuesto anterioremente, esta Tesis de Licenciatura tiene como objetivo cen-
tral el estudio de las ondas gravitatorias durante el periodo de Inflacién, bajo la propuesta de
colapso auto-inducido. Sin embargo, debido a lo mencionado anteriormente, no recurriremos
al enfoque de gravedad semi-clasica, sino que realizaremos la cuantizacién de la manera que
se efectua en el modelo de Inflacién estandar, donde se cuantizan tanto las perturbaciones
de la métrica como las del campo escalar Inflaton. En este sentido, seguiremos las ideas
que se encuentran en el trabajo presentado por Alberto Diez-Tejedor, Gabriel Leont y Daniel
Sudarsky en el afio 2013 [12]. En particular, nuestro interés reside en averiguar si bajo la

Wale aclarar que esta analogia entre el colapso auto-inducido y una medicién convencional no es totalmente
valida, dado que, en el primer caso, los conceptos de observador, aparato de medicion, etc., no se pueden definir
de manera satisfactoria; en proximos Capitulos veremos con mayor detalle esta problemética
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hipétesis de colapso, y cuantizando tanto las perturbaciones de la métrica como del campo
escalar Inflatén, es posible obtener modos tensoriales no nulos a primer orden en las pertur-
baciones. Para ello, nuestro objetivo sera calcular el espectro de potencias adimensional de
las perturbaciones tensoriales primordiales, y a partir de este, y junto con el resultado del
espectro de potencias de las perturbaciones escalares, obtener el parametro r. Este parametro
se define como el cociente entre ambos espectros y permite estudiar, de manera compacta,
la existencia de los modos tensoriales. Los resultados que obtengamos para estas cantidades
actuaran, dentro de este modelo, como predicciones tedricas que podran ser contrastadas con
las observaciones del Fondo Césmico de Radiacién y con los resultados de otros modelos.

Para realizar este trabajo, realizaremos un acercamiento progresivo a la tematica central
de esta Tesis, desarrollando en los sucesivos capitulos los conocimientos relevantes y necesarios
para tal fin. En consecuencia, organizaremos esta Tesis de la siguiente manera:

= En el Capitulo 2 presentaremos una introduccién al modelo cosmoldgico estandar. Pa-
ra ello, realizaremos un breve racconto histérico del desarrollo de este modelo, ademas
de exponer las principales herramientas teéricas y evidencias observacionales involucra-
das. También, describiremos superficialmente las principales caracteristicas de nuestro
universo en el marco de este modelo.

= En el Capitulo 3 mostraremos las principales dificultades que ha debido afrontar el
modelo cosmoldgico estandar e introduciremos la propuesta de Inflacion como manera
de resolverlas. En este sentido, presentaremos y desarrollaremos el modelo del campo
escalar Inflatén con condiciones slow roll. Ademdas introduciremos la Teoria lineal de
perturbaciones en Relatividad General, herramienta que nos permitird estudiar las per-
turbaciones primordiales. Por otro lado, expondremos las principales caracteristicas del
Fondo Césmico de Radiacion y los resultados observacionales mas relevantes a los fines
de esta Tesis. Finalmente, mostraremos los resultados que se obtienen en el estudio de
las perturbaciones primordiales bajo el enfoque de Inflacién estandar.

= En el Capitulo 4 mostraremos los problemas que evidencia el enfoque estdndar en
el tratamiento de las perturbaciones, y presentaremos la propuesta de colapso auto-
inducido como posible solucién.

= En el Capitulo 5 presentaremos el desarrollo del objetivo central de esta Tesis. Es
decir, el estudio del espectro de potencias de las perturbaciones tensoriales durante la
época de Inflaciéon bajo la propuesta de colapso. Luego, comparando este resultado con
el espectro de potencias de las perturbaciones escalares, calcularemos el pardmetro r y
expondremos las implicancias de este resultado.

= Por dltimo, en el Capitulo 6 realizaremos un resumen del trabajo realizado en esta
Tesis, expondremos los resultados obtenidos y presentaremos conclusiones.






Capitulo 2

Generalidades cosmolégicas

La Cosmologia es el estudio fisico del universo como un todo, su estructura, su origen y
su evolucion. A lo largo de la historia de la humanidad, todas las culturas han tenido ideas y
sistemas para describir el universo, su organizacion y sus leyes. La concepcién estandar actual
del universo tiene sus origenes en los principios del siglo XX. Esta concepcién, en parte,
comenzd con la observacion de las galaxias distantes por parte del sacerdote y astréonomo
Georges Lemaitre en 1927 [32]. Las galaxias observadas mostraban un corrimiento al rojo en
sus espectros, y este corrimiento era mayor cuanto méas lejanas parecian estar las galaxias.
Lemaitre ofrecié una interpretacion para este resultado, proponiendo que estas galaxias se
estaban alejando de la Via Lactea debido a que el universo se estaba expandiendo. Edwin
Hubble también lleg6 a esta conclusién unos anos mas tarde, en 1929 [25]. A partir de estos
anos, y en adelante, se asenté la idea de que el universo, como un todo, se esta expandiendo y
en su expansion, a grandes escalas, arrastra a la materia que en él se encuentra. Este primer
paso en la concepcion actual del universo se puede resumir en la famosa ley de Hubble, que
también fue propuesta orginalmente por Lemaitre:

v = Hod. (2.1)

Aqui se propone que la velocidad, v, de alejamiento de las galaxias es proporcional a la
distancia, d, a la que estas se encuentran de nosotros. La constante de proporcionalidad, Hy, es
la constante de Hubble, que expresa la tasa de expansion del universo. Esta ley, originalmente
empirica, puede predecirse a partir del tratamiento teodrico.

Una de las principales evidencias experimentales del modelo cosmolégico del Big Bang,
es la existencia del Fondo Césmico de Radiacién (FCR). Este fue predicho teéricamente por
George Gamow [19], y detectado por primera vez, accidentalmente, en 1965, por los fisicos
estadounidenses Arno A. Penzias y Robert W. Wilson [47]. El FCR es radiacién electro-
magnética, y su origen puede resumirse muy brevemente de la siguiente manera. Puesto que
el modelo del Big Bang supone al universo en expansién, con el transcurrir del tiempo la
temperatura del mismo decrece. Al comienzo de esta historia, las particulas (e.g. electrones,
protones, neutrones, fotones, etc) forman un plasma muy acoplado. Los fotones son disper-
sados (a través de colisiones Thomson con los electrones libres), hasta el momento en que la
temperatura decrecié lo suficiente (7" ~ 3200K) como para permitir que protones y electro-
nes se combinaran formando atomos estables, fundamentalmente de hidréogeno neutro. Este
proceso tiene como consecuencia que, aproximadamente, a los 380000 anos después del Big
Bang, se produzca lo que se conoce como el momento del desacople de la materia y la radia-
cion. A partir de esa época, los fotones no encuentran practicamente electrones libres para
hacer colisiones y pueden viajar libremente, siguiendo la expansiéon del universo, y consti-
tuyendo lo que hemos llamado el FCR. En términos generales, esta radiacién se observa en
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2. Generalidades cosmolégicas

todas direcciones y corresponde con gran precision al espectro térmico de un cuerpo negro a
Ty = 2.7255 £0.0006 K [18]. El drea més activa de investigacion es el estudio de sus anisotro-
pias: pequenas fluctuaciones en intensidad (temperatura) de una direccién a otra en el cielo.
Estas fluctuaciones en la temperatura relativas a la media son del orden de d7/Ty ~ 107°, y
se interpretan como pequenas perturbaciones primordiales, que luego evolucionaron hasta lo
que hoy es la estructura a gran escala de nuestro universo actual, los cimulos y supercimulos
de galaxias. El FCR y sus anisotropias en la temperatura, detectadas por primera vez en
1992 por el satélite COBE [60], otorgan evidencias muy importantes de la época temprana
del universo, en particular sobre el momento de la recombinacién y el desacople de la materia
y la radiacion. Recientes observaciones, como las llevadas a cabo por los satélites WMAP [5]
o Planck [51] han medido dichas anisotropias con una altisima resolucién. En la Figura 2.1,
se muestra la observacion del ano 2013 del satélite Planck del mapa de las anistropias en la
temperatura del FCR como ejemplo de la alta resolucion en las observaciones con la que se
cuenta actualmente en la Cosmologia. Poder explicar cual es el origen de estas inhomogenei-
dades es uno de los puntos que debe resolver cualquier modelo cosmolégico, y es uno de los
temas abordados en esta Tesis.

Figura 2.1. Mapa de las fluctuaciones en la temperatura, 67"/T,
del FCR. Las diferencias de colores corresponden a variaciones en
la temperatura del orden de 67 /Ty ~ 10~°. Imé4gen procesada por
el satélite Planck, afio 2013, [24].

También, a partir de la observacion del FCR, se pueden estudiar otras caracteristicas de
nuestro universo. Como ya mencionamos, las anisotropias que se observan son pequenas, del
orden de 107° respecto al valor medio. Esta gran uniformidad del FCR parece sugerir que
nuestro universo, una vez descontado nuestro movimiento peculiar, es altamente isotrépico
desde nuestra posicién. Esto significa que los resultados que se obtengan de la observacién
del universo deben ser independientes de la direccién en que observemos. Esto, sin embargo,
no se cumple en todos los casos, sino que es valido para grandes escalas, a partir de aproxi-
madamente 100 Mpc. Para distancias menores si se observan anisotropias diversas (galaxias
y cimulos de galaxias) dependiendo de la direccién en que observemos. Ademads, al consi-
derar la idea de que no ocupamos una posiciéon privilegiada en el universo, se suele adoptar
la hipétesis de homogeneidad: en todo punto del espacio se tiene las mismas propiedades y
se observa lo mismo que en cualquier otro. Esta hipdtesis también resulta desfavorecida si
trabajamos con escalas menores a 100 Mpc. De esta manera, al trabajar a escalas cosmolo-
gicas, la isotropia y la homogeneidad seran hipotesis que adoptemos para nuestro modelo, y
permitiran simplificar significativamente el tratamiento tedrico.
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2.1. La métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Por otro lado, el marco tedrico que se adopta en la cosmologia es la teoria de la Relatividad
General como descripcion de la gravitacion. Esta teoria fue presentada por Albert Einstein en
el ano 1915, [17], y plantea que la materia y la geometria del espacio-tiempo estan intimamente
relacionadas. La manera en que se caracteriza la geometria del espacio-tiempo es mediante
una métrica g, con signatura lorentziana. Las ecuaciones de la teoria que describen esta
relacion son las ecuaciones de Einstein,

G = 87G T, | (2.2)

donde G, es el tensor de Einstein, que contiene derivadas segundas de la métrica, G es la
constante de gravitacion universal y T),, es el tensor de energia-momento. En este caso, se han
elegido unidades de manera que la velocidad de la luz sea ¢ = 1. Esta teoria resulta una des-
cripcion geométrica de los efectos gravitatorios y puede ser aplicada a sistemas astronémicos
de diferente escala, desde 6rbitas planetarias hasta el universo entero.

En resumen, las observaciones del corrimiento al rojo de las galaxias, la deteccién del FCR
y otras observaciones, como las mediciones de distancias luminosas a supernovas del tipo Ia
[49, 55, 65] que mencionaremos mas adelante, junto con la Relatividad general como marco
teodrico, han permitido desarrollar desde principios del siglo XX una vision del universo que se
ha sintetizado en el modelo del Big Bang. Este modelo plantea, en términos generales, la idea
de que el universo tuvo un evento singular inicial a partir del cual se formo el espacio-tiempo.
Inmediatamente, a los t ~ 1073° segundos, se habria producido una violenta y brevisima
expansién acelerada, denominada Inflacion, que constituiria el puntapié inicial. Acerca de
esta fase inflacionaria, volveremos con mayor detalle en los siguientes capitulos. A partir de
ese instante, y hasta el presente, el universo se ha encontrado en expansion. Este modelo logré
explicar satisfactoriamente las observaciones sucesivas que se han ido realizando y se estableci
como el modelo cosmolégico de concordancia. En las préximas secciones describiremos, con
un poco mas de detalle, algunas de sus caracteristicas.

A su vez, desde hace pocas décadas, observaciones y mediciones cada vez més precisas
han permitido profundizar las investigaciones en el campo de la cosmologia. En este contexto,
han surgido diversos problemas e interrogantes respecto al modelo del Big Bang estandar
y han permitido el surgimiento de nuevas ideas y teorias que intentan responder a estas
dificultades. En los préximos capitulos, se plantearan algunos de estos problemas y algunas
de las propuestas que han surgido para resolverlos.

2.1. La métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

En lo que resta de este Capitulo, seguiremos los textos [39, 66], a los que remitimos al
lector interesado en una versiéon més detallada.

Comenzaremos caracterizando la geometria del espacio-tiempo: la métrica que describe a
un universo homogéneo e isotropico es la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker
(FLRW):
dr?

2 2 2

+ 12d6? 4 r?sen’d d<b2> . (2.3)

Para representar esta métrica, y en todo este trabajo, utilizaremos la signatura lorentziana
(—,+,+,+). Las coordenadas (t,r,8,¢) son coordenadas esféricas comdviles. Esto significa
que asignan valores constantes a aquellos observadores que observan al espacio-tiempo como
homogéneo e isotrépico. Estos son los observadores coméviles. La coordenada t es llamada
tiempo cosmico, que resulta el tiempo propio de los observadores comoéviles.
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La cantidad a(t) es el factor de escala, una funcién del tiempo adimensional que describe
la evolucién del universo. Se puede profundizar en el significado de a(t) si estudiamos la
distancia propia al origen de un objeto, con coordenada radial r, a un tiempo t:

d(r.t) = a(t) /0 r% — a(d)l(r). (2.4)

Esto significa que, para un objeto comévil que tiene coordenada radial r constante en
el tiempo, la distancia a ese objeto aumentard o disminuird segin lo haga a(t). Esto nos
muestra que cualquier distancia propia en el universo es proporcional al factor de escala.
Las observaciones de galaxias con corrimientos al rojo, que fueron interpretadas como una
expansion del universo, resurgen en esta seccion: en el marco de esta teoria, estas observaciones
indican que a(t) es una funcién creciente en el tiempo. Ademads, si nuevamente consideramos
objetos comoviles, sin velocidad peculiar, y derivamos respecto al tiempo césmico la expresién
de la distancia propia, podemos ver que:

d(r,t) = %d(r, t) = a(t)l(r) = Ziga(t)l(r) = Zggd(r, t) = H(t)d(r,t), (2.5)
con lo que se recupera la ley de Hubble, donde ahora la constante de Hubble H( resulta ser
una funcién del tiempo H(t) = a(t)/a(t), tal que Hy = H(ty) = a(to)/a(to), donde ty es el
valor de t en la actualidad.

Por otro lado, K es una constante con unidades de [longitud]™*, y es una medida de la
curvatura espacial. En general, se normaliza de manera que solo pueda tomar los valores 1,
06 —1. Si K =0, se tienen secciones espaciales planas, es decir, un universo donde la parte
espacial de la métrica, di?, puede ser descripta como un espacio euclideano en coordenadas
esféricas:

]72

di? = a(t)? (dr? + r?d6® + r’sen’0dg?) . (2.6)

Sin embargo, debe observarse que el espacio-tiempo si poseera curvatura, debido a que el
factor de escala es funcion del tiempo. En este caso, diremos que tenemos un universo espa-
cialmente plano. Si K = 1, tendremos curvatura espacial positiva, y los términos espaciales
de la métrica podran escribirse, con la transformacién r = K~2seny, 0 < x < m, como los
de una 3-esfera:

di? = a(t) K~ (dx* + sen’x d6? + senysen?d dg?) . (2.7)

A este tipo de universo se lo llama cerrado, pues resulta compacto: finito, pero sin frontera.

Finalmente, para K = —1, tenemos un universo con curvatura negativa. Aqui, nuevamente
se puede reescribir la métrica espacial, con la transformaciéon r = | K |_1/ 2senhy, 0 < x < o0,
que dard una geometria hiperbélica:

di* = a(t)?|K|™? (dx2 + senh?y d#? + senh2xsen29d¢2) , (2.8)

la cual representa un universo no-compacto, por lo que se dice que es abierto.

2.2. Las ecuaciones de Friedmann

En esta Seccién, utilizaremos las ecuaciones de Einstein (2.2) para estudiar un universo
descripto por la métrica FLRW. Para ello, debemos, por un lado, calcular los objetos co-
rrespondientes a partir de esta métrica; estos son: los simbolos de Christoffel, el tensor de
Riemann, el tensor de Ricci y el escalar de Ricci.
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Antes de continuar, aclaremos la notacién que usaremos cuando trabajemos con tensores.
En principio, cuando aparezcan indices en letras griegas, estos se referiran a coordenadas
espacio-temporales, es decir, los indices correran entre 0 y 3. Por el contrario, cuando los
indices aparezcan en letras latinas, estos se referirdn sélo a las coordenadas espaciales, es
decir correran entre 1 y 3. Por otro lado, cuando tengamos derivadas parciales usaremos

[132) W,

coma, “,”, y para el caso de derivadas covariantes usaremos punto y coma, “;”.
Comenzamos calculando los simbolos de Christoffel, I'S,,, que contienen derivadas primeras

pv
de la métrica. Se definen de la siguiente manera:
a 1 af
L = 59 (980w + 9vp — Gu,B) - (2.9)

El tensor de Riemann contiene derivadas segundas de la métrica. Se define:

R%MV = %mu o Fguw + Fgu g’v B ngrgu' (2.10)

Este tensor expresa la curvatura de una determinada variedad riemanniana (variedad real,

cuadridimensional, diferenciable). Este tensor tendra todas sus componentes nulas si el espacio

tiempo no posee curvatura. Es decir, que puede ser descripto mediante geometria euclideana.
El tensor de Ricci se obtiene de contraer el tensor de Riemann,

Ru = RS,,. (2.11)

Este resulta un tensor simétrico, y en el caso que la dimensién del espacio-tiempo sea dim < 4,
define de manera univoca su curvatura.
El escalar de Ricci se calcula contrayendo el tensor de Ricci:

R = ¢"R,,. (2.12)

Finalmente, se define el tensor de Einstein:

1
Guw = Ry — 59#1/3' (2.13)
Una vez que se realizan todos estos calculos, partiendo de la métrica FLRW, ya tenemos
el miembro izquierdo de las ecuaciones de Einstein, correspondiente a la descripcién de la
geometria del espacio-tiempo. Debido a las hipétesis de simetria adoptadas, s6lo resultan no
nulos los elementos diagonales del tensor de Einstein:

G = —%(cﬂ + K), (2.14)
1
Gl =G5 =G5 = ——5(2aa + a* + K) (2.15)

Por otro lado, para expresar el miembro derecho de las ecuaciones de Einstein, debemos
calcular el tensor energia-momento 7}, para este caso. Para grandes escalas, la materia con-
tenida en el universo puede ser aproximada por un fluido perfecto, para todas las etapas
cosmolégicas. El tensor energia-momento para un fluido perfecto es caracterizado por una
densidad de energia p, una presién p y una cuadrivelocidad u*:

T = (p + p)u'u” + pg"”. (2.16)

Debido a las hipotesis de isotropia y homogeneidad, se debe cumplir que la cuadrivelocidad
de este fluido sea u* = (1,0,0,0), por lo que tendremos que el tensor energia-momento serd
diagonal:

T} = diag(—p,p,p,P) - (2.17)

9
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Ademas, estas mismas hipétesis, generaran que p y p sean funciones solo del tiempo:
p=p(t), p=p().

Con estos resultados, podemos expresar las ecuaciones de Einstein para este caso. Resultan
solamente dos ecuaciones independientes:

3

g(aQ + K) = 87Gp, (2.18)

.. .9
ﬁ(2aa +a* + K) = —8nGp. (2.19)
Si trabajamos algebraicamente con estas dos ecuaciones, podemos llegar a las ecuaciones

de Friedmann:
&G

1.
@+ K) = T, (2.20)
a drG

En particular, se denomina estrictamente ecuacion de Friedmann a la ecuacion (2.20). Ade-
mas, combinandolas podemos obtener:

H = —4nG(p + p). (2.22)

Si bien atn no fue mencionado, es importante aclarar que las ecuaciones de Einstein
admiten un término extra A g,,,, donde A = cte, conocida como la constante cosmologica:

Gy + ANgu = 87G Ty, . (2.23)

Originalmente, Einstein propuso este término con la intenciéon de seguir ideas machianas,

y de modelar un universo estatico; esta idea fue descartada rdpidamente, como consecuencia

de los trabajos de Lemaitre y Hubble ya mencionados. Sin embargo, desde fines del siglo XX, a

partir de la observacion de supernovas tipo Ia, se ha determinado que actualmente el universo

se encuentra expandiéndose de manera acelerada, @ > 0 [49, 55, 65]. La constante cosmolégica

ha surgido como una alternativa para explicar este tipo de expansién. Si trasladamos este

término al miembro derecho de la igualdad, y consideramos el caso de un fluido perfecto,

podemos interpretar este término de manera que represente una presién y una densidad de
energia:

pA = —% IS % ~ (2.24)

La ecuacién de Friedmann (2.20) nos permite describir cémo serd la evolucién del universo

en funciéon de las componentes de este. Esta ecuacion nos muestra que, segun el valor de la

densidad de energia, tendremos distinta curvatura espacial y distinta evolucién para el factor

de escala. En particular, esta ecuacién se puede reescribir:

3K 3H(t)?
= Peritica PRI TN critica = . 2.2
P(t) = pariicalt) + 8rGa?(t) con  peritiea (?) 8tG (2.25)

La densidad critica depende de H(t). Para la actualidad p. = peritica(to) = 3H3/87G.
Como ya mencionamos, el valor de la contante de curvatura espacial depende de p. Por
consiguiente:

p<p. = K<O0
p=p = K=0
p>p = K >0.

10



2.2. Las ecuaciones de Friedmann

Se define el parametro de densidad §2(¢) como:

o) = 28 (2.27)

Por lo tanto, si 2 = 1, tendremos un universo plano; si {2 < 1, tendremos un universo abierto;
y si > 1, tendremos un universo cerrado.

Otra ecuacion que resulta de interés es la que se obtiene de aplicar la conservacién local
del tensor energia-momento:

TV, =0, (2.28)

que en este caso toma la forma:
. a
p+3a(p+p) =0. (2.29)

Ahora, debemos plantear qué tipo de componentes conocidas podemos encontrar en el
universo, de manera de contar con la ecuacién de estado p(p), necesaria para resolver estas
ecuaciones. Esquemadticamente, contemplaremos los siguientes posibles casos:

- Materia no relativista (materia fria): cumple que v < ¢, con lo que p < p, y se suele

aproximar por p = 0. Utilizando (2.28), se obtiene p oc a=3.

- Materia relativista (materia caliente, i.e. radiacion): cumple p = p/3. Utilizando (2.28),

se obtiene p oc a4

- Energia de vacio (o una constante cosmolégica, A): cumple p = cte y p = —p.

Aqui vemos que, para distintas fases en la evolucion del universo, seran dominantes dife-
rentes componentes. En las etapas mas tempranas, la radiacion resultaba dominante. Luego,
en algiin momento, la densidad de energia de la radiacién disminuy¢ lo suficiente, de manera
que la componente de materia no relativista comenzé a dominar la evoluciéon del universo.
Actualmente, se detecta que algo muy similar a una constante cosmoldgica es la componente
dominante de nuestro universo, y es lo que, genéricamente, hoy se denomina energia oscura
[26].

Ademés, se puede ver que, usando la ecuacién (2.20), segin qué componente domine,
tendremos la siguiente evolucién para el factor de escala:

- Universo dominado por materia: a(t) o t3/3 .

- Universo dominado por radiacién: a(t) oc t'/2 .

- Universo dominado por constante cosmolégica: se tiene d(t) > 0y a(t) o eM.

Este planteo, mediante diversas componentes, nos permite seguir trabajando con la ecua-
ci6n de Friedmann (2.20). Podemos expresar a la densidad total como la suma de las ditintas
componentes:

P = Pmat + Prad + PA, (230)

y de manera analoga con el pardmetro de densidad:
QO = Qmat + Qrad + QA, (2.31)

donde ©; = p;/pc. Esto nos lleva, por un lado, a que la ecuacién de Friedmann tome la forma:

K

(2.32)
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Por lo tanto, si K # 0y Q(¢;) <1 (o Q(t;) > 1), para algun valor incial ¢;, Q(¢) permanecerd,
al evolucionar en el tiempo, siempre menor (o mayor) que uno. En cambio, si Q(¢;) =1, y en
consecuencia K = 0, Q(t) permanecerd constante para todo tiempo.

Por otro lado, si llamamos px = —3K/8ma?, tendremos:
Pc = Pmat + Prad + PA T+ PK, (233)
con lo que:
Qr + Q. +Q,, +Qr=1. (2.34)

Diversas observaciones han establecido valores posibles para cada componente de nuestro
universo en la actualidad.

Por ejemplo, a partir de la observacion del FCR, se pudo conocer la densidad de energia
de la radiacion. Se observa que, en el presente, la componente de radiacién es despreciable
en relacién a la densidad de materia o de energfa oscura, Q, ~ 1075 [51].

En relacién a la compontente de materia, se observa que sélo un bajo porcentaje de esta
se presenta como materia barionica, £, es decir, constituida por dtomos y luminosa. Existe
entonces, ademas de esta componente de materia bariénica, una componente de materia
oscura fria, Q.:

Q= U + Q. (2.35)

Las observaciones del satélite Planck, en sus resultados del ano 2013 [51], afirman que
Q= 0.315+£0.017 ,
con una densidad fisica dada por:
wp = Qph? = 0.02205 £ 0.00028 ,  w. = Q7% = 0.1199 £ 0.0027

donde h es la constante de Hubble escaleada: Hy = h100km/seg/Mpc. Tomando el valor
h = 0.67 [51], se obtiene:
Q= 0.06, Q.~0.27.

La componente de energia oscura de nuestro universo se estima en:
Qp ~ 0.68 .

Finalmente, estas observaciones conducen a que nuestro universo resulta ser muy aproxima-
damente espacialmente plano, esto es:

K=~0.

En resumen, el modelo del Big Bang, junto con estos datos observacionales, nos mues-
tran que actualmente nos encontramos en un universo espacialmente plano, que se expande
aceleradamente y dominado por la energia oscura.

2.3. Distancias y horizontes

Dentro del universo definido por la métrica FLRW, podemos estudiar como se calculan
las distancias y como se definen algunas longitudes caracteristicas. Un estudio mas detallado
sobre la medicién de distancias y la definicién de los distintos horizontes puede verse en [9].

Si bien en los préximos capitulos trabajaremos ya definitivamente con el caso K = 0,
aqui trabajaremos con las expresiones generales. Comenzaremos presentando la distancia
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propia, dp, que ya mencionamos previamente. Supondremos que tenemos dos objetos, uno en
el origen, r = 0, y otro con coordenada r. En este caso, a un tiempo t, la distancia propia
resulta:

brt) = alt) [ 5 = alollr). (2.36)

que representa la distancia fisica al objeto. Por otro lado, la distancia comdowvil, d., se define
como

do(rt) = /01—d;(7”2 — (). (2.37)

Lo que se observa es que, para dos objetos coméviles, la distancia comévil entre ellos no
varia en el tiempo. Ademds, ambas distancias, la propia y la comévil, difieren en el factor de
escala.

A partir de las trayectorias de los fotones, se pueden definir horizontes. Estos indican
distancias definidas seguin ciertas propiedades. Para esto, se parte de que los fotones recorren
geodésicas nulas, es decir, ds?> = 0. Ademds, se supone que estas trayectorias son radiales, de
manera que las coordenadas angulares no varien: df = d¢ = 0. Con lo que resulta:

dt dr
— . 2.38
a(t) 1— Kr? ( )

Ahora bien, por un lado podemos definir el horizonte de particulas, dpari: es la distancia
a la que se encuentra la regién mas distante de la que hemos recibido luz, que fue emitida
a un tiempo muy anterior al actual. Constituye el radio de nuestro universo observado. Si
consideramos que el Big Bang ocurrié a t = 0, y actualmente estamos a tiempo ¢, el horizonte
de particulas se obtiene mediante:

toat’ Tpart
— = P —— 2.39
fam = b mre (239

por lo que resulta:

Tpart todt’
d t:at/ 7:at/—. 2.40
uelt) = alt) [ g = a) [ (2.40)
Por otro lado, el horizonte de eventos, dey, separa regiones que somos capaces de observar
a algin tiempo t, de regiones que nunca seremos capaces de observar. El planteo en este caso,
si consideramos que el suceso que queremos observar ocurre a un tiempo t, es:

tfinal dt, Tev d',"
— = —_—. 2.41
/t a(t’) /0 1—Kr? (2.41)

Aqui, ¢t es alguin tiempo finito 7', si el universo eventualmente recolapsa, o, en caso
5 Ufinal ’ y Yy
contrario, resulta tg,, = 00. De esta manera, el horizonte de eventos resulta:

don(t) = a(t) /0 % — alt) /t el a‘Zi). (2.42)

Otra distancia que se suele utilizar en cosmologia es el radio de Hubble, dif = H~'. Esta
cantidad representa la distancia, a partir de la cual, los objetos se estan alejando de nosotros
a velocidades mayores que la de la luz.

Se puede ver que, cuando la materia dominante del universo satisface la relacién p+3p > 0,
el horizonte de particulas es del orden del radio de Hubble, dyq¢ ~ di. Esto se cumple para
los casos donde el universo esta dominado por materia o radiaciéon. Para los casos donde esta
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condicién se rompe, ambas distancias pueden llegar a diferir de gran manera. Esto ocurre,
por ejemplo, en los casos de expansion acelerada: ¢ > 0. Es importante aclarar que el radio
de Hubble no representa un horizonte, entendiendo horizonte como una distancia que separa
regiones con algun tipo de desconexion fisica.

Finalmente, el radio de curvatura es

dowry = a|K|7Y/2, (2.43)

que, fisicamente, representa la escala espacial a partir de la cual los efectos de curvatura
comienzan a ser relevantes. En el caso de K > 0, el radio de curvatura resulta sencillamente
el radio de la 3-esfera involucrada.

2.4. Tiempo conforme

Resultara practico definir un cambio de variable para la coordenada temporal. Definiremos
el tiempo conforme, 7, a través de la relacion:

dt
a(t)

La razén por la que n es llamado tiempo conforme es porque, si tomamos K = 0, deja a
la métrica de FLRW expresada de manera conforme con la métrica de Minkowski, esto es:

dn = (2.44)

ds* = a(t) [— dn? 4+ dr® + r2d6* + r’sen?d dqﬁﬂ : (2.45)

Si recordamos la definicién del horizonte de particulas (2.40), se puede ver que 7 representa

también el horizonte comdéuvil [16]:
toat’
= —. 2.46

1= (2.46)

Con lo que regiones separadas una distancia comoévil mayor que 7 no estan conectadas causal-

mente. Esto resultard importante, pues, en capitulos préximos, estudiaremos cantidades con

longitudes caracteristicas A y, en consecuencia, niimero de onda k, tal que k oc A™'. En estos

casos, para saber si estas cantidades se encuentran dentro o fuera del horizonte, analizaremos

la relacién entre k y n:

kln| <1 = fuera del horizonte,
kln] >1 = dentro del horizonte.

Por otro lado, a partir de ahora, cuando trabajemos con el tiempo comévil ¢, las derivadas
seran expresadas mediante un punto:
; df (t)
t) = 2.47
iy = T2, (2.47)
y cuando trabajemos con el tiempo conforme 7, las derivadas se expresaran mediante un
apostrofo:

df (n)
! = —, 2.48
f(n) a (2.48)
Sera 1util también conocer la relacién entre ambas derivadas, la cual sera:
a0

f®)

iR (2.49)
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; f'(@) f'@)
t) = - H
0=y ~ My
donde H = d’/a es el pardmetro de Hubble conforme.
Con estas relaciones, las ecuaciones de Friedmann y la de continuidad pueden reescribrise:

: (2.50)

8tGp K 8tGp

H? — _ 8 2 _ omGp o ‘

. = = A soa’ K (2.51)
. 4G

H = —-47G(p +p) = H = —WT (p + 3p)a*, (2.52)

p+3H(p+p) =0 = p +3H(p+p) =0. (2.53)
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Capitulo 3

Inflacion estandar

En el Capitulo anterior, se resumieron las ideas béasicas y fundamentales del modelo del
Big Bang. Como ya mencionamos, este modelo fue motivado por diversas observaciones cos-
moldgicas, realizadas durante el tltimo siglo. Hasta donde vimos, este modelo ha logrado
reproducir y explicar muchos de los fenémenos observados. Sin embargo, estas mismas obser-
vaciones han dejado a la vista cuestiones que el modelo tradicional del Big Bang no puede
terminar de explicar.

3.1. Problemas tradicionales del Big Bang

Revisaremos aqui, dos de los problemas tradicionales del modelo del Big Bang: el pro-
blema de planitud y el problema del horizonte. Adema$ de estos, existen otros problemas
tradicionales, como el problema de la entropia y el problema de las reliquias. En este trabajo,
solamente presentaremos una descripcion de los primeros dos, pues suelen considerarse los
problemas tradicionales mas relevantes. Para ello, nos basaremos en lo expuesto en los traba-
jos [56, 10]. Ademads, segin [3], los dltimos dos problemas tradicionales, el de la entropia y el
de las reliquias, estan emparentados con el problema del horizonte: resolviendo el problema
del horizonte, se resolverian también los otros dos.

Estos problemas tradicionales del modelo se denominan de esta manera pues fueron los
que originalmente motivaron la propuesta de Inflacion, a principios de la decada de 1980
[20]. Luego, se descubrié que esta propuesta, ademés, podia resolver otro de los problemas
del modelo: el problema del surgimiento de las inhomogeneidades primordiales. En éste y los
préximos capitulos iremos desarrollando estas ideas mas profundamente. En lo inmediato,
nos abocaremos al problema de planitud y del horizonte.

Antes de continuar, es importante decir que estos problemas tradicionales no resultan
inconsistencias del modelo del Big Bang, sino que en realidad resultan problemas de ajuste
fino o de condiciones iniciales. Esto significa que, si nuestro universo hubiera comenzado con
ciertas condiciones iniciales muy particulares, este modelo podria explicar las observaciones,
y resolver asi estas problemdticas. Sin embargo, en el marco de cualquier modelo fisico, la
explicacién o justificacién de las observaciones mediante sucesos poco probables, no resulta
satisfactoria. De esta manera, se busca que los mecanismos fisicos propuestos tiendan a pro-
piciar y volver probables los resultados de las observaciones. Este es el problema que surge si
pretendemos describir nuestro universo con el modelo del Big Bang. Es en este sentido que,
los problemas, enunciados a continuacién, son entendidos como defectos.
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3. Inflacién estandar

3.1.1. Problema de planitud

Para describir este problema, utilizaremos el enfoque que se adopta en [56]. Para eso,
volvemos a la ecuacion de Friedmman (2.32), y la reescribimos de manera que tome la siguiente
forma:s:

K|
H(t)*a(t)?

Aqui, se observa una relacién entre distintas funciones del tiempo. En primer lugar, si
K = 0, entonces Q(t) = 1 para todo tiempo. En cambio, si K # 0, la evolucién temporal
de €(t) serd totalmente diferente. Para ver cémo es esta evolucién, podemos estudiar c6mo
varia el factor de escala para distintos casos:

|Q(t) — 1] = (3.1)

- Universo dominado por materia:

at) < t?? = Q@) — 1] x a(t) o /3 (3.2)

- Universo dominado por radiacién:

alt) < t'? = Q@) — 1] xa(t)? x t (3.3)

Con estos resultados, se observa que, en ambos escenarios, la cantidad |2 — 1| indefectible
y mondtonamente aumentara.

Las observaciones muestran que el valor del parametro de densidad en la actualidad,
Q(ty) = Qo, es del orden de la unidad. Utilizando las ecuaciones anteriores, podemos deducir
qué valores debi6 tener €2(t) a tiempos inciales del universo, para reproducir los valores que
se observan hoy. Para esto, realizaremos el célculo como si €2(¢) hubiera evolucionado hasta
hoy en un universo dominado siempre por radiacién, y asumiremos que el valor )y que se
observa no es significativamente distinto del que se obtiene bajo esta hipotesis. Ademas de esta
hipétesis, supondremos que la contribucion realizada por la energia oscura en este proceso
es despreciable. Esto nos permitird calcular, de manera simple, la evolucién de Q(t). Para
ello, recurrimos a la relacidon que establece que el factor de escala evoluciona inversamente
proporcional a la temperatura, T', asociada a la distribuciéon de cuerpo negro del campo de
radiacion. Esto es, a(t) o T~! [66]. En la actualidad, el FCR tiene una temperatura tal que
kTy ~ 10~'3 GeV. Ahora bien, compararemos el valor €}y con el valor de Q(t) en otra etapa
del universo. Si suponemos que las ecuaciones de la Relatividad General son validas hacia
el pasado hasta la época de Planck, cuando la temperatura del universo era del orden de
ETp ~ 10! GeV, se obtiene:

| — 1fr=r afp T? —64
m ~ a—g ~ T—j% ~ O(1077). (3.4)
=10

Esta hipotesis de validez de la Relatividad General hasta dicha etapa puede resultar
demasiado arriesgada, entonces podemos optar mas prudentemente por retroceder solamente
hasta la época de nucleosintesis, donde kT ~ 1MeV. En este caso resulta:

‘Q - l‘T:TN a%\f 102 —16
% x5 & ~ 010 . 3.5
|Q — 1|r=7, a¢  T% ( ) (3:5)

En ambas situaciones, el resultado es concluyente: si buscamos que €2y sea del orden de la
unidad en el presente, el valor de () en épocas tempranas debi6 haber sido extremadamente
cercano a uno, y las condiciones iniciales, entonces, debieron estar ajustadas muy finamente.
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3.1. Problemas tradicionales del Big Bang

3.1.2. Problema del horizonte

Como ya fue dicho, el FCR es radiacién de microondas que nos llega desde todas direccio-
nes, con una distribuciéon de cuerpo negro, y con una temperatura media, Ty ~ 2.725 K. El
FCR también muestra pequefias anisotropias en la temperatura del orden de 10~° relativas
a la media. Los fotones del FCR, que hoy nos llegan, practicamente no han interactuado con
el resto de la materia desde el momento del desacople. Por lo tanto, la casi perfecta isotropia
que se observa en todo el FCR debe ser el resultado de interacciones previas al momento
del desacople. Sin embargo, segtin el modelo del Big Bang, no existié suficiente tiempo en la
historia del universo para que todas las distintas regiones que se observan en el FCR pudieran
interactuar y alcanzar esta isotropia y uniformidad, antes del desacople. Esto se puede ver al
considerar el horizonte de particulas para distintos tiempos. En [10] se demuestra que:

/OtD a‘(li) < /t: a‘z), (3.6)

donde tp es el tiempo del desacople. Esta desigualdad nos dice que la distancia que la luz
pudo haber viajado antes del desacople es mucho menor que la distancia que viajé después
del desacople hasta nosotros, y también mucho menor que el horizonte de particulas actual.
Esto se puede observar més explicitamente en la Figura 3.1.

Presente

N e, koo A—

Figura 3.1. Problema del horizonte: los puntos P y Q se en-
cuentran sobre la superficie de ultima dispersién, la cual podemos
observar desde el presente. Se puede ver que ambos puntos no tu-
vieron tiempo suficiente para tener un pasado causal en comun,
pues sus conos de luz pasados no se superponen; por lo tanto, es-
tos no se encuentran conectados causalmente. Sin embargo, ambos
puntos se encuentran en equilibrio térmico entre si. Figura tomada
de [33].

En conclusién, en el modelo tradicional del Big Bang existe una desconexion causal entre
los distintos regiones del FCR, que se contradice con lo que muestran las observaciones. Esto
significa que este modelo no puede explicar la alta isotropia y uniformidad en la temperatura
de los fotones del FCR, como una consecuencia de las interacciones de estos con la materia
antes del desacople.
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3. Inflacién estandar

Antes de continuar, resulta interesante conocer la distancia angular minima que debe
haber entre dos puntos sobre el FCR, para que estos estén causalmente desconectados. Esto se
puede hacer calculando la relacién entre el horizonte de particulas al momento del desacople,
dp, y la distancia que hay entre la superficie de desacople y nosotros. Resulta:

dp
Op = — 3.7
D dO 5 ( )
donde .
D dt
drn = - 3.8
D /0 CL(t) ) ( )
y

o gt
do = /tD pat (3.9)

Calculando estas cantidades se puede ver que fp ~ 1.2° [3]. Por consiguiente, si tomamos
dos puntos del FCR tal que su distancia angular sea 6 > 0p, estos habrian estado desconecta-
dos causalmente, y, en consecuencia, no podria haber existido en el pasado equilibrio térmico
entre estos puntos. Sin embargo, como ya fue mencionado, hoy se detecta una temperatura
muy similar al observar el FCR en todas las direcciones del cielo.

3.2. Problema de las inhomogeneidades

Como ya mencionamos, las primeras dificultades que se detectaron e intentaron corregir
fueron los problemas de planitud y horizonte. Sin embargo, otra problematica relevante para
la cosmologia en las ultimas décadas, ha sido la de hallar un mecanismo que de cuenta de la
generaciéon de las inhomogeneidades primordiales, que habrian conducido posteriormente a las
anisotropias que detectamos hoy en el FCR. Este no es, como los dos anteriores, un problema
de ajuste fino, sino que surge como una explicacién ausente del modelo. Anteriormente, al
desarrollar el problema del horizonte, pusimos nuestra atencién en la componente homogénea
del FCR. Sin embargo, ya hemos mencionado que esta radiaciéon contiene pequenas anisotro-
pias. Estas anisotropias en la temperatura del FCR se asocian con inhomogeneidades en la
densidad de energia-materia del universo. Y estas ultimas se relacionan con la formaciéon y
evolucion de la estructura del universo, a partir de semillas primordiales que deberan haber
surgido en los instantes iniciales del universo, producto de algin mecanismo que las haya
generado.

Cuando nos referimos a la estructura del universo, nos referimos a los objetos que se
observan en éste (las galaxias, los cimulos de galaxias y lo supercimulos de galaxias) y a
su distribucién en el espacio. Al estudio de como se formaron estas inhomogeneidades, se lo
denomina formacion u origen de estructura.

Actualmente, se propone que estos objetos se formaron a partir de sobredensidades inicia-
les de materia, que crecieron y evolucionaron hasta formar las estructuras que hoy observamos.
El proceso que describe cémo, a partir de pequenias sobredensidades iniciales, se pueden llegar
a formar grandes estructuras, se puede plantear, como una buena aproximacién, mediante
fisica newtoniana. El desarrollo que presentaremos a continuacién, con el objetivo de describir
la evolucion de estas inhomogeneidades, esta basado en el planteo realizado en [56].

En dicho planteo, se considera a la materia del universo como un fluido, caracterizado
por una densidad de materia, p(x,t), y una presion, p(x,t). Ademds se define una velocidad
del sonido, vs(x,t), como la velocidad a la que las perturbaciones se desplazan en este fluido:
v2 = Op/dp . Entonces, se supone la existencia de ciertas perturbaciones primordiales en
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3.3. Propuesta de Inflacién

la densidad de materia, dp(x,t), y a estas perturbaciones se las descompone en modos de
Fourier respecto a la densidad media pg:

op(x,t)
PO

_ (2717)3 / Bk Gy (1) ek (3.10)

Entonces, se estudia el comportamiento de estos modos dy(t). Se observa que los modos
con longitudes de onda menores que la escala de Hubble, A = 27/k < H~!, serdn descriptos
por la ecuacion [56]:

. . k?
ok + 2H oy, + vf,?ék = 4G pdy, (3.11)

El tercer término del miembro izquierdo de la igualdad expresa la accién de la presién, y el lado
derecho, la accién de la gravedad. Ambos términos compiten y esto determina la estabilidad
del sistema. Si resulta dominante el término de la gravedad, el sistema se vuelve inestable, es
decir, las perturbaciones crececen en el tiempo . Este fenémeno se puede caracterizar mediante

la longitud de onda de Jeans:
27 [ 02
A= — = 5| 3.12
Tk 2Ga?p (3.12)

Inhomogeneidades con longitudes de onda menores que A; tendran soluciones oscilan-
tes y estables. Por el contrario, inhomogeneidades con longitudes de onda mayores, tendran
soluciones inestables. Esta inestabilidad generara que estas inhomogeneidades colapsen gravi-
tatoriamente, aumenten su tamafio y, en consecuencia, den lugar a la formacién de estructura.

Por otro lado, la presencia del pardmetro de Hubble, H(t), y del factor de escala, a(t),
en la ecuacion, determina que la expansién del universo también afectara los procesos de
crecimiento de las inhomogeneidades. En este sentido, se puede demostrar que la formacién
de estructura sélo puede darse en etapas cosmolédgicas dominadas por materia. Esto es asi,
pues en esta etapa, la expansion no es lo suficientemente rapida como para actuar en contra del
colapso gravitatorio de la materia. En caso contrario, en un universo dominado por radiacién
o energia oscura, la expansion del universo resulta mas importante que la inestabilidad propia
de la inhomogeneidad, y las particulas no lograran colapsar y formar estructuras a gran escala
[56].

Este proceso, si bien se encuentra bien entendido, no existe ninguna explicacién respecto
a como se produjeron las condiciones iniciales necesarias para que dicho proceso ocurra. Estas
condiciones iniciales son las inhomogeneidades primordiales, las semillas de la estructura cés-
mica. Es en esta instancia donde el modelo estandar del Big Bang no logra dar una respuesta
satisfactoria a este problema: en el marco de este modelo no existe ningiin mecanismo que
genere ni explique estas inhomogeneidades primordiales. Veremos, en los capitulos siguientes,
cémo el modelo de Inflacién provee un mecanismo para hallar una posible solucion a este
problema, pero que, a la vez, abre nuevas dificultades, que necesitaran de una nueva revisiéon.

3.3. Propuesta de Inflacién

En las secciones previas, se describieron los principales problemas del modelo del Big Bang.
Veremos, a partir de ahora, como la propuesta de Inflacién puede resolver estos problemas. En
lo que resta de este Capitulo, estudiaremos las ideas mas generales del proceso inflacionario
y cémo puede contribuir en la resolucién de los problemas de planitud y horizonte.

Antes de continuar, es importante aclarar que Inflacién no es un modelo que reemplace
al del Big Bang, sino que es una nueva fase, que se agrega a las que ya formaban parte del
modelo cosmoldgico estandar. Se propone que esta nueva etapa ocurre durante los primeros
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3. Inflacién estandar

instantes del universo, aproximadamente a tiempo t ~ 1073% segundos. Una vez que concluye

esta etapa, continta la evolucién del universo dominado por radiacién, tal como lo describe
el modelo estdndar del Big Bang. De esta manera, se busca solucionar los problemas ya
enunciados, sin afectar las virtudes del modelo original.

Consideremos primero el problema de planitud. Habiamos establecido que el problema
surgia a partir de cémo era la evolucién temporal de §2(¢): este parametro siempre se aleja
del valor 1, salvo que inicialmente sea extremadamente cercano a la unidad. Si tuviéramos
una evolucién temporal tal que:

d
Zle) -1 <o, (3.13)

no serfa necesaria dicha condicion inicial y el problema de ajuste fino desapareceria. Veamos
en detalle esta derivada temporal:

d d/ 1 d /1 i
L100) - 1] = K] %5 <a2H2) = K|S <a2> = 2K . (3.14)

En base a este resultado, podemos ver que, en los casos donde el universo se esta expan-
diendo, a > 0, y estd desacelerado, @ < 0, tendremos que %\Q(t) — 1| > 0. Esto es lo que
ocurre en los casos donde el universo estd dominado por radiaciéon o materia. Si existiera
algiin otro proceso que generara una etapa de expansion acelerada, d > 0, se podria resolver
el problema de planitud.

Una expansién acelerada del universo también es capaz de resolver el problema del ho-
rizonte. Por ejemplo, si tomamos un caso particular de expansion acelerada, una expansién
del tipo a(t) o< eM, donde A es una constante positiva, podemos invertir la desigualdad (3.6),

de manera que se obtenga [10]:
tp dt todt
> / @ 3.15
| aw > h, aw 1

donde t; es el tiempo en el que comienza la expansion acelerada. Con este resultado, las
distintas regiones, anteriormente desconectadas causalmente, tienen suficiente “tiempo” para
que sus conos de luz se superpongan. Asi, todas estas regiones pueden interactuar y alcanzar
el equilibrio térmico antes del desacople, como puede observarse en la Figura 3.2.

En consecuencia, en este punto podemos proponer como posible solucién a los problemas
antes mencionados, la existencia de una etapa del universo denominada Inflacion. Esta etapa
tendra como propiedades generales haber ocurrido en los momentos iniciales del universo vy,
fundamentalmente, ser un periodo de expansién acelerada.

Ahora bien, como hemos visto en el capitulo anterior, en la ecuacién (2.21), la condicién
de expansion acelerada impone condiciones sobre la densidad de energia y la presién:

a>0 < (p+3p <0, (3.16)

y esto implica, asumiendo que la densidad de energia es positiva, que la presién total en el
universo es negativa, p < —p/3. Ni la materia ni la radiacién pueden satisfacer esta condicién.
Por lo tanto, si queremos modelar un universo en expansién acelerada, debemos buscar un
candidato que cumpla dicha condicién sobre la densidad de energia y la presion.

Por el momento, no nos preocuparemos por encontrar el candidato encargado de cum-
plir esta condicién. Antes que eso, simplemente asumiremos que tenemos dada la condicién
p < —p/3; en particular, tomaremos que se cumple la relacion p = —p. Un periodo del uni-
verso donde se cumple esta condicién, se denomina una etapa de Sitter. Esta hipdtesis nos
permitira simplificar este andlisis inicial y estudiar ciertas propiedades generales del periodo
inflacionario.
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3.3. Propuesta de Inflacién
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Figura 3.2. Solucién al problema del horizonte: cuando conside-
ramos una etapa con expansioén acelerada, los conos de luz de los
puntos P y Q se superponen. Por lo tanto, entre estos puntos se
establece una conexién causal, que permite explicar el equilibrio
térmico observado en el FCR. Figura tomada de [33].

Establecida dicha hipdtesis, si observamos las ecuaciones (2.22) y (2.28), llegamos a la
conclusién que, durante la etapa de Sitter, p y H son cantidades constantes en el tiempo.
Llamaremos H; a este valor constante del pardmetro de Hubble durante la etapa de Inflacién.
A partir de esto, el factor de escala resulta:

at) = a; ettt (3.17)

donde a; y t; son los valores correspondientes al inicio de la etapa inflacionaria para el factor
de escala y la coordenada temporal respectivamente.

Es importante recordar que, al inicio de esta Seccién, hemos mencionado que, con un
factor de escala que tenga un crecimiento exponencial en el tiempo, se puede invertir la
desigualdad (3.6), y asi resolver el problema del horizonte.

Antes de abordar con esta mismo enfoque el problema de planitud, definiremos la cantidad
conocida en idioma inglés como el numero de e-foldings, N:

N = Wn[H;(t; — t;)], (3.18)

donde ty es el tiempo en el que finaliza la Inflacién. Con esta definicién, durante el periodo
completo de Inflacién, el universo se expandi6 eV veces su tamaiio inicial, esto es:

eN = Z((’;f)) . (3.19)

Ahora, retornemos al problema de planitud. Con el objetivo de resolver este problema,
buscamos que actualmente €2, ~ 1. Ya vimos que, para obtener esto, deberfa ocurrir que |2—1|
sea un valor extremadamente cercano a cero al momento que comenzé el periodo dominado
por radiacion. En este razonamiento, estamos suponiendo que el instante en que comienza el
periodo dominado por radiacién coincide con el instante en que termina la Inflacion. Ademas,
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3. Inflacién estandar

como H es constante, recurriendo a la ecuacién (3.1) se obtiene:

1
|Q—1| x o (3.20)

Aqui, entonces, plantearemos:

Q-1 2(t,
0= ey _ a(hi) _ gan (3.21)
€2 — 1, a*(ty)

Como conclusion, es posible obtener un valor extremadamente cercano a cero para la
cantidad [Q — 1|, sin tener que pedir condiciones de ajuste fino sobre [ — 1[;. Esto se
puede lograr si se imponen condiciones sobre los valores que puede tomar N. Es decir que los
procesos fisicos que ocurren durante el proceso inflacionario favorecerian que se observe en la
actualidad el valor €2y ~ 1, en lugar de que este valor surja como el resultado de una condicién
inicial altamente improbable. Se suele establecer como un valor posible para solucionar los
problemas de planitud y del horizonte, el niimero de e-foldings N 2 60 [3].

El valor g ~ 1 implica K =~ 0, pero en este punto es importante aclarar que, si bien
Inflacion favorece este valor de €2, eso no implica que este proceso modifique las propiedades
geométricas globales del espacio-tiempo: si el universo es inicialmente abierto o cerrado, este
permanecera asi, independientemente de la Inflacién. Lo que genera el proceso inflacionario
es un crecimiento del radio de curvatura, dey,v, definido en la ecuacion (2.43), de manera que,
localmente, el universo aparenta ser plano con gran presicion.

Hasta aqui, hemos abordado dos de los problemas tradicionales del modelo del Big Bang.
Ademas, desarrollamos la propuesta del mecanismo inflacionario con el objetivo de resolverlos.
Sin embargo, atin no hemos presentado ningtn candidato concreto que se encargue de generar
la expansién acelerada durante este periodo, ni hemos hecho ninguna mencién respecto a un
proceso que de lugar al origen de las semillas de estructura, y poder dar cuenta, entre otras
cosas, de las anisotropias observadas en el FCR. En las proximas secciones nos abocaremos
a estas tareas.

3.4. El campo escalar Inflatén

En la Seccién anterior, mostramos cémo una etapa del universo con expansion acelerada
puede resolver algunos de los problemas del modelo del Big Bang. También mostramos que,
para que este periodo ocurra, se debe satisfacer p < —p/3. Propondremos ahora un campo
escalar como el candidato encargado de generar el proceso de expansiéon acelerada, y veremos
que, efectivamente, este candidato puede satisfacer esta condicién. En la literatura, este campo
escalar es llamado Inflaton. Ademés, en este trabajo nos abocaremos a los modelos que
contienen la condicion de slow roll; en la proxima secciéon veremos en detalle qué implica esta
condicion. Un estudio introductorio del campo escalar Inflatén con la condicién de slow roll,
puede verse en [56].

En principio, tal como se afirma en [33], es importante resaltar que, ademéas del modelo
del campo escalar Inflatén, existen otros modelos para describir este proceso. Sin embargo,
el hecho remarcable es que Inflacién hace predicciones genéricas, que son independientes de
un modelo en particular, y los datos observacionales concuerdan con estas predicciones. Es
por esto que se piensa ampliamente que un periodo inflacionario tuvo lugar en el universo
primitivo, mas alld del modelo en particular que se utilice para describirlo.

Realizado este comentario, comenzamos el estudio del campo escalar Inflatén, ¢(x,t).
Si suponemos que dicho campo estd minimamente acoplado a la gravedad, y que tiene un
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3.4. El campo escalar Inflatén

término cinético estandar, la accién de este campo se escribe de la siguiente manera [56]:

5 — /d4x\/?g£ _ /d4$\/jg Bamaﬂqs + Vg, (3.22)

donde V(¢) es el potencial de este campo, y g es el determinante de la métrica. En este caso,
para la métrica FLRW, si trabajamos con tiempo comévil ¢, tenemos /—¢g = a3. Variando
esta accién respecto al campo ¢(x,t), se encuentra la ecuacién de Euler-Lagrange, que nos
da la ecuacién de movimiento para el campo:

g0 (V=9L) _ d(V=gL) _ | (3.23)

YoLa0) op
Asi, se obtiene la ecuacion de movimiento para el campo Inflaton:
. . \V&:

En esta expresion, se puede notar la existencia de un término de amortiguacion, 3H¢. A
partir de esto, podemos interpretar que la energia del campo Inflatén sera disipada a expensas
de la expansion acelerada del universo.

Por otro lado, variando la accién respecto a la métrica g,,, se puede encontrar el tensor
de energia-impulso del Inflaton:

_ 2 (V9L
T = 7= g (3.25)

En este caso, este tensor toma la forma:
Ty = 0,0 0ud — g L. (3.26)

Ademas, se puede asociar el tensor energia-impulso del Inflaton, con el tensor energia-impulso
de un fluido ideal,
T = (p + p) tpty + D Guv, (3.27)

donde p es la densidad de energia del fluido, p su presién y u, su cuadrivelocidad. A partir
de esta identificacion, se pueden obtener las siguientes expresiones:

2 2
Too = p = % + V(¢) + (Zj;) ; (3.28)
Tijg7 ¢ (Vo)?
S =T V) - S (3.29)

En este punto, es util descomponer al campo Inflatéon en dos términos, una componente
homogénea y otra inhomogénea que sea una perturbaciéon, esto es:

¢(X7t) = ¢0(75) + (5¢(X,t), (330)

donde §¢ < ¢g. Es importante aclarar que aqui no estamos asumiendo que estas inhomoge-
neidades existan, solo analizaremos su comportamiento en caso de existir. El tratamiento de
estas inhomegenidades serd a nivel cudntico, y lo desarrollaremos en los préximos capitulos.
Por ahora, nos abocaremos al estudio de la parte homogénea. Entonces, las expresiones para
la densidad de energia y la presién de la componente homogénea del Inflatén se reducen a la
forma: a

po =5 +V(9), (3.31)
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w2 v, (332)

Répidamente, podemos ver en estas expresiones que, si se cumple que V >> ¢2, entonces
tendremos p ~ —p. Por lo tanto, antes de seguir avanzando, es importante resaltar que: un
campo escalar que domine la evolucién del universo y cuyo potencial sea mucho mayor que
su término cinético, puede tener la ecuacion de estado adecuada para generar una época
inflacionaria.

3.5. Condiciones de slow roll

Veamos ahora un modelo particular de Inflacién, denominado Inflacién slow roll, que tiene
la caracteristica de ser el modelo inflacionario més simple dado por un campo escalar y que,
ademas, sus predicciones tedricas coinciden muy satisfactoriamente con las observaciones.
En esta seccién, trabajaremos con el campo Inflatén homogéneo, ¢o(t). Por simplicidad, lo
denominaremos sencillamente ¢(t), y, en los casos donde pueda generar confusién, volveremos
a la notacion original. La ecuaciéon que cumple el campo homogéneo es:

¢+ 3Hp + 03V (¢) = 0. (3.33)

Dada esta ecuacion, para que la Inflacién ocurra, necesitamos imponer ciertas restric-
ciones sobre el potencial y las condiciones iniciales del campo escalar. Como ya vimos, es
necesario suponer que V > ¢2; con esta condicién ya es posible obtener una etapa inflacio-
naria. Ademaés, dentro de este modelo particular de Inflacién, se pide que el potencial sea
lo suficientemente plano, 94V (¢) < 1; ésta es una condicién sobre el potencial del campo
escalar, que resulta independiente de que ocurra un periodo inflacionario o no. Si se satis-
facen estas dos condiciones, entonces el campo escalar “rodara lentamente” sobre su propio
potencial, provocando una expansion acelerada del universo. Por este motivo, estas son las
llamadas, en idioma inglés, condiciones de slow roll. Ademas, debido a que el potencial se
supone practicamente plano, se suele aproximar ¢ = 0, que nos lleva a la condicién qﬁ < 3H qb
En conclusion, las condiciones de slow roll se resumen en:

P < V(9), (3.34)
é < 3H¢. (3.35)

Ahora bien, recordemos la ecuacién de Friedmann (2.20). Si adoptamos K = 0, esta toma
la forma:

81
3
Ademas, si consideramos que, durante la época inflacionaria, la componente dominante
de energia fue la del Inflatén, podemos tomar la ecuacién (3.31) y reemplazarla en la anterior.
Obtenemos:

H*> = —=p. (3.36)

H2_87TG
3

‘ZQ + V(gb)] (3.37)

Ahora, aplicamos las condiciones de slow roll (3.34) y (3.35) a la tdltima ecuacién y a la
ecuacién de movimiento del Inflatén (3.33). Asi, obtenemos las ecuaciones slow roll:

2 _ V()
H? = 512, (3.38)
3Ho = —0,V(9), (3.39)
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3.5. Condiciones de slow roll

donde Mp; = 1/v/87G es la masa reducida de Planck.

La descripcion de la aproximaciéon slow roll se suele caracterizar mediante un conjunto de
parametros, denominados parametros de slow roll. Estos se separan en dos tipos, parametros
slow roll del potencial V(¢) y pardmetros slow roll de Hubble. Los pardmetros slow roll del
potencial V' (¢), €, y 1, , se definen segtn [61]:

1 06V \?
€, = §M123l (?}) , (3.40)
o2V
n, = M2 ¢7. (3.41)

Se puede demostrar que las condiciones de slow roll implican:
e, <1, In|<1. (3.42)

Sin embargo, las condiciones slow roll y las expresiones anteriores no resultan condiciones
equivalentes. En otras palabras, las condiciones sobre €, y 7, son condiciones necesarias,
pero no suficientes, para que las condiciones slow roll se cumplan. Esto es asi, pues imponer
condiciones sobre €, y n,,, significa imponer condiciones sélo sobre la forma del potencial.
Faltaria, atn, la condiciéon sobre el término cinético. A pesar de esta limitacion, estos pa-
rametros resultan ttiles para determinar las caracteristicas y el dominio que debe tener el
potencial V' (¢), de manera que éste pueda conducir a una etapa inflacionaria.

Por otro lado, los parametros slow roll de Hubble, €,, y 1,,, se denominan de esta manera
pues se definen en términos del parametro de Hubble, H, el cual, en este caso, es tratado
como una funciéon del campo escalar ¢. Este tratamiento se puede realizar a partir de la
ecuaciones (2.22), (3.31) y (3.32). Ademads, se debe considerar la ecuacion (3.38), la cual
muestra explicitamente al parametro de Hubble, H, en funcién del campo ¢. Esto conduce a
la expresién [61]:

¢ = —2Mp,0,H . (3.43)

De esta manera, los pardmetros slow roll de Hubble, €, y 1,,, se definen [61]:

OpH\*
e, = 2Mp (Z) : (3.44)
, O3H

Para que se cumplan las condiciones slow roll, estos nuevos parametros también deben cum-
plir:
e, <1, Inyl<l. (3.46)

En este caso, la condicién sobre €,, implica que se cumple P < V(¢) y la condicién sobre
n, implica que se cumple ¢ < 3H¢ [61]. Esto significa que, a diferencia de los parametros
del potencial, las condiciones sobre los parametros de Hubble son suficientes para cumplir las
condiciones slow roll.
A su vez, recurriendo a las ecuaciones (3.33), (3.37) y (3.43), se puede ver que:
H

6H = _ﬁ y (347)
con lo que el pardmetro €,, representa la variacién del pardmetro de Hubble H en el tiempo.
En consecuencia, este parametro permite estudiar que tan cercana es la situaciéon al caso de
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3. Inflacién estandar

Sitter exacto, en el cual H = cte. Ademas, como durante Inflacién slow roll se tiene que
€,; < 1, en los casos donde H ya no sea constante sino que tenga variaciones temporales,
estas variaciones seran pequenas y se dice que este es un caso quasi-de Sitter.

También, se puede ver que la ecuacién anterior implica:

% = H + H? = (1—¢,) H?. (3.48)

De esta manera, ademas de estar involucrado en las condiciones de slow roll, el pardmetro €,
permite contar con un mecanismo que detenga el proceso inflacionario. Cuando €, ~ 1, la
etapa de Inflaciéon concluye. Sin embargo, atin cuando las condiciones de slow roll siguieran
siendo validas, el proceso de Inflacién podria finalizar si interviniera algtin proceso fisico
externo.

Por otro lado, expresado en términos del tiempo conforme 7, el pardmetro de slow roll €,
toma la forma:

g =1 272 (3.49)
donde, como ya hemos definido en la Seccion 2.4, H es el parametro de Hubble conforme.

En este punto, es importante aclarar que, en los proximos capitulos, supondremos Inflaciéon
slow roll y que, ademas, nos encontramos en el caso de Sitter, tal que podremos tomar
H =~ cte, y por lo tanto se cumple que:

) ~ ——— M) ~ -1 (3.50)

CHp' "

Una vez que dejan de cumplirse las condiciones descriptas en (3.46), la etapa inflacionaria
concluye y la energia del campo Inflatén desciende hasta cerca del minimo del potencial V().
La etapa posterior en la evolucién del universo se denomina Recalentamiento. Durante esta
etapa, la energia del Inflatén es transferida a la radiacion. Este mecanismo permite conectar
la expansién inflacionaria con la evolucién estandar, dada por el modelo del Big Bang.

Los mecanismos fisicos que actiian en esta etapa de Recalentamiento atin no se encuen-
tran bien comprendidos. Se entiende, en términos generales, que el Inflatén, en este punto,
se encuentra oscilando en torno al minimo de potencial. Se supone, entonces, que el Inflatén
posee cierto tipo de acoplamiento con otros campos, incluyendo los campos de materia ordi-
naria y de radiacién. Entonces, en este punto, este estado del Inflatén decae, transfiriendo su
energia y generando la creacion de otras particulas. Estas particulas comenzaran a interac-
tuar entre si, creando y destruyendo nuevas particulas, hasta alcanzar el equilibrio térmico,
caracterizado por una temperatura T}....

Se entiende, en los modelos actuales de Inflacién, que este proceso es la fuente de toda la
materia y radiacion existentes en el universo. Una vez que finaliza la época de Recalentamien-
to, continua la etapa dominada por radiacién, de acuerdo al modelo del Big Bang estandar.
En nuestro caso, el entendimiento del proceso de Recalentamiento escapa a los fines de esta

Tesis. El lector interesado en esta fase cosmoldgica, puede dirigirse, por ejemplo, a los textos
[39, 66, 3.

3.6. Perturbaciones cosmolégicas

FEn esta Seccién, introduciremos algunos elementos de la Teoria lineal de perturbaciones
en Relatividad General. Para ello, seguiremos el desarrollo que se realiza en [39]. Esta teoria
nos permitird obtener las ecuaciones que describiran el comportamiento de la componente
inhomogénea del campo escalar Inflatén, 0¢(x,t) y de las perturbaciones de la métrica, dg,,.
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3.6. Perturbaciones cosmolégicas

En lineas generales, esta teoria estudia el caso en que el tensor, g,,, y el tensor energia-
impulso, 7},,,, son perturbados. Esto se puede representar de la siguiente manera:
Juv = G + 5g;w (3 51)

Ty = T + 0T,

donde, en ambos casos, dg,, < g ¥ 01, < T),. Estos tensores perturbados se sustituyen
en las ecuaciones de Einstein y asi se obtienen las ecuaciones perturbadas. Nos restringiremos
al orden lineal en las perturbaciones, lo que nos conducird a ciertas ecuaciones de la forma
[33]:

Llguw)0gu = 0T, (3.52)

donde L es un operador diferencial de segundo orden, que depende de la métrica de fondo
guv- En nuestro caso, esta métrica de fondo, serd la métrica de FLRW.
Las perturbaciones de la métrica pueden ser separadas de la siguiente maneras:

09uv = (0900, 090i,0gij) - (3.53)

Ademas, estas perturbaciones pueden ser clasificadas en funciéon de su comportamiento
frente a rotaciones espaciales sobre hipersuperficies con ¢t = cte. Esta clasificacién separa a
las perturbaciones en: escalares, vectoriales y tensoriales. En este sentido, las perturbacio-
nes escalares se mantienen invariantes frente a rotaciones, y las perturbaciones vectoriales
y tensoriales se transforman como lo hacen los vectores y tensores frente a rotaciones res-
pectivamente [61]. Esta separacion nos permitira aplicar el Teorema de descomposicion. De
acuerdo a este teorema, si se trabaja a orden lineal, entonces las perturbaciones escalares,
vectoriales y tensoriales se desacoplan y, por lo tanto, pueden ser tratadas de manera sepa-
rada al plantear las ecuaciones de Einstein. Se puede ver una demostracion de este teorema
en [28].

En consecuencia, realizamos esta clasificacién para las pertubaciones de la métrica. En
principio, la componente de la perturbacién dggp se puede expresar en la forma [39]:

Sgoo = 2a°¢, (3.54)

donde ¢ es una funcién escalar. Las componentes dgg; pueden descomponerse como la suma
de un gradiente espacial de una funcién escalar, B, y de un vector con divergencia nula,
Szl = 0, esto es:

0go; = ViB + S;. (3.55)

De manera andloga, puede hacerse una descomposicion para las componentes 0g;;:
0gij = Yoy + Eij + Fij + Fji + hij, (3.56)

donde ¢ y E' son funciones escalares, F; es una funcién vectorial con divergencia nula, F*; = 0,
b
y hij es un tensor de orden dos, que satisface las siguientes propiedades:

hy=0 y h%;=0. (3.57)

Es decir, tiene traza y divergencia nulas.

FEn consecuencia, segtin esta descomposicion, las perturbaciones escalares son caracteri-
zadas por las funciones escalares ¢, B, 1 y E. Las perturbaciones vectoriales son descriptas
por las dos funciones vectoriales S; y F;. Y por ultimo, las perturbaciones tensoriales estan
representadas por el tensor h;;.
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3. Inflacién estandar

En términos generales, las perturbaciones escalares estan inducidas por las perturbaciones
en la densidad de energia y son las que, a partir de inestabilidades gravitatorias, inducen la
formacion de estructura en el universo. Las perturbaciones vectoriales estan relacionadas con
la velocidad rotacional del fluido estudiado. Este tipo de perturbaciones no son relevantes
desde el punto de vista cosmoldgico, debido a que decaen muy rapidamente con la expansién
del universo [3]. Las perturbaciones tensoriales no tienen analogo en la teoria newtoniana de
la gravedad y describen, como veremos mas adelante, ondas gravitatorias.

Para las perturbaciones escalares, la métrica toma la forma [39]:

ds? = a? |~ (1+20)dn® — 2Bdnda’ + ((1 - 20)0y; — 2E,;) da'da’)] . (3.58)
Para las pertubaciones vectoriales:
ds®> = a® {— dn? — 2S;dndx’ + (0i5 — Fyj — Fj,i)d:cidxj} . (3.59)
Por 1ltimo, para las perturbaciones tensoriales:
ds* = a* [— dn® + (8;5 — hij)dxidxj} . (3.60)

Por otro lado, analicemos los grados de libertad que tiene el tensor perturbado dg,,, . Te-
nemos 4 funciones escalares, 3x2 = 6 funciones debido a la componente vectorial y 3x3 =9
funciones en la componente tensorial. Ademds, 2 vinculos vectoriales asociados a las divergen-
cias nulas, 3 vinculos por la simetria del tensor h;; y 4 vinculos més debido a las propiedades
hii =0y hljl = 0. En total, son 19 funciones y 9 vinculos, por lo que resultan 10 grados de
libertad.

A su vez, cuando se trabaja con la teoria de perturbaciones, surge el problema de eleccion
de la norma. Este problema surge debido a que las cantidades perturbadas son el resultado de
comparar dos variedades pseudo-riemannianas diferentes: la del fondo y la perturbada. Para
poder realizar esta comparacion entre dos geometrias diferentes, es necesario especificar la
manera en que se mapearan los eventos de una variedad a los eventos de la otra, para, de esta
manera, poder evaluar las cantidades perturbadas [33]. Esta correspondencia es la llamada
eleccion de norma, y cambiar esta correspondencia implica una transformacion de norma.

En términos practicos, una tranformaciéon de norma consiste en una tranformacion de
coordenadas infinitesimal:

ot = T = ot + dat(a”). (3.61)

Como consecuencia de este cambio de coordenadas, se inducen tranformaciones en la métrica,

gas(@) = ¢0s(@") + 6gas(@) = Gap(@) = gOs(@) + 59as(@) (3.62)

donde g(g)ﬁ es la métrica de fondo sin perturbar. Y, por suspuesto, también inducira tranfor-
maciones en cualquier cantidad que sea funcién de las coordenadas x*.

Ademas, considerando los grados de libertad que tiene este problema, estas transforma-
ciones permiten elegir normas particulares' donde se anulen algunas de las funciones de la
descomposicién realizada anteriormente. Dos de las elecciones més usuales son [39]:

- Norma longitudinal o newtoniana, donde B = E = 0. Ademas, si 07j; es diagonal (lo
cual es valido si se asume un tipo de materia sin estrés anisotrépico), entonces ¢ = v,
y solo una variable caracteriza a las perturbaciones escalares. La variable 1) resulta una
generalizacion del potencial newtoniano clésico, y de aqui el nombre de esta norma.

1Si bien en la literatura suele decirse que se eligen normas, en realidad se estén eligiendo sistemas de coor-
denadas mediante transformaciones de coordenadas infinitesimales. En este sentido, en esta Tesis utilizaremos
la terminologia usual, pero teniendo en cuenta esta salvedad.
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3.7. Estudio de las perturbaciones escalares en el enfoque estandar

- Norma sincrénica, donde B = ¢ = 0. Esta eleccién no fija las coordenadas de manera
univoca, sino que existe toda una familia de normas sincrénicas.

A su vez, existen cantidades que resultan invariantes de norma. En el caso de las pertur-
baciones escalares, se pueden construir dos combinaciones lineales independientes que tienen
dicha propiedad. Una de las posibles combinaciones que suelen adoptarse son los denominados
potenciales de Bardeen [39]:

!/
<I>Eq§—%[a(B—E’)]/, \DE¢+%(B—E’). (3.63)
Si estas dos funciones se anulan en algin sistema de coordenadas particular, se anularan
también en cualquier otro. Por lo tanto, estas cantidades permiten distinguir perturbaciones
fisicas de perturbaciones que surgen producto de la eleccién del sistema de coordenadas. Por
esto se dice que estas dos funciones representan los grados de libertad fisicos. Finalmente, a
primer orden en las perturbaciones, y ante una transformacién de coordenadas infinitesimal
como la dada en la ecuacion (3.61), se tiene que el tensor h;; es invariante de norma.

3.7. Estudio de las perturbaciones escalares en el enfoque es-
tandar

En esta Seccién, presentaremos brevemente el desarrollo y los resultados del estudio de
las perturbaciones escalares durante Inflacién, segtiin el enfoque estandar. Este tratamiento se
desarrolla en diversos trabajos; en lo siguiente, seguiremos, en particular, el enfoque presenta-
do en [33, 3, 39]. Veremos, en el préximo Capitulo, los problemas que presenta el tratamiento
estandar y analizaremos una propuesta alternativa para solucionar estos problemas.

Para caracterizar las perturbaciones escalares, trabajaremos en la norma longitudinal que
mencionamos en la Seccion 3.6. Por consiguiente, la métrica perturbada a primer orden toma
la forma:

ds? = a? [~ (1+20) dn® + (1—2¢) 0 da'da’] | (3.64)

Dadas las hipétesis de homogeneidad e isotropia, podemos afirmar que ¢67;; serd diago-
nal y, por lo tanto, ¢ = . Por lo tanto, trabajaremos con la perturbacién 1, que, como
ya mencionamos, representa el potencial newtoniano, y fisicamente es la perturbacién a la
curvatura.

Bajo estas condiciones, se escriben las ecuaciones de Einstein perturbadas:

§Gy = 8nGOTy , 0G) = 8nGST, , G} = 8nGoT] (3.65)

mediante las cuales se llega a las expresiones [39]:

V%) — 3H(HY +) = —4nGa®dTy) (3.66)
Oi(Hap + ') = —4rGa®ST? (3.67)
[W" + 3HY' + (2H + H?)P)6, = 4rGaT) . (3.68)

Por otro lado, la expresién general del tensor energia-impulso del campo Inflatén, ¢(x,t) =
¢o(t) + dp(x,t), se escribe:

TS = §70,00,6 + 0% (~ 307 0,006 — V(®)) | (3.69)
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A partir de esta expresion, se obtienen las componentes a primer orden en las perturbaciones
[33]:

0Ty = a (954 — dpdd) — 05Va?69) (3.70)
0T = d(—a2¢89) , (3.71)
0T} = a™(80¢) — O — DV a*69)0) . (3.72)

Estas expresiones, junto con las ecuaciones (3.31), (3.32) y (3.33) expresadas en tiempo
conforme, nos permiten reescribir las ecuaciones (3.66) y (3.67):

V2% — 3H(HY + ') = 4rGa®*(po + po) (j}?) — 1 — 2%‘;?] : (3.73)
0 0
Hip 4 = 4xGa®(po + po) (jf) : (3.74)
0

Operando con estas ecuaciones, y considerando las ecuaciones de Friedmann expresadas en
términos del tiempo conforme (2.51) y (2.52), se llega a las expresiones:

/ 4
9 ¥ ArGa*(po + po) ( 0p )
— ] = — 3.75
(%) = e v (3.75)
4rGa* !

V) = mGa”(po + po) (’H‘Sib +¢) : (3.76)

H fon

En este punto, es conveniente introducir nuevas variables:

Y
U= —— | 3.77
47 G/po + po (3.77)
/

=aldp + =2 ) : 3.78
v=a(s+ v (3.78)

Expresadas en estas nuevas variables, las ecuaciones anteriores toman la forma:

Viu = 2 <Z)I , v=2~0 (Z)/ , (3.79)

donde z = 0~ = a®(p+ p)'/*H L.

La variable v es conocida como la variable de Mukhanov-Sasaki [40]. Esta variable es
una combinacién de las perturbaciones escalares de la métrica y del campo Inflatén. Es la
variable que, en el enfoque estandar, es sometida al proceso de cuantizacion. Esto implica
que al cuantizar v, automaticamente se cuantiza tanto 1) como d¢. Para realizar este procedi-
miento, primero se busca la acciéon del campo escalar y gravitacional de fondo, realizando una
expansion a segundo orden en las perturbaciones del campo escalar. El resultado contiene
unicamente a la variable v [42]:

1 "
§=3 / d3xdn <v’2 + vV + ZZU?) : (3.80)

De esta accién, a partir de las ecuaciones de Euler-Lagrange, se encuentra la ecuacién de

movimiento para v:
i

o — V- 2 = 0. (3.81)
z
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El momento candénico conjugado de v es 1 = 9L/9v" = v'. En este punto se realiza el proceso
de cuantizacion: la cuantizacién candnica se realiza promoviendo v y 7 a operadores cuanticos,
e imponiendo las relaciones de conmutacion a tiempos iguales:

[@(Xvn)v@(xlvn)] = [ﬁ-(x777)’ﬁ-(x/777)] =0, [f)(x,n),ﬁ'(xl,n)] = 7’5(){ _X/) . (382)
Luego de esto, se realiza la descomposiciéon en modos de Fourier:

d®k

~ ~ik.x * At —ikx
o(x,n) = f @) 3/2 (n)axe™™ + vp(n)a,e ), (3.83)
donde las funciones vy, satisfacen la ecuacién:
Z”
vy + (k% — vk =0 (3.84)

Si se normalizan las funciones vj, de manera que cumplan la relacién vy v} — vgvy = 21,
los operadores ay y &L cumplen las relaciones de conmutacién de los operadores creaciéon y

destrucciéon de particulas:
law, ] = [af,al] = 0, [ak,af] = 6(k —K') . (3.85)

Ademés, la caracterizacién de los modos v (n) se corresponde con la eleccion del estado de
vacio |0) para el campo. Dicha eleccién no es tnica, debido a que trabajamos con un espacio-
tiempo no estacionario [43]. Es importante senalar que, independientemente de la elecciéon que
hagamos, este estado de vacio inicial serd un estado espacialmente homogéno e isotrépico [33].
En este punto, resulta importante aclarar que un estado cuantico es homogéneo e isotrépico
si éste es un auto-estado de los operadores generadores de traslaciéon y rotacién espaciales con
auto-valor cero respectivamente; veremos esto en mayor profundidad en el proximo Capitulo.
El estado que suele adoptarse para caracterizar este estado de vacio es el vacio de Bunch-
Davis [6]. Este es el candidato mds natural, pues se corresponde con el vacio de la métrica de
Minkowski para tiempos iniciales, n — —oo [43].

Entonces, por un lado, tal como se desarrolla en [33], a partir de (3.74), (3.84) y de
las ecuaciones slow roll, se puede hallar la ecuacién de movimiento para los modos de las
perturbaciones del campo Inflatén, dog(n):

S + 2HOP), + k20 = 0 (3.86)

Al resolver esta ecuacion, se puede ver que, para los modos dentro del horizonte (identificados
mediante la condicién k > aH), los modos resultan:

O (1) ~ m@’i’“” : (3.87)

por lo que para escalas menores que el horizonte, estos modos oscilan, con una amplitud que
decae como funcién de a~!. Para los modos fuera del horizonte (k < aH):

1 H
V2k ko
Con lo que, si tomamos que durante Inflaciéon el pardmetro de Hubble, H, resulta aproxima-

damente constante, la amplitud del campo d¢g(n) también es aproximadamente constante
para los modos fuera del horizonte. Este resultado lleva a la conclusién que el modo cuantico

6¢r(n) ~ (3.88)

33



3. Inflacién estandar

se congela al cruzar el horizonte. Este congelamiento de la amplitud, junto con un crecimien-
to en la longitud de onda de estos modos asociado al crecimiento exponencial de a(t), es
intepretado en el enfoque tradicional, como que las fluctuaciones cuanticas se convierten en
fluctuaciones clésicas [56].

Por otro lado, se puede mostrar, trabajando con las ecuaciones (3.77), (3.79) y (3.83), que
la expresion para el operador ﬁ(x, n) resulta [39]:

» ArG(po +po)Y? [ &k ke
w(x’ 7]) _ (pU pO) / k

V2 (2m)3/2 (i (m)asce™ ™ + wf(m)afe ™) | (3.89)

donde los modos u(n) satisfacen la ecuacion:

/!
uj + <I<:2 — > up = 0. (3.90)

En este punto, se calcula la funcién de correlacién de dos puntos del campo cuédntico, y se
realiza la identificacion de esta cantidad con las fluctuaciones de campos clasicos. En otras
palabras, se realiza la siguiente identificacién:

(04 (x, ) (', )[0) = W(x, m)e(x,n) | (3.91)

donde |0) se corresponde con el estado de vacio inicial. Esta identificacién, donde se igua-
lan promedios cudnticos con promedios sobre ensambles de campos clasicos, si bien permi-
te realizar la prediccién del espectro primordial de estructura césmica, tiene problemas de
justificacion y resulta uno de los puntos delicados del paradigma inflacionario. Una de las
justificaciones que se encuentran en la literatura surge a partir del razonamiento que presen-
tamos previamente, donde se pasa de un régimen cuantico a uno clasico como consecuencia
de que la amplitud de las perturbaciones se congela al cruzar el horizonte. En los capitulos
venideros, discutiremos con mayor profundidad esta problematica.

Una vez realizado este paso, se recurre a la definiciéon del espectro de potencias adimen-
sional de las perturbaciones escalares de la métrica para un campo gaussiano, Py (k,n) [33]:

_— dk sen(kr)
et = [ Wy ) ") (3.92)
k kr

Ademés , el valor de expectacion de la cantidad ¢ (x, 7)) (x’,1) en el estado de vacio toma la
forma [33]:

sen(kr)
g

kr 7

con r = |x — x'|. Por lo tanto, comparando las tltimas dos expresiones, podemos identificar
el espectro de potencias, el cual resulta:

(O] (x, n)d(x', m)[0) = / @462 (po + po) [ux? (3.93)

Py(k,n) = 4G*(po + Po) lug[* k* . (3.94)

Los célculos restantes no los expondremos explicitamente; para un tratamiento detallado
se puede consultar el trabajo [33]. Los pasos que restan son los siguientes. En primer lugar,
se deben hallar, a partir de la ecuacién (3.90), la solucién explicita para la funciénes ug(n) y
u).(n). Para esto, se deben obtener los valores para las condiciones iniciales de estas funciones,
ug(1:) v ), (i), los cuales estan determinados, mediante la ecuacién (3.79), por la eleccién del
estado de vacié de Bunch-Davies para los modos vy (n;) y v},(n;). También se debe mencionar,
como explicaremos en la proxima Seccién, que lo modos uy(n) relevantes observacionalmente
para el FCR, son aquellos cuyas longitudes de onda son mayores que el horizonte en la época
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3.8. Las anisotropias y la polarizacién del FCR

dominada por radiacién. Como ya describimos en la Seccién 2.4, estos modos se identifican
tomando el limite —kn — 0. Luego, se deben reemplazar las expresiones finales obtenidas
para ug(n) y uj(n) en la ecuacién (3.94). Al final de este proceso, se obtiene el espectro de
potencias adimensioanl de las perturbaciones escalares de la métrica en el enfoque estandar
[61]:
v

Py(k,n) ~ TP (3.95)
Podemos observar que se obtiene un espectro de potencias invariante de escala, es decir,
que no depende de k. Este resultado tiene buena compatibilidad con lo que muestran las
observaciones del FCR, las cuales detectan un espectro muy cercano al invariante de escala
[52]. A este espectro invariante de escala, se lo conoce como espectro de Harrison-Zel’dovich,
por los apellidos de quienes propusieron este espectro por primera vez [22, 68]. Expondremos

un desarrollo mas detallado de los aspectos observacionales del FCR en la préxima Seccién.

3.8. Las anisotropias y la polarizacion del FCR

Finalmente, en esta Seccién, estudiaremos brevemente la manera en la que se generan las
anisotropias de la temperatura del FCR, y como se relacionan con lo expuesto anteriormente
para el espectro de potencias de las perturbaciones escalares a la métrica a partir de Inflacién.
Ademas, esto nos permitird relacionar las cantidades que calcularemos posteriormente en este
trabajo con las observaciones. Para el desarrollo de esta Seccion, nos basaremos mayoritaria-
mente en el tratamiento que se realiza en [3]. Ademads, presentaremos los resultados de las
observaciones mas recientes del FCR que resultan relevantes para este trabajo.

Las fluctuaciones en la temperatura del FCR se deben a diversos procesos fisicos, y cada
uno de ellos genera fluctuaciones a diferentes escalas. Los procesos que contribuyen a escalas
angulares pequenias sobre la superficie del desacople, § < 1°, tienen que ver con procesos
microfisicos, que no son relevantes a los fines de este trabajo. Por otro lado, el proceso fisico
encargado de generar las perturbaciones en la temperatura a grandes escalas, 0 > 1°, es
el efecto Sachs-Wolfe [57]. Este efecto explica estas fluctuaciones a través de la pérdida o
ganancia de energia de los fotones, debido a la interaccién de estos con pozos de potencial
gravitatorio en la superficie de ultima dispersién.

Ademaés, para grandes escalas, las perturbaciones resultan mayores que el horizonte de
particulas, € > 0p, y de alli que, en estas escalas, la microfisica no sea relevante. En resu-
men, para estas escalas, estas fluctuaciones no han evolucionado significativamente desde el
momento del desacople y, por lo tanto, esta radiacién provee informacién sobre las inhomoge-
neidades primordiales producidas durante Inflacién [58]. Debido a esto, en capitulos préximos,
nos interesara conocer el comportamiento de las perturbaciones que tienen un tamafio mayor
que el del horizonte de particulas.

Estas fluctuaciones en la temperatura respecto a la temperatura media, §7/7Tj, suelen
expresarse en términos de las variables angulares de las coordenadas esféricas, 6 y ¢, sobre la
superficie de tltima dispersién. Esta descripcién se realiza mediante desarrollos multipolares,
utilizando los armoénicos esféricos, Yy, (0, ¢); esto es:

7(67 90) = Z Z O‘leZm(a SD) ) (396)

To 1=0,1,2,.. —I<m<I
donde
oT .
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Aqui, los nimeros multipolares [ estdn asociados con diferentes escalas angulares sobre la
superficie del desacople. Se puede ver que | ~ 7/60 [58], es decir que valores bajos de [ se
relacionan con escalas angulares sobre la superficie del desacople grandes y viceversa. En este
sentido, los valores de [ que corresponden a escalas angulares mayores que el horizonte son
aquellos tales que 2 < 1 < 100 [58].

A su vez, el espectro de potencias angular de las anisotropias en la temperatura, Cj, se

define como: .

Cr = (Jouml*) = G Z |cuml? - (3.98)
—I1<m<lI

Esta cantidad resulta de utilidad, pues permite representar una gran cantidad de datos prove-
nientes del FCR de manera compacta, ademéas de que es un observable que resulta comparable
con las predicciones teodricas de los modelos de Inflacién. Esta comparaciéon se realiza recu-
rriendo al espectro de potencias adimensional de las perturbaciones escalares de la métrica,
Py(k), que, para el caso del enfoque estandar, calculamos en la seccién anterior. La expresién
que relaciona el espectro de potencias angular, Cj, y el espectro de potencias adimensional
de las perturbaciones escalares tedrico, Py (k), resulta [3]:

Ci = 4 [ SERERDYPLRT(R) (3.99)

donde j;(kRp) son las funciones esféricas de Bessel de orden [, con Rp el radio de la superficie
de tdltima dispersién, y T'(k) es la funcién de transferencia. Esta dltima contiene informacion
sobre cémo evolucionaron las perturbaciones desde la época dominada por radiacion hasta
la actualidad, por lo que permite conectar el espectro de las perturbaciones en el momento
que se generaron con el espectro que observamos en el FCR hoy en dia. Si consideramos sélo
el caso de grandes escalas angulares, en donde sélo interviene el mecanismo fisico del efecto
Sachs-Wolfe, esta funcién de transferencia resulta T'(k) = 1, como se puede ver en el Capitulo
7 de [16].

6000 ———————11 ] T T T T ]

4000

3000

L(E+1)Cy 27 [uK?]

2000+~

1000~

L L L L 1 1
1 10 50 500 1000 1500 2000 2500

Multipole moment £

Figura 3.3. Espectro de potencias angular de las anisotropias en
la temperatura del FCR; misién Planck (ano 2013); figura tomada
de [23].

Por otro lado, en los trabajos [22, 68|, se obtuvo como prediccién tedrica, con bases
y motivaciones observacionales, un espectro plano. Como ya mencionamos en la Seccion
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anterior, en honor a los autores de estos trabajos, el espectro plano, es conocido como espectro
de Harrison-Zel’dovich. En este sentido, los resultados de las observaciones muestran que, para
escalas angulares grandes donde los procesos microfisicos no son relevantes, el espectro de
potencias angular resulta muy cercano a un espectro plano [52]. En consecuencia, se espera
que los modelos tedricos predigan, para estas escalas, un espectro muy cercano al de Harrison-
Zel’dovich, aunque es importante remarcar que el espectro exactamente invariante de escala
se encuentra descartado por las observaciones del satélite Planck [52].

Al mismo tiempo, se puede demostrar que la cantidad [(l + 1)C} resultara constante, si y
solo si, el espectro de potencias, Py (k), no depende de k, es decir, es invariante de escala [10].
Por lo tanto, como ya mencionamos, el resultado tedérico que obtuvimos en la Seccién anterior
bajo el enfoque tradicional para el espectro de potencias de las perturbaciones escalares
(ecuacién (3.95)) resulta razonablemente compatible con las observaciones del FCR.

A su vez, en la Figura 3.3 se puede ver que en el marco de un modelo inflacionario, en donde
se obtiene un espectro muy aproximadamene invariante de escala para las perturbaciones
iniciales, y una vez que se tiene en cuenta la funcién de transferencia T'(k), la concordancia
de los resultados tedricos (curva) con los datos observados del FCR (puntos con barras de
error) es extremadamente buena.

Por otro lado, ademés de las anisotropias en la temperatura, se espera que la radiaciéon
del FCR se encuentre linealmente polarizada debido a dispersion Thomson de los momentos
cuadrupolares de los fotones en presencia de electrones libres al momento del desacople [54,
67]. Esta polarizaciéon se puede descomponer en dos cantidades escalares independientes, los
llamados modo E y modo B [59]. El modo FE tiene la propiedad de que sus vectores de
polarizacién tienen rotor nulo: estos son radiales alrededor de los focos frios y tangenciales
alrededor de los focos calientes. Este modo de polarizacién fue detectado, por primera vez,
por el experimento DAST en el afio 2002 [29]. Por el contrario, los vectores de polarizacion del
modo B tienen divergencia nula, pero tienen vorticidad. Este comportamiento caracteristico
se puede observar en la Figura 3.4.

% |/
E<0 \B<0\
TN

/7T N\ —\
| E>0 | /B>0/
N s Ix=

Figura 3.4. Ejemplos de los patrones de polarizacién de los modos
E y B. Imagen tomada de [3].

En este trabajo, prestaremos especial atencién al modo B de polarizaciéon, pues se observa
que, para el estudio de la etapa inflacionaria, este modo tiene una importancia particular. Esto
es asi, pues las perturbaciones escalares crean solamente modo E de polarizacién, mientras
que las perturbaciones tensoriales, si estuvieron presentes también al comienzo del universo,
habrian generado tanto modo E como modo B de polarizacién [3]. Esto produce, por un
lado, que una posible deteccién del modo B en el FCR, para grandes escalas angulares, sea
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3. Inflacién estandar

una sefial concluyente de la existencia de perturbaciones tensoriales primordiales y, por lo
tanto, de una etapa inflacionaria. Por otro lado, en caso de ser detectado, la comparaciéon de
la intensidad observada de este modo, con la intensidad predicha por los distintos modelos
de Inflacién, puede contribuir a descartar o impulsar alguno de estos modelos.

El espectro de potencias angular del modo B, CZBB , como se presenta en [3], tiene la
forma:s:

1

CPP = (lapml®) = =—— > lapml*, (3.100)
20+ 1 o<l
donde
1 Bk N
i = i [ oS D) Vi (0, 9) T () P (3.101)

En esta ecuacion, jj(kRp) son las funciones esféricas de Bessel de orden [, con Rp el radio
de la superficie de dltima dispersién, Tp(k) es la funcién de transferencia del modo B, y hy
es la amplitud clasica de las perturbaciones tensoriales primordiales a la métrica.

Para el modo B de polarizacién, la relacién entre C’ZBB v el espectro de potencias adimen-
sional de las perturbaciones tensoriales, Py (n), resulta [3]:

oo

CPP = st [ SRR T Pul) (3.102)
Otra cantidad que resulta relevante en el estudio de las perturbaciones tensoriales es el
parametro r, que se define como el cociente entre el espectro de potencias de las perturbaciones
tensoriales y el espectro de potencias de las perturbaciones escalares. Este parametro se
puede estimar a partir de la observacién del FCR. En este trabajo, buscaremos predecir
tedricamente su forma funcional y, asi, podremos contrastar el resultado que obtengamos con

las observaciones realizadas y con los modelos de Inflacion tradicionales.
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Figura 3.5. Espectro de potencias angular para el modo B. Los
puntos negros circulares representan las observaciones de BICEP2,
la curva muestra el mejor ajuste del modelo tedrico con r = 0.20.
Los puntos triangulares de colores muestran cotas superiores para
los valores del espectro, obtenidas en otros experimentos. Figura
tomada de [1].

Respecto a los resultados observacionales en la actualidad, la deteccién del modo B de
polarizacién del FCR atin no ha sido confirmada de manera concluyente: durante el ano 2014,

el satélite Planck y el experimento BICEP2 han publicado resultados que se contraponen
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respecto a esta deteccién. Por un lado, el experimento BICEP2, ubicado en el Polo Sur,
afirmé haber detectado el modo B de polarizacion del FCR, con un valor del pardmetro r
dado por r = O.QOfgjgg; en la Figura 3.5 se muestra el resultado del espectro de potencias
angular para las obsevaciones de BICEP2, y se observa que la curva tedérica que mejor ajusta
con estas observaciones correponde al valor r = 0.20. Ademads, en este mismo trabajo se
afirma que el valor r = 0 esta descartado con un nivel de confianza de 7.00. Estos resultados
se encuentran publicados en [1].

Por otro lado, en los resultados del satélite Planck, se acotan los valores posibles de r;
se obtiene, con un nivel de confianza de 95 %, la cota r < 0.11, por lo que se admite la
posibilidad de que los modos tensoriales sean nulos, r = 0 [52]. Ademds, otros resultados del
satélite Planck afirman que la fracciéon por polarizaciéon debida al polvo de nuestra galaxia
presente en la senal puede haber afectado la medicién del modo B primordial del FCR en una
cantidad mayor que la estimada por BICEP2 [50]. Segtn este tltimo trabajo, la contribucién
del polvo en la medicion es del mismo orden que la deteccién del modo B. Por lo tanto, esta
deteccion del modo B de polarizacién del FCR debido a las ondas gravitatorias primordiales
no resulta concluyente y nuevas observaciones deben ser realizadas.

En resumen, el enfoque inflacionario estandar permite realizar predicciones tedricas que se
corresponden con las observaciones del FCR. Sin embargo, presenta en su desarrollo proble-
mas conceptuales, que detallaremos en el préximo Capitulo. Si hemos partido de un estado
de vacio que es perfectamente isotrépico y homogéneo, jcémo es que hemos llegado a un
universo con semillas de estructura, anisotrépico y con inhomogeneidades, y cuyo espectro
para tales inhomogeneidades viene dado por (3.95)? ;Cémo es posible, en el marco de una
teorfa cudntica, cuya dindmica (dictada por la ecuacion de Schrodinger) no rompe simetrias,
haber pasado de un estado perfectamente simétrico a uno que no lo es?

Estas cuestiones ya han sido formuladas y estudiadas en profundidad en los trabajos, e.g.
[48, 64, 30], y aqui adoptaremos el enfoque llevado a cabo en esos trabajos. En particular,
seguiremos lo desarrollado en [12], con el fin de re-obtener el espectro de las perturbaciones
escalares a la métrica y calcular, por primera vez bajo este enfoque, el espectro de las per-
turbaciones tensoriales primordiales. En el préximo Capitulo, haremos un breve repaso de la
formulacion de estas ideas, relacionadas con la hipotesis de colapso auto-inducido.
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Capitulo 4

Inflacién y la propuesta de colapso
auto-inducido

4.1. El problema fundamental del enfoque estandar

En el Capitulo anterior, analizamos la manera en que el modelo inflacionario puede re-
solver los diversos problemas del modelo del Big Bang. En particular, desarrollamos el tra-
tamiento de las inhomogeneidades del campo Inflatén y vimos cémo este tratamiento puede
contribuir a resolver el problema de las semillas primordiales. Para esto, vimos que se sue-
le recurrir al argumento estdndar de que las fluctuaciones cuanticas del estado de vacio del
Inflatén dieron origen a las semillas primordiales de la estructura coésmica.

Sin embargo, en este argumento hay un problema fundamental: en este enfoque, no existe
ningin mecanismo fisico mediante el cual el universo pueda evolucionar desde un estado
inicial de vacio con ciertas simetrias (homogeneidad e isotropia), a un estado posterior (por
ejemplo: la época del desacople, en la cual se emitieron los fotones del FCR), donde estas
simetrias ya no existen. La propuesta original del enfoque que se planteard a continuacion, asi
como un desarrollo en profundidad de los temas de esta Seccién puede verse en los trabajos
[48, 64, 30].

En términos generales, en la evolucién unitaria de un estado cudntico, determinada por
la ecuacion de Schrodinger, se conservan las simetrias presentes. Es decir que la evolucion
unitaria no rompe las simetrias de un sistema, por lo que este tipo de procesos no podria
justificar lo ocurrido en nuestro universo, donde se evolucion6 de un estado inicial homogéneo
e isotrépico, a un estado posterior ya sin estas simetrias. Aqui, es importante agregar que
el espacio-tiempo de fondo, dado por la métrica de FLRW, también resulta espacialmente
homogéneo e isotrépico, y la evolucion dinamica de este espacio-tiempo se describe mediante
las ecuaciones de Einstein, las cuales tampoco rompen las simetrias. Por lo tanto, no sélo
es el estado de vacio inicial el que permaneceria homogéneo e isotropico, sino también el
espacio-tiempo.

En particular, reproducimos a continuacién, lo expuesto en el Apéndice A del trabajo
[30]. Alli, se demuestra que el estado de vacio usualmente adoptado como estado cudntico
inicial, el vacio de Bunch-Davis [6], es isétropo y homogéneo. Para ello, se parte del estado
de vacio incial, |0), definido a partir de la condicién ax|0) = 0, donde day es el operador
destruccién de particulas para el modo k. A continuacién, se contruye el operador generador
de las traslaciones espaciales:

P =Y kala . (4.1)
k

Entonces, se observa que una traslacién en una cantidad arbitraria, D, no genera cambios en
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el estado de vacio inicial |0):
PPy = 10) . (4.2)

Por lo tanto, el estado |0) es homogéneo. De una manera analoga, se puede demostrar la
isotropia de este estado, estudiando su comportamiento bajo rotaciones espaciales.

Por otro lado, otra manera de modificar el estado cudntico de un sistema, es mediante
un proceso de mediciéon de algiin observable. En este caso, en el momento que se realiza la
medicion, el estado inicial colapsa a uno de los autoestados del observable. Estos autoestados
no necesariamente poseen las mismas simetrias que el estado original, por lo que el colapso
del estado original a uno de los autoestados observados puede tener como consecuencia que
alguna de estas simetrias se rompan. En conclusion, la ruptura de alguna simetria, durante la
evolucion de un sistema cuantico inicialmente simétrico, puede ocurrir sélo como consecuencia
de una medicion.

A partir de estas consideraciones, en nuestro caso, surgen varias preguntas: jqué significa
realizar una medicién en el contexto cosmoldgico? ;Cuando ocurrié esta medicion? ;Qué
observable se midi6? No es aceptable pensar que el proceso de medicién ocurrié cuando
los satélites comenzaron a recolectar datos del FCR y que, previo a esto, el universo fuera
homogéneo e isotrépico. Esto es asi, pues las condiciones de nuestra propia existencia exigen
que las inhomogeneidades primordiales existieran y evolucionaran desde las épocas iniciales
del universo. En otras palabras, nuestro propio accionar no puede ser la causa de nuestra
existencia. Por otro lado, surgen problemas relacionados con la capacidad predictiva a partir
de contar con una sola medicién, es decir: jcémo es que tenemos capacidad predictiva si
solamente contamos con un solo universo y, por lo tanto, con una sola medicién posible?
Todas estas cuestiones estan relacionadas con el problema de la medicion en la Mecanica
Cuantica, es decir, el problema de como se da la trancision de un estado cuantico a uno
clasico, y de cémo se seleccionan los valores bien definidos para los observables de estos
estados clasicos. En nuestro caso no estudiaremos en detalle esta problematica, puesto que
excede los objetivos de esta Tesis, pero existen diversos trabajos que abordan este problema
y su injerencia en el contexto cosmoldgico, por ejemplo en [4, 21, 69].

En la literatura, existen diferentes enfoques que abordan este problema fundamental del
modelo inflacionario, como por ejemplo la propuesta de decoherencia [27] o la interpretacion
de varios universos. En este trabajo no explicaremos estas propuestas, asi como tampoco
las dificultades que surgen de estas distintas perspectivas, una presentacién resumida sobre
este tema puede verse en [33]. Si mencionaremos que estas propuestas se basan en las reglas
de la Mecanica Cuantica estandar, pero ya hemos discutido brevemente que, en el contexto
cosmolégico, no es evidente la validez de la aplicacién de estas reglas.

4.2. Propuesta de colapso auto-inducido

Resumiendo lo expuesto en la Seccion previa, se debe encontrar una explicacién satisfac-
toria para justificar la transiciéon de un estado homogéneo e isotrépico a un estado que ya
no posea estas simetrias. A continuacién, se describird brevemente la propuesta de colapso
auto-inducido, basandonos en las consideraciones de la Secciéon anterior, y en lo realizado
en los trabajos mencionados previamente en este Capitulo [33, 48, 64, 30]. La propuesta del
colapso auto-inducido tiene como motivacion intentar responder las preguntas formuladas
en la descripcion de los problemas del enfoque tradicional de la Seccién anterior. Para ello,
esta propuesta modifica el postulado del colapso de la funcién de onda en la interpretacién
clasica de la Mecénica Cuantica: se reemplaza al “observador externo” como responsable del
colapso de la funcion de onda, por un colapso auto-inducido. De esta manera, la explicacién
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propuesta por el esquema de colapso auto-inducido consiste en lo siguiente. El estado cuan-
tico simétrico, correspondiente al que intenta describir las condiciones iniciales del universo
temprano, evoluciona unitariamente, hasta que un aspecto instrinseco al sistema provoca el
colapso de la funcién de onda original, dando lugar a un estado inhomogéneo, compatible con
las observaciones actuales.

La propuesta del colapso auto-inducido se basa en las ideas de Diosi [13, 14, 15] y Penrose
[44, 45, 46] acerca del colapso de la funcién de onda en Mecanica Cudntica. No entraremos
en detalles respecto a estas propuestas, pero diremos que estas sefialan que el colapso de la
funcién de onda es realmente un proceso dinamico, donde la gravedad fuerza al sistema a
tomar una realizacion especifica de entre diversos estados, rompiendo en el proceso la evolu-
cién unitaria de la Mecanica Cuéantica. Respecto a esto, se puede agregar que dicho colapso
auto-inducido se veria como una modificacién no-unitaria a la ecuacién de Schrodinger. Di-
cha modificacién haria que un estado inicial evolucione, de manera no-lineal y estocastica,
a un estado final, proceso que se puede interpretar, de manera efectiva, como un colapso
auto-inducido.

En el marco de esta propuesta de colapso, para poder caracterizar el proceso en cuestion,
debemos especificar el esquema de colapso. Este esquema de colapso actiia como una descrip-
cion fenomenoldgica del pasaje de un estado de vacio inicial a otro estado, mediante el colapso
auto-inducido. En general, este esquema se define a partir de los valores de expectacion que
toma cierto campo cudntico, §(n), y su momento conjugado, 7(n), en el estado post-colapso
|=), evaluados al tiempo de colapso 7°. Estas cantidades las representaremos segun:

()= = EGN)I=), (4.3)

(#(n))=z = EFMN)IE). (4.4)

Se han estudiado diferentes tipos de esquema de colapso; se enumeran exhaustivamente en

[33, 34]. En nuestro caso, trabajaremos con el denominado esquema de colapso independiente.

En este esquema, tanto el valor de expectacién del campo, §(n), como el valor de expectacion

de su momento conjugado, 7(n), en el estado post-colapso |Z), al tiempo 7, estan distribuidos

aleatoriamente en los respectivos rangos de las incertibumbres del estado de vacio inicial, |0).
En consecuencia, el valor de expectaciéon considerado se selecciona de manera aleatoria:

G0z = ery/[A500)] (4.5)
()= = oun | [270)]. (4.6)

donde x; y zj; son variables aleatorias independientes entre si, que tienen una distribucién
gaussiana centrada en cero y con dispersiéon uno, y donde:
2 2
Ag0)] = (01Ag0API0) L [ARGA)] = ©Ola()Plo) (47)
considerando que Ay y A7 son las incertidumbres cudnticas de los campos § y 7 respectiva-
mente, en el estado de vacio inicial.

Ademas, las variables gaussianas xj y o7 no estan correlacionadas estadisticamente entre
si, ignorando la correlacion natural que existe entre los campos en el estado pre-colapso. Esta
independencia estadistica es una suposicién particular de este esquema; como ya menciona-
mos, existen otros esquemas de colapso, como el esquema de Wigner [11], que si tienen en
cuenta la correlacion entre el campo y su momento canénico conjugado. Estas correlaciones
surgen en los esquemas que toman en cuenta el Principio de incerteza de Heisenberg.
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En resumen, los valores de expectacion del estado post-colapso saltan a un valor aleato-
rio, determinado por las variables gaussianas x; y xj7. Cuando introduzcamos este planteo
en los préximos capitulos, los campos cuanticos que experimentaran este proceso seran las
inhomogeneidades del campo Inflatén y las perturbaciones de la métrica.

Originalmente, la propuesta de colapso auto-inducido se introdujo en el marco de una
gravedad semi-clasica [48]. En este enfoque, se recurre al colapso auto-inducido, y se estudian
las perturbaciones del campo Inflaton y de la métrica, pero realizando la cuantizacién solo
sobre las perturbaciones del Inflatén. Luego, se calculan los valores de expectacién de este
campo cuantico, y estos valores son lo que se utilizan al escribir las ecuaciones de Einstein. De
esta manera, se acoplan las perturbaciones cldsicas de la métrica, con los valores esperados
del campo cuantico de las perturbaciones del Inflatén. Es decir se trabaja con las ecuaciones
de Einstein semi-clasicas, las cuales se pueden representar mediante la expresion:

G = 87G{(T,,) . (4.8)

Este planteo supone que la descripcién de la gravedad en términos de la métrica es una
descripcion cléasica, y que la teoria cuantica de la gravedad tendra otra descripcion diferente a
la conocida, en la cual habria que modificar no sélo las nociones de gravedad sino también de la
Mecéanica Cuantica. En este sentido, se plantea que una de estas modificaciones a la Mecanica
Cuéantica esté relacionada con el colapso auto-inducido, que se reflejaria en modificaciones a
la ecuaciéon de Schréodinger como las mencionadas al inicio de esta Seccion.

En cambio, en esta Tesis, si bien también se recurrira a la propuesta de colapso auto-
inducido, se realizara la cuantizaciéon de la manera tradicional. Es decir, que se promoveran
a operadores cuanticos tanto las perturbaciones del campo Inflatén como las de la métrica, a
través de la variable de Mukhanov-Sasaki, la cual se presenté en el Capitulo anterior. De esta
manera, las perturbaciones tensoriales a la métrica también seran tratadas cuanticamente.
La motivacion para trabajar con este enfoque surge a partir del interés en estudiar, como ya
mencionamos, la posibilidad de obtener un espectro no nulo para las perturbaciones tensoria-
les, a primer orden en dichas perturbaciones. En este sentido, existe un trabajo en progreso,
bajo el enfoque de gravedad semi-clasica, donde se obtiene que, a segundo orden en la teoria
perturbativa, los modos tensoriales serian despreciables [35], por lo que una deteccién positi-
va de ondas gravitatorias primordiales descartaria a los modelos de colapsos en el marco de
gravedad semi-cldsica. Por lo tanto, resulta de interés abordar el estudio de las perturbacio-
nes tensoriales, bajo la hipdtesis de colapso, pero realizando la cuantizaciéon de los campos
de la manera tradicional. Al adoptar este enfoque, seguiremos el trabajo realizado en [12] en
el cual se estudia el espectro de potencias de las perturbaciones escalares durante la época
inflacionaria. En esta Tesis, trabajaremos bajo dicho enfoque, pero también estudiaremos el
espectro de potencias de las perturbaciones tensoriales primordiales.

En el proximo Capitulo, nos abocaremos al estudio de las perturbaciones tensoriales pri-
mordiales de la métrica bajo el enfoque de colapso auto-inducido. En dicho Capitulo, se
presentaran los resultados principales de esta Tesis, dado que representan un aporte original
al estudio del modelo de Inflacién bajo la propuesta de colapso. En este sentido, se calcula-
ra el espectro de potencias de las perturbaciones tensoriales primordiales y el parametro 7,
cantidades, ambas, contrastables con las observaciones del FCR.
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Capitulo 5

Ondas gravitatorias en Inflacién

En este Capitulo, estudiaremos la descripcion de las perturbaciones tensoriales durante el
periodo de Inflacién con la propuesta de colapso auto-inducido. Ademas, analizaremos coémo
estas perturbaciones, de existir, modifican el FCR, y como contrastar estos resultados con las
mediciones actuales. Este Capitulo representa el objetivo central de esta Tesis y resulta un
aporte original al estudio del periodo inflacionario bajo la propuesta de colapso auto-inducido.

En este sentido, recordemos que en la Seccion 3.8 expusimos los resultados del experi-
mento BICEP2 [1], publicados a principios del afio 2014, donde se afirma haber realizado una
medicién no nula del modo B de polarizacién del FCR y, por lo tanto, se confirma la existencia
de ondas gravitacionales primordiales [62]. En paralelo, los resultados de las mediciones del
satélite Planck [52] sostienen que esta deteccion no resulta concluyente, debido a una posible
contaminaciéon de la medicién por parte del polvo de nuestra galaxia. Esta cuestién ain no
se encuentra resuelta, y esta Tesis se enmarca en ese contexto.

Por otro lado, remarquemos lo dicho en el Capitulo anterior: adoptaremos la hipétesis
de colapso auto-inducido, con el objetivo de resolver la problematica inflacionaria, acerca de
coOmo pasar de un estado inicial isétropo y homogéneo a uno que rompa estas simetrias y
contengas las semillas de estructura cosmica. Para ello, recurriremos al esquema de colapso
independiente, presentado también en el Capitulo previo.

A su vez, tanto la propuesta original del colapso [48], como la mayoria de los trabajos
realizados anteriormente bajo este enfoque, e.g. [11, 34, 36|, se efectuaron en el marco de
una gravedad semi-clasica. Es decir, s6lo eran cuantizadas las perturbaciones del campo
escalar Inflatén. Bajo este enfoque, a segundo orden en la teoria perturbativa, si bien no son
nulas, serfan extremadamente pequenas [35]. Por lo tanto, una deteccién positiva de ondas
gravitatorias primordiales descartaria a los modelos de colapsos en el marco de gravedad semi-
clasica. Por el contrario, tal como anticipamos previamente, en esta Tesis continuaremos el
trabajo realizado para las perturbaciones escalares en [12]. En esta linea, trabajaremos con la
hipétesis de colapso, pero cuantizaremos tanto las perturbaciones del campo Inflatéon como
las perturbaciones de la métrica. Este tipo de cuantizacién, ademas, resulta andloga a la del
enfoque estandar, donde se cuantiza la variable de Mukhanov-Sasaki.

Por otro lado, tal como anticipamos en la Secciéon 3.5, trabajaremos con el modelo de
Inflacién slow roll y, al momento de realizar los calculos, asumiremos que nos encontramos
en el caso de Sitter, tal que H ~ cte. Adoptaremos esta hipdtesis puesto que, en esta Tesis,
no tenemos como principal objetivo conocer la forma exacta del espectro de potencias de las
perturbaciones tensoriales, sino analizar, con el enfoque mencionado previamente, su forma
funcional y la posibilidad de obtener un valor no nulo para el parametro r y comparar este
resultado con el caso estandar.

En resumen, el objetivo de este Capitulo es estudiar los modos tensoriales, con el fin de
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5. Ondas gravitatorias en Inflacién

analizar la posibilidad de obtener un espectro no nulo para las perturbaciones tensoriales
y, en consecuencia, un valor para el parametro r distinto de cero. Motiva esto las recien-
tes observaciones del satélite Planck y del experimento BICEP2. Finalmente, este estudio
lo realizaremos bajo un esquema de colapso auto-inducido (puramente fenomenolégico, sin
considerar un mecanismo de colapso especifico) y en el marco de una cuantizacién simultanea
de las perturbaciones del Inflatén y de la métrica (escalares y tensoriales).

A continuacién, comenzaremos con el estudio de las perturbaciones tensoriales, retomando
lo mencionado en la Seccién 3.6. Luego, procederemos a la cuantizaciéon de estas perturba-
ciones y calcularemos su espectro de potencias. Mas tarde, presentaremos un tratamiento
andlogo, realizado originalmente en [12], para el caso de las perturbaciones escalares, con el
objeto de obtener el parametro r. Finalmente, expondremos algunas conclusiones en base a
los resultados obtenidos, y realizaremos una comparacion de éstos con las observaciones.

5.1. Presentacion de las perturbaciones tensoriales

Previamente, en la Seccion 3.6, realizamos una breve descripicién de las perturbaciones
tensoriales. Debido a que, en esta Tesis, nos enfocaremos particularmente en este tipo de per-
turbaciones, desarrollaremos con mas detalle algunas de sus caracteristicas mas importantes.
Recordemos que estas perturbaciones pueden ser caracterizadas por un tensor de rango dos
hij(x,n), que cumple las propiedades hii =0y h”jl = 0. Estas propiedades conducen a que
este tensor tenga sélo dos grados de libertad. Por lo tanto, se suele realizar la descomposicién
del tensor h;; en términos de estos dos grados de libertad [66]:

hij = h+€;9 + hXein , (5.1)
donde ef‘j, A = + X, son tensores de polarizacién, independienes del tiempo, que satisfacen
las condiciones:

ef‘j = e?i, ef‘i =0, k:ze;-\j =0, (5.2)

donde k* es la componente i del vector ntimero de onda, que define la direccién de propagacién
de esta perturbacion. Ademas, a primer orden en las perturbaciones, y ante una transforma-
cién de coordenadas infinitesimal como la dada en la ecuacién (3.61), se tiene que h;j es
invariante de norma, por lo que, como ya mencionamos, describe grados de libertad fisicos.

Por otro lado, también hemos mencionado en la Seccién 3.6 que estas perturbaciones des-
criben las ondas gravitatorias. Respecto a esto, podemos decir que las ondas gravitatorias son
una prediccion de la Relatividad General, y que, astrofisicamente hablando, existen diversas
maneras de generarlas. Sin embargo, en esta Tesis, estamos enfocando nuestra atencién a las
que pudieron haberse generado al comienzo del universo, y por eso las llamamos primordiales.
La manera de comprobar que el tensor h;; efectivamente representa ondas gravitatorias es
estudiando las ecuaciones de Einstein a primer orden para estas perturbaciones. Se demuestra
que para cada una de las funciones, hy, A = +, X, de los términos de la ecuacién (5.1), se
tiene [16]:

}.IA—FQ%}‘L)\—Fk‘Qh/\ =0, (5.3)

que representa una ecuacién de ondas amortiguada. Las soluciones que se obtienen de esta
ecuacién son llamadas ondas gravitatorias, cuyas amplitudes decaen en el tiempo. Las ondas
con menor longitud de onda decaen mas rapidamente que las de mayor longitud de onda. Este
comportamiento tiene una consecuencia importante cuando se pretende estudiar el efecto de
las ondas gravitatorias primordiales en las anisotropias del FCR. Se observa que las ondas
gravitatorias primordiales con longitudes de onda mas pequenas que el horizonte de particulas
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5.2. Cuantizaciéon de las perturbaciones tensoriales

decaen lo suficientemente rapido como para no haber afectado a las anisotropias con pequenas
escalas angulares. De de esta manera, las ondas gravitatorias primordiales s6lo pueden haber
repercutido en las anisotropias del FCR a grandes escalas angulares [16]. Este efecto, junto
con los argumentos mencionados en la Seccion 3.8, conducird a que, mas adelante en este
Capitulo, cuando estemos abocados al estudio de las perturbaciones tensoriales, solo resulten
relevantes los modos de estas perturbaciones mayores que el horizonte de particulas.

5.2. Cuantizacion de las perturbaciones tensoriales

Para estudiar las perturbaciones tensoriales, partiremos de la accién que se presenta en
la Seccién 8.4 del libro [39], la cual estd dedicada el estudio de las ondas gravitacionales en el
periodo inflacionario. Luego, realizaremos el proceso de cuantizacién y adoptaremos la pro-
puesta de colapso, de manera andloga a lo efectuado en [12] . Esta accién se puede obtener
desarrollando la accién de Einstein, junto con la accién de un campo escalar acoplado mini-
mamente a la gravedad, hasta segundo orden en la perturbacion h;;(x,n). En consecuencia,

se obtiene: )

- 7/d3:pdna2 (ny'W," = i) (5.4)
647G 7o I
Recordemos que, tal como explicitamos en el Capitulo 2, las derivadas respecto al tiempo
conforme, 7, se expresan mediante un apdstrofo, ' 7, y las derivadas covariantes mediante
un punto y coma, “ ;"

Para continuar, debemos descomponer h;; en modos de Fourier. A partir de ahora, tra-
bajaremos con uno solo de los términos de polarizacién, A = +, x . Cada uno de estos dos
términos se puede trabajar de manera independiente, y con ambos se obtienen resultados
idénticos; de esta manera, al final del proceso, cuando consideremos la contribucién total,
multiplicaremos por dos el resultado que surge de analizar uno sélo de ellos. Por lo tanto,
considerando solo una polarizacién, la descomposicion en modos de Fourier resulta:

dgk ik.x
i) = [ o i) i) (55)
Sustiyendo esta expresion en la accién anterior, podemos reescribirla,
_ 1 3 2 i j ! 2
_ m/d kdpa®eiel (ihy — Khiho) (5.6)

Ahora, hacemos un cambio de variable:

\/eif'eé h 5.7
Uk =\ 39,6 4k (5.7)

Expresada en términos de esta nueva variable, la acciéon toma la forma:

1 o a”
S = 5/d31<:al77 {vkvk — <k2 — a) vkv_k] . (5.8)

Esta accién describe un campo escalar real en términos de su transformada de Fourier, es
decir:

2

Reescribimos la accién de este campo en el espacio de las coordenadas. Asi, la accién para
la variable v(x,n) resulta:

S = ;/d?’x dn [(v’)2 — (v3)? + aa//vﬂ . (5.10)

3 ) 3y )
vien) = [ Grmn) e wi) = [Goiputn et (59)
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5. Ondas gravitatorias en Inflacién

El momento canénico conjugado a v(x,n) es:

o(y/—gL
r(em) = 295 i) (5.11)
oV’
Ahora, realizamos la cuantizacién del campo, promoviendo las variables v(x,7n) y m(x,n)
a operadores cuanticos. La cuantizacién canénica consiste en imponer las siguientes reglas de

conmutacién, a tiempos iguales:

[0(x,m), 0(x",n)] = [7(x,n), 7#(x',n)] = 0, [0(x,n),7(x',n)] =id(x—-x). (512

Aqui, nuevamente realizamos una descomposicion en modos de Fourier, en este caso para
los operadores 9(x,n) y 7(x,n). Al hacer esta descomposicion, trataremos al nimero de onda
k de manera discreta; para esto, supondremos que estamos trabajando en una caja de lado
L con condiciones de contorno peridédicas. Cuando resulte necesario, tomaremos el limite
L — o0, con lo que pasaremos a trabajar nuevamente con el ntimero de onda k distribuido
de manera continua. Entonces, esta descomposicion resulta:

00,m) = Targ S0l ™ + () e ) (51
k

Ao n) = Ty S OkmBE™ + off (e %) (514
k

Si realizamos una normalizacion sobre las funciones vi(n) y v.(n), de manera que resulte:
ViU — v = —i (5.15)

puede comprobarse que los operadores [y y BL cumplen las relaciones de conmutacion de los
operadores creacién y destruccion de particulas:

B, Br] = [BLBL] = 0, [B, BL] = 6(k —K') . (5.16)

Se interpreta que estos operadores creacién y destruccién, crean o destruyen una onda gravi-
tatoria en la direccién de k, con una longitud de onda A = |k|~!.

A partir de la accién (5.10), calculamos, mediante las ecuaciones de Euler-Lagrange, la
ecuacion de movimiento para vg. Esta es:

v+ k2—a—// =0 5.17
! — o =0. (5.17)

En este punto, debemos recordar lo mencionado al principio de este Capitulo: en esta Tesis,
trabajaremos en el caso donde se cumplen las condiciones de una etapa inflacionaria tipo de
Sitter, en la cual se tiene H ~ cte, y por lo tanto a(n) ~ —1/(Hn). Bajo esta hipdtesis, la
ecuacion anterior toma la forma:

2
vy + (k2 - 7]2) v, = 0. (5.18)

Esta ecuacién puede ser llevada a la forma de una ecuacion de Bessel y, asi, obtener su
solucion general. Esta toma la forma:

v = A <1 - kzn) e 4 B (1 + kzn) ek (5.19)
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5.2. Cuantizaciéon de las perturbaciones tensoriales

Los valores de las constantes A y B se determinan a partir de la normalizacién (5.15) y
de la eleccién del estado de vacio |0) para el campo. Dicha eleccién no es unica, tal como
ocurre para cualquier espacio-tiempo no estacionario. En este caso, es importante mencionar
que, independientemente de la eleccién del estado de vacio que hagamos, este correspondera
con un estado espacialmente homogéneo e isotropico. El vacio de Bunch-Davies, tal como se
detalla en [43], es el candidato mas natural, pues se define como el vacio que se corresponde
con el vacio de la métrica de Minkowski para tiempos iniciales,  — —oo. Por lo tanto, esta
eleccién se define mediante la condicién [43]:

Vg — e~ cuando n — —oo . (5.20)

1
V2k
Estas condiciones determinan las constantes de la soluciéon general:

A= B=o0. (5.21)

V2k'

Por lo tanto, la solucién de v, para nuestro caso, resulta:

1 i .
= — (1 - —)etn, 5.22
vk V2k ( kn) ‘ (5:22)

En este punto, introducimos la propuesta de colapso auto-inducido: suponemos que, a un
tiempo 7y, denominado tiempo de colapso, se produjo un cambio del estado de vacio inicial |0)
a otro estado |Z). Consideraremos que el tiempo de colapso tiene una dependencia funcional
con el valor k£, de manera que distintos modos, v, colapsaran en distintos instantes. Veremos
mas adelante la necesidad de esta dependencia. Ademas, como ya mencionamos en el Capitulo
anterior, la descripcién de este proceso no incluye un analisis sobre los aspectos intrinsecos
del mismo, sino que haremos una parametrizacion del colapso puramente fenomenolégica.

Es conveniente reescribir al campo ¥ y a su momento conjugado 7 de la siguiente manera:

1 A 1 ,
o(xn) = 7373 ;mme’k-*, T = T3 gﬁk(me%k-x : (5.23)
donde . . . A
o) = v B +viEmMB . s A(n) = vh()Bi + vF ()BT, - (5.24)

El paso siguiente consiste en descomponer a 9y (n) y 7k (n) en sus respectivas partes reales
e imaginarias, donde cada una es, ademas, completamente hermitica. Este procedimiento es
motivado por el hecho de considerar al colapso auto-inducido relacionado con la medicién en
la Mecéanica Cuantica tradicional. Por lo tanto, buscamos que los operadores con los que tra-
bajemos sean hermiticos, pues estos son los operadores asociados con cantidades observables.
Entonces, tenemos:

b(n) = off(n) + iog(n) . Fln) = 7En) + irk(n) (5.25)
donde
0 0) = s (A + oA | (5.20
y
Al = = (kB + g AL (5.7
con .
B = (B + B0y AL = LB - B (5.28)
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Las reglas de conmutacion de estos operadores son:
BB = (Gpe + G10) 1B BT = (G — di10) (5.29)

mientras que todos los otros posibles conmutadores se anulan. En esta ultima ecuacién, es
importante observar que los modos k y —k no son independiente entre si, propiedad que sera
importante mas adelante.

Ahora, como @fj Ty frf I () son operadores hermiticos, puede ser medidos [12]. Por
lo tanto, supondremos, como ya mencionamos, que el colapso auto-inducido esta asociado a
un proceso que acttia de manera semejante a una medicion. En consecuencia, en este marco,
tomaremos los valores de expectacion de estos campos, recurriendo al esquema de colapso
independiente presentado en la Seccién 4.2. Este esquema corresponde a:

(@ i)z = oty [po0p)]. (5.30)

R )= = oty [ArGp)] (5.31)

donde, como ya hemos mencionado, x; v x;; son variables aleatorias independientes entre si
) » LT 17 )
que tienen una distribucién gaussiana centrada en cero y con dispersion uno.
[ _ . . . R,I -
Ademas, dado un estado |=) del campo 0, definimos la cantidad D, de la siguiente
manera;:

= (A= (5.32)

Esta cantidad resulta relevante pues esta relacionada con los valores de expectacién de © vk (77)

y ﬁf I( ). En este sentido, utilizando la definicién anterior, junto con las ecuaciones (5.26) y

(5.27) , vemos que:
(o ()= = VZR[oe() D] (5.33)

(T )z = V2R[op () D] . (5.34)

Por otro lado, para el estado de vacio inicial |0), tenemos:
D =0. (5.35)

Ademas, utilizando la siguiente propiedad,

R172 RI\2 R,I\2
AR = (B0 — D3 (5.36)
obtenemos: ) )
R,I
(A0 = Sloenl (5.37)
Cr112 1
A }0 = Sl (5.38)
que nos permite reescribir las ecuaciones (5.30) y (5.31) en la forma:
RI, . SRt 1
(0 (i))= = oy f’”k(nk I (5.39)
AR,I
(e (k)= = xk II f|vk(77k)| : (5.40)
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5.2. Cuantizaciéon de las perturbaciones tensoriales

Ahora, evaluamos las ecuaciones (5.33) y (5.34) al tiempo de colapso, n;. Esto nos permite
obtener una expresién para Df :I en términos de las cantidades (ﬁf o MiN=y (ﬁf I(n,f;)>5 Una
vez que obtenemos esto, podemos reescribir la ecuacion (5.33), la cual toma la forma:

o ()= = <f»f’f<n;;>>a{ (1 TR 12) cos(hkn — 2x) + [;ﬁ <1 . 1> 4 1] y

knz 2, a 2k
AR e\
X sen(k:nzk)} + W{ (k‘ln - zlk) cos(kn — zx) + (1 + knlzk) sen(k:nzk)} ,

(5.41)

donde z;, = kny.
Entonces, trabajamos con las ecuaciones (5.22), (5.39), (5.40) y (5.41). Esto nos conduce,
finalmente, a la expresién:

. 1
G )= = g [Pl 20aid + Gl z)allly] (5:42)
donde
L\ 2 1
Flkn.z) = [1+ — 1 — — | cos(kn — zi) +
(kn, 21,) ( Z;%) {( knzr zi) (kn — 2r)
1 1
T o ?_1 _|-5 sen(kn —zx) 0, (5.43)
k
911/2
Glhma) = |5+ (1- (1_1)C05(k S
n,2k) = 2 2} kn oz T

1
1
- ( N knzy,

) sen(kn — zk)} . (5.44)

Ahora, regresamos a la ecuacion (5.25) y tomamos el valor esperado de 0y (n) en el estado
post-colapso:

(o(n)= = (B ()= + i(0k(n))= - (5.45)
Utilizamos la ecuacién (5.42) para reescribir la expresién anterior:
R 1
(Ox(n))= = SYAVES [F(kn, z5)2er + G(kn, zk) 2k 11] (5.46)

donde wy ; = a:ﬁj + Z':L‘ﬁd-, con j=1,11I.

A partir de este momento, podemos regresar a la variable original: las perturbaciones
tensoriales de la métrica, hi;(x,n). Al haber cuantizado 0x(7), hemos cuantizado estas per-
turbaciones. Por lo tanto, tenemos:

A~

1 7 ik.x
hij(6,m) = T35 D hi(m)eij (k)e™ (5.47)
k

A 327G 1
h(n) = el a(n)vk(n). (5.48)
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Tomando el valor de expectacion de esta cantidad, en el estado post-colapso tendremos:

(5.49)

(hk(n))= =~ h(n) . (5.50)

Esto significa que el valor de expectacion del operador cuantico hi coincide de manera apro-
ximada con el valor de la amplitud de la onda gravitacional clasica hy. Esta identificacion
puede hacerse con certeza, si el estado post-colapso |Z) es un estado muy picudo. Considera-
remos que esta resulta una justificacion razonable, ya que todos los experimentos realizados
comprueban que luego de un colapso de una funcién de onda, el estado que resulta es un
estado muy picudo en torno al auto-valor del observable medido. En el caso del universo
inflacionario no podemos realizar estos experimentos, pero suponemos que el modelo de co-
lapso auto-inducido conserva esta caracteristica de la Mecanica Cudntica estandar. (En el
paradigma inflacionario estandar, en el cual no se trabaja con la propuesta de colapso, se
hace la siguiente suposicion: para los modos fuera del horizonte, se cumple que fzk — hx.)
Una vez hecha esta suposicién, podemos calcular el valor de la amplitud clésica de las
ondas gravitatorias producidas durante la época inflacionaria. Recordemos que estamos con-
siderando Inflacién slow roll y que el factor de escala satisface que a(n) ~ —1/Hn, pues es-
tamos trabajando en el caso de Sitter; ademds, utilizamos la definicion de la masa de Planck
reducida, mp? = 1/(87G). Con estas consideraciones, la amplitud cldsica hy(n) resulta:

_2H (m) 1
- o k1/2

hk(n) [F(k?], Zk>xk,l + G(k?],zk).%‘k,[[ . (5.51)

mp ezj
Como hemos explicado en la Seccién 3.8 y al comienzo de este Capitulo, los modos que
resultan de importancia observacional son aquellos que estan fuera del horizonte de particulas.
Estos modos se identifican mediante la condicién k < H (estamos suponiendo aqui, como
es costumbre en la literatura, que el radio de Hubble es una cantidad representativa para el
horizonte, a pesar de no coincidir exactamente con el mismo). Dado que, durante la Inflacién
H = —1/n, la condiciéon para modos fuera del horizonte puede reexpresarse mediante la
condicion —kn — 0, recordando que durante el periodo inflacionario, 1 es negativo. En este

limite, se demuestra que:

, 1 ) B 1
i Pz = (S ) £ fim Gl = (o) et 652
donde
1\’ 1 1
flzk) = (1 + 2) [—cos(zk) + (2 - 1) Sen(zk)] , (5.53)
Zl. Zk 2L
() = (1 1+11/2< cos()+1se()> (5.54)
2E) = - — + — — z — sen(z . .
9\2k z,% z,‘i g 2k g
Por lo tanto, para los modos fuera del horizonte se obtiene:
2H 1 1
hk(n) = mp W 1372 [f(zk)wk,f + Q(Zk)l’k,nl . (5.55)
71
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5.3. Predicciones para el espectro de las perturbaciones tensoriales

Esta cantidad depende, finalmente, de los parametros del colapso zx 7 y =k, 7 vy del tiempo
de colapso, a través de la cantidad 2z, = knj. A partir de esta expresion, podremos, en lo que
sigue, realizar las predicciones tedricas para las obervaciones y compararlas, también, con los
resultados del caso estandar.

5.3. Predicciones para el espectro de las perturbaciones ten-
soriales

Consideramos ahora el tratamiento de las anisotropias del FCR realizado en la Seccién
3.8. A partir de lo desarrollado en dicha Seccién, podemos relacionar nuestro tratamiento de
las perturbaciones tensoriales durante Inflacién con las cantidades que pueden ser observadas
en las anisotropias del FCR. En particular, como ya hemos mencionado, nos concentraremos
en el modo B de polarizacién.

En principio, recordemos la ecuacién (3.101), la cual relaciona los coeficientes del desa-
rrollo multipolar, ap i, con la amplitud de los modos de las ondas gravitacionales, hy(n),

durante Inflacién. Estos coeficientes involucran la cantidad escalar \/hijh%. Entonces, al eva-
luar esta cantidad, vamos a obtener que los términos para cada modo k toman la forma
hi(n)\/€';¢’;, donde la funcién hy(n) estd dada por la ecuacién (5.55). Por lo tanto, para los
modos B de polarizacion, la expresién para los coeficientes ap ;,, resulta:

4l . . —
ABlm = WZJl(kRD)Ylm(@,@) T (k) hi(n) eljeji . (5.56)
k

Mas adelante, también nos interesara calcular el espectro de potencias angular para el modo
B de la polarizacion del FCR, definido en la ecuacién (3.98):

PP = (apiml) = 57 3 lanmP (5.57)
—1<m<l

En este punto, mediante argumentos idénticos a los presentados en [12], debemos realizar
ciertas consideraciones sobre los coeficientes ag j,,. El valor de estos coeficientes surge como
resultado de la contribucién del colapso de las funciones de onda para los disintos modos k,
puesto que, bajo este enfoque existe un colapso por cada modo k del campo cudntico. Cada
uno de estos modos contribuye con un nimero complejo a la sumatoria de la ecuacion (5.56),
en lo que resulta una caminata al azar sobre el plano complejo, determinada por los nime-
ros aleatorios zy 7 y @k 7. La sumatoria sobre todo los modos k, la cual resulta la cantidad
observada ap i, equivale a una caminata al azar sobre este plano. Dado que no es posible
evaluar esta caminata por su naturaleza aleatoria, nos enfocaremos en la magnitud (al cua-
drado) de la cantidad observada, |« B7lm\2, la cual equivale al desplazamiento total de esta
caminata aleatoria. Usando las propiedades estadisticas de las variables aleatorias, obtender-
mos el valor mas probable del desplazamiento total de dicha caminata, |« Bvlm‘%w donde el
sub-indice mp hace referencia a “més probable”. Para esto, consideraremos un ensamble ima-
ginario de universos, cada uno asociado a la caminata aleatoria mencionada, y supondremos
que este valor-mds-probable del desplazamiento total de la caminata coincide con el promedio
sobre dicho ensamble de universos. Estas cantidades ciertamente coincidiran bajo condiciones
normales, es decir, cuando la distribucién posea un maximo global y no tenga ningin otro

comportamiento patolégico. En resumen, haremos la identificacion:

laBiml? = |apimlpy = lapiml (5.58)
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5. Ondas gravitatorias en Inflacién

donde |a g jm|? representa el mencionado promedio sobre ensambles.
El razonamiento anterior conduce a la siguiente igualdad:

1672 —_——
lasiml® =) 3 —5-0i(kRp)ji(K'Rp) Yy, (0, ©)Yin (0, ") T (k)T (k') hac(n)hy (1) €€’ -

kK’
(5.59)
Ademas, el espectro de potencias angular para el modo B de la polarizacion del FCR resulta:
1 _
opB = ——— 2, 5.60
—I<m<l

Entonces, reemplazamos, en esta ultima expresién, la ecuacién (5.59). Se obtiene:

PP = 2l+ . Zg{; L3 ]z (kRp)ji(K'Rp) Y (0, 0)Yin (0, ) T (k) T (k') hac () s (1) €',
(5.61)

Utilizamos ahora la independencia entre los conjuntos de las variables aleatorias :cfj j’ y

xﬁ’}l, propiedad mencionada previamente al describir el esquema de colapso independiente.
Por otro lado, al presentar la ecuacion (5.29), resaltamos que las cantidades k y —k no
resultan independientes. Si consideramos estas dos propiedades, se obtiene como resultado
[12]:

afl 2l = Ok + Ok—x (5.62)
T, = Okl — G (5.63)

donde i = I, 1. Esto lleva a que:

xklefc’,l = xk,llwi/,u = 20k , (5.64)
ademéds de que xx ; y Ty 17 no estan correlacionados:
T = 0. (5.65)
Por lo tanto, partiendo de la ecuacién (5.55) se obtiene:

2
8 ! i lf2(zk) =+ g2(zk)] (5k,k’ . (5.66)

h hi. = — ——

k(m)hig (1) mp
Reemplazando esta expresion en la ecuacién (5.61), aplicando la dx ks y reacomodando la
expresion, resulta:

1 12872H? 1

BB __ .
G = o %:L:akgﬂl (kRp) Th(k) C(zk) Z\Yzm : (5.67)

donde
Clzr) = (=) + °(2) - (5.68)

Ademas, como los armoénicos esféricos cumplen la propiedad,

20 +1
2 _
> im0, @) = = — (5.69)

m
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5.4. El espectro de potencias para las perturbaciones escalares y el parametro r

la ecuacion de C'ZBB se puede simplificar, obteniéndose:

327 H? 1.
cBB = — ZLBkggf(kRD)Tg(k)C(zk) . (5.70)
Pk

En este punto, pasamos las sumatorias a integrales. Eso implica tomar L — oo, y en
consecuencia Ak — dk. Cuando se toma este limite, corresponde hacer el reemplazo:

1 d*k
2 o / (2m)3

k

Asi, nuestra expresion resulta:

B 327rH2/ &k 1,
(

CBB _ i
! m% 2m)3 ;37!

(kRp) T3 (k) C(z) . (5.71)

Pasamos la integral sobre d®k a coordenadas esféricas e integramos en los dngulos. Ademés, en
este punto, multiplicamos por un factor dos, de manera de considerar las dos contribuciones de
polarizacién del tensor h;j, tal como mencionamos al comienzo de este Capitulo. Finalmente,
la expresion toma la forma:

16 H* [ dk
PP —o—— | —j T3 . 72
cpp =2 [ R TR O (572

Por otra parte, utilizamos la expresién mencionada en la Seccién 3.8:

o dk
cP? = st [ R kRD) TR0 Pul) (5.73)
donde Py (n) es el espectro de potencias adimensional de las perturbaciones tensoriales pri-
mordiales de la métrica. Comparando ambas expresiones, podemos extraer cual es la forma
de este espectro de potencias. Se obtiene:

H2

Pn(n) = mc’(%) : (5.74)

Si buscamos que este espectro de potencias sea invariante de escala (para recuperar lo que
sucede en el caso estandar), debemos analizar, en la ecuacién anterior, cudl es su dependencia
con k. En este sentido, esta dependencia se debe a la presencia de la funcién C(z), como
se puede ver en las ecuaciones (5.68), (5.53), (5.54). De manera resumida, esta funcién tiene
como argumento la cantidad z que, recordemos, se define en la forma z, = k:n]g. Por lo
tanto, si el tiempo de colapso, nf, tiene una dependencia con k del tipo nf o« 1/k, entonces
z se vuelve independiente del nimero de onda k. De esta manera, se puede recuperar el
espectro de potencias invariante de escala deseado. Ademads, pequenas desviaciones en la
relacién 1* o 1/k generarian desviaciones en la forma del espectro respecto a la prediccién
estandar, las cuales podrian distinguirse de manera observacional.

5.4. El espectro de potencias para las perturbaciones escalares
y el parametro r

En esta Seccion, presentaremos sintéticamente el estudio de las perturbaciones escalares
del campo Inflatén. Los desarrollos de esta Seccién fueron realizados en el trabajo [12]. Ve-
remos que los resultados que se obtienen surgen de un tratamiento analogo al del estudio
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5. Ondas gravitatorias en Inflacién

de las perturbaciones tensoriales de la Seccién anterior. Al finalizar, podremos obtener el co-
ciente entre el espectro de las perturbaciones tensoriales y el de las perturbaciones escalares,
cantidad presentada en la Seccién 3.8 y conocida como el parametro r. La estimacion del
valor de este pardmetro r es relevante por lo siguiente: de haber existido ondas gravitatorias
primordiales al comienzo del universo, y si estas tuvieron la amplitud suficiente como para
alterar el espectro de la polarizacion del FCR, deberfamos detectar un valor no nulo para este
parametro. Sin embargo, es importante aclarar que una no-detecciéon de r, tal como sugieren
los datos del satélite Planck [52], no prueba la ausencia de ondas gravitatorias primordiales
ni que el modelo de Inflacion tenga que ser descartado. Esto es asi, pues, a la fecha, sélo es
posible poner cotas para r en torno al cero.

Para comenzar el estudio de las perturbaciones escalares, se debe recordar la teoria de
perturbaciones presentada en la Seccién 3.6. Trabajaremos con la norma longitudinal, bajo
la cual la métrica perturbada a primer orden toma la forma:

ds? = a® [~ (1+20)di? + (1 - 20);; da'da’ | . (5.75)

En estas instancias, el desarrollo de este trabajo es idéntico al realizado en la Secciéon 3.7,
partiendo de la ecuacién (3.65) hasta la ecuacién (3.85), que corresponde a la cuantizacion
de la variable de Mukhanov-Sasaki:

b=a (521> + Q,Zw) . (5.76)

Luego, esta variable, 0(x,n), y su momento conjugado, #(x,n), se expresan mediante una
expansion en modos k:

A 1 A~ ’L X A 1 ~ Z X

U(Xa 77) = m ijvk(n)e k- ) W(X,n) = m Xk:’l){c(n)e K ) (577)
donde

() = ve(ax +vimaly . Aln) = vi(n)ax + v (n)aly . (5.78)

]

Aqui, los operadores ax y @, satisfacen las reglas de conmutacién de los operadores creaciéon
y destruccion de particulas.
En este punto, se realiza una separacion en parte real e imaginaria:
)

() = of(n) + (), () = #f(n) + ix(mn) , (5.79)

y se introduce la propuesta de colapso, bajo el esquema de colapso independiente, de manera
analoga a como lo realizamos en la Seccién anterior. Este tratamiento permite obtener las
expresiones explicitas para (0x(n))z y (Tk(n))=.

A partir de estos resultados, se puede hallar una expresion para el valor de expectacion
del campo 1(n) en el estado post-colapso:

. _AnGey
N ak?

(wk(n»a T 1<ﬁk<n>>a) | (5.80)

Aqui, se realiza la identificacion entre el valor de expectacion cuantico y la cantidad clasica,
<1/A1> = 1), teniendo en cuenta las mismas consideraciones que realizamos para el caso de la
identificacién (5.50).

En este punto, se estudia el espectro de potencias angular (3.98):

C, = —— ml? 5.81
| 2l+1_z§<z’al \ (5.81)

56
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con ﬂ-il -
oim = TS G(kRp) Vi (8, 0) T(R) (1) | (5.82)
k

3L3/2
donde j;(kRp) son las funciones esféricas de Bessel de orden [, con Rp el radio de la su-
perficie de ultima dispersion, Y, (0, ) son los armoénicos esféricos y T'(k) es la funcién de
transferencia, tal como hemos enunciado en la Seccién 3.8.

A partir de estas tltimas dos expresiones, y de la ecuacién (5.80) de i (n), se puede
encontrar el espectro de potencias de las perturbaciones escalares, de manera analoga a como
se obtuvo el espectro de las perturbaciones tensoriales. Al final de este proceso, se observa
que el espectro de potencias de las perturbaciones escalares, Py (n), toma la forma:

H2

Py(n) = mc(%) ; (5.83)

donde la funcién C(zy) se corresponde de manera exacta con la funcién de la ecuacion (5.68).
En este caso, al igual que con el espectro de las perturbaciones tensoriales, también se puede
obtener un espectro invariante de escala si se establece una dependencia con el tiempo de
colapso, nj, o< 1/k.

En este punto, hemos calculado el espectro de potencias de las perturbaciones tensoriales,
P, representado en la ecuaciéon (5.74), y hemos presentado, en esta Seccién, el resultado para
el espectro de las perturbaciones escalares, Py, calculado originalmente en [12]. Por lo tanto,
podemos, finalmente, realizar el cociente entre ellos para obtener el parametro r:

_Pu (Hm3)Clx)
=Py HY e )Cla)

(5.84)

con lo que resulta:
X €, . (5.85)

Los resultados de las ecuaciones (5.74), (5.84), (5.85) representan los resultados finales
del objetivo principal de esta Tesis. Como consecuencia de esto, expondremos a continuacion
una serie de conclusiones que consideramos relevantes en este contexto.

En principio, como ya mencionamos en la Seccion 3.8, el espectro de las perturbaciones
escalares debe ser aproximadamente invariante de escala para poder ser consistente con las
observaciones del FCR, las cuales muestran un espectro muy cercano al invariante de escala
[52]. Respecto al espectro de las perturbaciones tensoriales, dado que atin no fue confirmada
su deteccion, no es posible realizar ninguna afirmacién acerca de su forma; sin embargo, se
puede especular acerca de que éste también sea aproximadamente invariante de escala. En
este sentido, bajo el enfoque que adoptamos, y para ambos espectro tedricos, la invarianza
de escala puede lograrse si el tiempo de colapso, 7y, tiene una depende ncia con el niimero de
onda, k, tal que nj oc 1/k. En este sentido, la propuesta de colapso auto-inducido permite un
resultado consistente con las observaciones, las cuales muestran aproximadamente un espectro
de Harrison-Zel’dovich para grandes escalas.

Para el caso del parametro r, este se vuelve independiente de la forma funcional que haya
entre el tiempo de colapso y k, dado que la funcién C(z) es la misma que aparece en ambos
espectros y, en consecuencia, al realizar el cociente entre ellos, se simplifica. Por lo tanto, en
nuestro resultado teodrico, el valor del cociente r se vuelve independiente del mecanismo que
determina el tiempo de colapso. En consecuencia, una deteccion de r no nula no contribuiria
a fijar valores para los pardmetros del colapso, sino que simplemente permitiria obtener
una escala de energia para la etapa inflacionaria, al igual que en el enfoque estandar. Para
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fijar los valores de los parametros del modelo de colapso se deberia recurrir a observaciones
relacionadas con las perturbaciones escalares.

Por otro lado, el resultado obtenido indica que el cociente r es proporcional al parametro de
slow roll €,,. Esta proporcionalidad entre ambas cantidades permite que nuestra predicccion
sea simultaneamente consistente con la observacién del FCR realizada por la misién del
satélite Planck y con las mediciones realizadas por el experimento BICEP2. En este sentido,
la indeterminacién que ain existe respecto a la detecciéon del modo B de polarizacién (Planck
estima 7 < 0.11 [52] y BICEP2 estima r = 0.2070:0¢ [1]) no permite establecer cotas demasiado
precisas sobre el valor de r. Dentro de este marco, la dependencia r o €, asegura que el valor
de 7 no se contraponga con ninguna de las dos observaciones y permite ajustar este valor de
manera conveniente, una vez que se confirme alguna de ellas.

Respecto a otros resultados teodricos existentes en el estudio de las inhomogeneidades
primordiales del campo Inflatén, podemos comparar nuestros resultados con los obtenidos por
el enfoque estandar y con el enfoque de gravedad semi-clasica. Por un lado, bajo el enfoque
estandar, se obtiene la misma dependencia entre r y €,, que en este trabajo, resultado que
puede observarse en diversos tratados sobre Inflacién césmica, como por ejemplo en [3, 56, 61].
Esta similitud entre ambos resultados produce que, al contrastarlos con las observaciones
que se estan realizando actualmente, los mismos no puedan ser usados como parametro de
comparacion entre ambos modelos. Sin embargo, una manera de poder distinguir entre nuestro
enfoque y el tradicional, podria ser analizar el denominado bispectro de potencias. Asi como
para el caso de perturbaciones gaussianas el espectro de potencias se identifica con la funcién
de correlaciéon de dos puntos de las anisotropias del FCR, el bispectro se define como la
funcién de correlaciéon de tres puntos. Ademds, en este sentido, el bispectro se estudia en
el contexto de las denominadas no-gaussianidades primordiales [3]. En este sentido, bajo la
hipétesis de colapso ya se han publicado trabajos en los cuales se estudia el bispectro de
potencias de las perturbaciones escalares [30, 37], y el satélite Planck ha publicado, en el ano
2013, resultados con mediciones de este tipo de correlaciones [53]. El calculo del bispectro de
potencias de las perturbaciones tensoriales, bajo el enfoque de esta Tesis, queda como posible
trabajo a futuro.

Por otro lado, bajo el enfoque de la propuesta de colapso con gravedad semi-clasica, pre-
sentada en la Seccion 4.2, existe actualmente un trabajo en progreso, donde se analizan las
perturbaciones tensoriales a segundo orden. Bajo este enfoque, la amplitud de las perturba-
ciones tensoriales seria extremadamente despreciable y, en consecuencia, estas perturbaciones
serfan indetectables [35]. Por lo tanto, una confirmaciéon de los resultados del experimento
BICEP2 pondria en serias dificultades a los modelos de colapso en el marco de gravedad
semi-clasica. Motivo por el cual, en esta Tesis, hemos investigado la posibilidad de obtener
modos tensoriales no nulos considerando la hipdtesis de colapso, pero en el marco de otro
esquema de cuantizacion de las perturbaciones.

En el Capitulo préximo, con el cual finaliza esta Tesis, haremos un recuento del trabajo
realizado, enumeraremos los resultados y conclusiones mas relevantes, y expondremos algunas
de las perspectivas de posible trabajo a futuro.
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Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo, hemos realizado un estudio de las perturbaciones primordiales durante
la época inflacionaria bajo la hipoétesis de colapso auto-inducido. En particular, nos hemos
enfocado en analizar las ondas gravitatorias primordiales, con la intencién de averiguar si,
bajo esta hipétesis y cuantizando tanto las perturbaciones de materia como las de la métrica,
es posible obtener modos tensoriales no nulos.

Con este fin, en la primer parte de esta Tesis, hemos ido desarrollando el marco teéri-
co en torno al cual trabajamos, ademas de exponer los resultados observacionales del FCR
relevantes para este trabajo. En este sentido, en primera instancia, hemos presentado, de
manera resumida, el modelo estandar del Big Bang. A partir de este desarrollo, motivamos
y expusimos los problemas principales que ha evidenciado este modelo: el problema del hori-
zonte, el problema de planitud y el problema del surgimiento de las inhomogeneidades. Como
consecuencia de esto, se introdujo, a principios de la década del 80, el modelo de Inflacién
y el campo escalar Inflatén, y mostramos que este modelo logra dar respuesta, en principio,
a los dos primeros problemas anteriormente mencionados. Ademas, dentro de este modelo,
describimos las condiciones de slow roll, y definimos el caso de un universo tipo de Sitter. A
partir de este punto, tomamos como hipétesis de trabajo el modelo de Inflacién slow roll en
un caso de Sitter, tal que H ~ cte.

A continuacién, desarrollamos brevemente la Teoria de perturbaciones lineales en Rela-
tividad General, a partir de la cual es posible abordar el estudio de las mismas en la época
inflacionaria. Luego de esto, expusimos el planteo que se realiza bajo el enfoque estandar
para estudiar las perturbaciones escalares. Para ello, se realiza un proceso de cuantizacion,
promoviendo simultdneamente a operadores cuanticos las perturbaciones del campo escalar
Inflatén y de la métrica, a través de la variable de Mukhanov-Sasaki. Como resultado, llega-
mos al espectro de potencias de las perturbaciones escalares, el cual se corresponde con un
espectro invariante de escala, denominado espectro de Harrison-Zel’dovich.

Por otro lado, mencionamos los datos observacionales involucrados en este tema, fun-
damentalmente las anisotropids del FCR y la informacién relevante que de ellas se extrae.
Presentamos el espectro de potencias angular, C;, del FCR. Vimos que las perturbaciones
primordiales, en las cuales estamos interesados, dejan sus huellas en las anisotropias del FCR
a grandes escalas angulares, y que para estas escalas, la medicién de la cantidad I(I+1)C re-
sulta aproximadamente constante, con muy buen nivel de aproximacion. Ademads, expusimos
la relacion existente entre el espectro de potencias de las perturbaciones, P(k), y el espectro
angular, C;, del FCR; esta relacion resulta de utilidad para comparar las predicciones teéricas
de los modelos inflacionarios con las observaciones. En este sentido, también mencionamos
que, a partir de dicha relacion, se puede demostrar que para grandes escalas, si la canti-
dad (I + 1)C resulta una constante, entonces el espectro de potencias se corresponde con
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el Harrison-Zel’dovich. Estas consideraciones mostraron que el espectro de potencias de las
perturbaciones escalares, obtenido mediante el enfoque tradicional, resulta consistente con las
observaciones, las cuales muestran un espectro muy cercano al espectro invariante de escala
[52].

Asimismo, mencionamos los distintos modos de polarizaciéon del FCR, haciendo hincapié
en el modo B. Resaltamos que este modo tiene particular importancia en el marco del estudio
de las perturbaciones tensoriales, dado que una deteccién efectiva del modo B de polarizacién
(a escalas correspondientes a [ ~ 80) resultarfa una prueba concluyente de la presencia de on-
das gravitatorias primordiales y, en consecuencia, de la existencia de una etapa inflacionaria.
A raiz de esto, mencionamos la reciente controversia entre el satélite Planck y el experimento
BICEP2, respecto a la deteccién de este tipo de polarizacion. Por un lado, los resultados
del experimento BICEP2 afirman haber detectado el modo B de polarizacién originado por
ondas gravitatorias primordiales, mientras que en los reslutados del satélite Planck se sostiene
que esta deteccion no resulta valida, debido a que la contaminacién de la sefial, por parte del
polvo de la galaxia, es de la misma magnitud que la intensidad de la deteccién [1, 50].

Por otro lado, mostramos que, a pesar que el enfoque estandar genera predicciones teod-
ricas consistentes con las observaciones, posee algunos aspectos discordantes. En particular,
el problema fundamental del modelo reside en que este enfoque no cuenta con ningin me-
canismo fisico que permita explicar adecuadamente el pasaje de un estado inicial de vacio,
homogéneo e isotropico, a un estado posterior donde se hayan roto estas simetrias, de ma-
nera que, posteriormente, hayan aparecido las inhomogeneidades primordiales y entonces las
mismas puedan evolucionar hasta generar la estructura del universo que hoy observamos en
el cielo. Como respuesta a este problema fundamental, adoptamos como hipétesis, para esta
Tesis, la adicién de la propuesta de colapso auto-inducido al modelo inflacionario [48], la
cual ofrece un camino alternativo al del enfoque estandar. Esta propuesta sostiene que estas
perturbaciones primordiales se crearon a partir del pasaje de un estado cuantico, con las
mencionadas simetrias, a otro estado, ya sin ellas, mediante un colapso de la funcién de onda,
analogo al que se produce durante el proceso de una medicién. Si bien, por el momento, este
enfoque tampoco se encuentra comprendido en detalle, es una propuesta novedosa que se
compromete con la busqueda y el desarrollo de una solucién para este problema. A su vez, en
el contexto de las observaciones del FCR, la propuesta de colapso ofrece predicciones tedricas
satisfactorias [11, 12, 34, 36].

Una vez presentados todos los elementos anteriores, abordamos el Capitulo 5, donde pre-
sentamos los desarrollos y los resultados centrales de esta Tesis. En este sentido, lo realizado
en dicho Capitulo representa un aporte original al estudio de la cosmologia inflacionaria bajo
la hipotesis de colapso. De manera resumida, hemos estudiado, desde un punto de vista teo-
rico y bajo la hipdtesis de colapso, la posibilidad de que se hayan producido y amplificado
ondas gravitatorias durante el periodo de Inflacién. Bajo este marco, hemos trabajado con la
teoria de perturbaciones lineales a las ecuaciones de Einstein y realizamos una cuantizacion,
tanto de las perturbaciones del campo Inflatéon como de las perturbaciones de la métrica, de
la misma manera que se realiza en el enfoque estdndar. A partir de este desarrollo obtuvimos
la expresién del espectro de potencias de las perturbaciones tensoriales, Py, ecuacién (5.74).

Ademas, presentamos los resultados que se obtuvieron bajo este mismo enfoque para las
perturbaciones escalares Py, [12]. Considerando estos dos espectros de potencias, Pp, y Py,
hemos calculado el cociente entre ellos para obtener el parametro r. Este paso resulté el
calculo final de este trabajo, puesto que el pardmetro r permite estudiar de manera compacta
la posibilidad de existencia de las ondas gravitatorias durante Inflacion. Como resultado,
obtuvimos que el pardmetro r tiene una dependencia de la forma r o< €,,, 0 sea, proporcional
al parametro de slow roll, ecuaciones (5.84) y (5.85). Como consecuencia de esto, tal como
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desarrollamos en el Capitulo anterior, se desprenden varias conclusiones:

- Por un lado, el resultado obtenido resulta satisfactorio, en el sentido de que nos propu-
simos estudiar si era posible la existencia de modos tensoriales no nulos (a primer orden
en las perturbaciones) en el marco de modelos inflacionarios que incluyan la hipétesis
de colapso y, efectivamente, esto resulté posible. En el marco de la indeterminacién
existente, respecto a la deteccion del modo B de la polarizacion del FCR, la dependen-
cia con €,, es similar a la del caso de inflacién estandar, y esto habilita, por el momento,
el acuerdo con las cotas observacionales que establecieron tanto el satélite Planck como
el experimento BICEP2.

- Encontramos que el valor del parametro r se vuelve independiente del mecanismo que
determina la relaciéon funcional entre el tiempo de colapso y el nimero de onda k de la
perturbacién. Por lo tanto, si bien los espectros de potencias individualmente dependen
de los tiempos de colapso de los modos k, el parametro r es independiente de los tiempos
de colapsos.

- Puesto que el parametro r que se obtiene en el enfoque estandar tiene la misma depen-
dencia que la que obtuvimos en esta Tesis, se deberd recurrir a otra cantidad para poder
distinguir entre ambos modelos. Una posibilidad de lograr esto podria ser mediante el
estudio del bispectro de potencias del FCR.

- Existe un trabajo en progreso, en el enfoque de colapso con gravedad semi-clasica, donde
calculando las perturbaciones a segundo orden, se obtendrian amplitudes despreciables
para las perturbaciones tensoriales y, en consecuencia, éstas serfan indetectables [35].
Una vez que se obtengan nuevas y mas precisas mediciones de los modos B de la pola-
rizacién del FCR, los resultados obtenidos permitirian diferenciar entre dicho enfoque
y el enfoque de esta Tesis.

Mientras se desarrollaba el trabajo de esta Tesis, los autores del trabajo [8], también
calcularon, en el marco de un modelo de colapsos distinto al adoptado aqui, y bajo un enfoque
diferente al de esta Tesis, el espectro de perturbaciones tensoriales primordiales. En dicho
trabajo, la propuesta de colapso surge como una justificacion a la transicion cudntico-clasica
de las perturbaciones, mientras que, como ya hemos dicho, en nuestro enfoque la propuesta
de colapso busca dar respuesta al problema de como romper las simetrias del estado cuantico
de vacio inicial del universo. Esta diferencia conceptual se evidencia en el hecho de que en
dicho trabajo, si no se produce el colapso, se recupera el espectro estandar, mientras que en
el enfoque adoptado en esta Tesis, si no hay colapso, el espectro de las perturbaciones resulta
nulo. Los resultados que obtienen resultan similares a los obtenidos en este trabajo de Tesis y
en el enfoque tradicional, en el sentido que obtienen r o €. Por lo tanto, en este caso también
deberia recurrirse al estudio del bispectro de potencias para poder distinguir entre modelos
mediante las observaciones.

En resumen, los resultados obtenidos en este trabajo para el espectro de potencias de las
perturbaciones tensoriales, P, y para el pardmetro r resultan satisfactorios, en el sentido
que predicen valores tedricos contrastables con las observaciones disponibles actualmente y
con futuras. Ademads, la comparacion de estos resultados con los resultados de otros enfo-
ques, como el enfoque estandar, el enfoque de gravedad semi-clésica o el enfoque de colapsos
adoptado en [8], permitirdn, en un futuro cercano, cotejar entre si los distintos modelos. En
este sentido, los resultados obtenidos quedan ligados a las futuras observaciones del FCR,
dado que atn no existe ningtun resultado observacional que permita discernir, de manera con-
cluyente, entre los modelos tedricos existentes. De esta manera, este trabajo queda abierto,
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6. Conclusiones

y se podran extraer nuevas consideraciones y conclusiones, una vez que las observaciones
provean nuevos datos. Ademaés, el cdlculo del bispectro de potencias de las perturbaciones
tensoriales, bajo el enfoque de esta Tesis, queda pendiente como posible trabajo a futuro.

El trabajo realizado en esta Tesis fue enviado para su publicacion. El pre-print puede

verse en: M. Mariani, G.R. Bengochea y G. Ledn, Inflationary gravitational waves in collapse
scheme models, arXiv:1412.6471.
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