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Descripcién : En el escenario inflacionario estdndar un sélo campo escalar, llamado inflatén ¢, es
el responsable de solucionar los problemas cldsicos de la cosmologia (horizonte, planitud y reliquias no
deseadas), as{ como también del origen de la estructura a gran escala observable en el Universo hoy en dia.
Esta doble misién para el campo del inflatén impone fuertes restricciones sobre los parametros que definen
los respectivos modelos inflacionarios, haciendo que algunos de estos buenos modelos sean incompatibles

con los resultados observacionales.

Para rescatar los buenos modelos inflacionarios que fallan al momento de generar los niveles requeridos
de perturbacién primordial, el campo del inflatén se encargara de generar y controlar sélo inflacién. La otra
labor, la generacion de la perturbacién primordial en la curvatura ¢, es asignada a un campo escalar ligero
débilmente acoplado o diferente al inflatén. Este es el escenario del curvatén, donde la perturbacién primor-
dial en la curvatura original {,, asociada y producida por ¢ durante inflacién es transformada gradualmente
en la perturbacién en la curvatura total {. El proceso de conversién inicia durante la época dominada por

la radiacién la cual es generada por el decaimiento del inflatén.

La ¢ observada es altamente gaussiana, pero los experimentos satélitales actuales, como el Wilkinson
Microwave Microwave Anisotropy Probe (WMAP) de la National Aeronautics and Space Administration
(NASA), buscan una posible pequenia desviacién de la gaussianidad exacta. En este trabajo de grado se
estudia el biespectro B¢ (k1, ko, k3) de ¢ en el escenario del curvatén, cuya normalizacién fnr da informa-
cién acerca del nivel de no gaussianidad en (. Este estudio es realizado haciendo uso del formalismo V.
Se enuncia explicitamente la ventaja de este formalismo y se da una expresion para fyy en el escenario del

curvaton.
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Description : In the standard inflationary scenario a single scalar field, named the inflaton, is respon-
sible for the solution of the horizon, flatness, and unwanted relics problems, as well as for the origin of
the large scale structure seen in the observable Universe. This double mission for the inflaton field impos-
es strong constraints on the parameters of the inflationary models, leading to big intrinsic difficulties at

building successful and realistic models of inflation.

To rescue the well motivated inflationary models that fail at generating the required level of primordial
perturbations, the inflaton field is left in charge of driving inflation only. The other task, the generation of
the primordial perturbations, is assigned to a weakly coupled light field o different from the inflaton. This
is the curvaton scenario, where the original curvature perturbation (,, associated to and produced by o
during inflation, is gradually transformed into the total curvature perturbation (. The conversion process

starts during the radiation dominated epoch that follows the reheating stage produced by the inflaton decay.

The observed ( is highly gaussian, but the current satellite experiments, like NASA’s WMAP, are looking
for the possible small deviation from exact gaussianity. In this paper we study the bispectrum B (k1, k2, k3)
of ¢ in the curvaton scenario, whose normalisation fy, gives information about the level of non gaussianity
in ¢. This study will be performed by making use of the J N formalism. We will analyze the advantages of

this formalism and give an expression for fyr, in the curvaton scenario.
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CAPITULO 1

Introduccion

Una de las ideas relevantes en cosmologia moderna es representada por el paradigma
inflacionario. Este periodo inflacionario se presenta en una época temprana del Universo
mucho antes de la época de la nucleosintesis primordial, y se define formalmente como un
periodo de expansién acelerada. Tal periodo de inflacién se puede obtener si la densidad de
energia de nuestro Universo es dominada por la densidad de energia de vacio asociada con
el potencial de un campo escalar ¢ llamado campo del inflatén. Este campo escalar presen-
ta una solucion elegante a los problemas de la cosmologia estandar como lo es en el caso
de los problemas de horizonte, planitud, y reliquias no deseadas (monopolos magnéticos,
paredes de dominio, cuerdas césmicas, etc); de hecho el escenario de inflacién presentado
por Alan Guth en 1981 [1] fue enfocado hacia la solucién de estos problemas. Adicional-
mente los modelos de inflaciéon para nuestro Universo temprano y sus predicciones para la
no gaussianidad primordial en la perturbacién en la curvatura ¢ son contrastados con los
resultados observacionales provenientes de estructuras a gran escala (galaxias, cimulos y
supercumulos de galaxias) y radiacién césmica de fondo (RCF).

Las anisotropias en la temperatura ‘ST—Z de la RCF fueron detectadas por primera vez por
el satélite explorador césmico de fondo COBE [2]. Estas anisotropias estdn directamente
relacionadas con las perturbaciones en la densidad de energia %ﬁ en la poca de recombi-
nacion, que se originaron por la amplificaciéon de las fluctuaciones cuanticas de campos
escalares ; durante inflacién [3, 4]

5,5 [ [
TO k 2 k Po |k
en donde a es el parametro de expansion global, H = % es el parametro de Hubble y el
subindice k hace referencia a los modos de fourier de la perturbacion .

(1.1)

Las perturbaciones en la densidad de energia en la época de recombinaciéon pueden ser
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cuantificadas por el invariante de gauge en la perturbacién primordial en la curvatura ¢

3.4 2
4] -3

en lonjas planas, pudiéndose expresar en términos de las fluctuaciones en los campos. Por
ejemplo en el caso mas sencillo de un solo campo escalar ¢ presente durante inflacién, la
perturbacion en la curvatura ( es de la forma:

(= —]‘-’mfé.—(p7 (1.3)
%0
siendo H;, s el parametro de Hubble durante inflacién. La perturbacién en la curvatura ¢
es una cantidad conveniente para describir la perturbacién primordial debido a que ésta
es conservada en escalas de superhorizonte (k < aH;,s) en tanto la presién sea expresada
unicamente en términos de la densidad de energia.
La dltima y mas grandiosa confirmacién del escenario inflacionario ha sido recientemente
suministrada por los datos de la sonda Wilkinson de anisotropias en microondas WMAP
[5, 6]. Gracias a WMAP se ha elaborado un mapa completo de las variaciones angulares en
la temperatura de la RCF de precisién sin precedentes. Estos datos apuntan a la existencia
de inflacién como mecanismo subyacente en la generacion de la perturbacién en la curvatura
¢ en escalas de superhorizonte [6].

El escenario del inflatéon expone muy bien las propiedades de (, conduciendo a un es-
pectro casi invariante de escala:

Pe(k) = A} {%] h : (1.4)

el cual es definido por un promedio estadistico

(C(k1)C(ka)) = 6°(ky + ko) P (), (1.5)
en donde
272

calculado para un ensamble de universos. La amplitud A¢ y el indice espectral n¢ en la
ecuacion (1.4)

—H,
Ar ~ ———,
¢ V8emm,,
ne = 21, — Be, (1.8)

(1.7)
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se expresan en funcién de los pardmetros de slow-roll €, 7, y la masa reducida de planck
m, = 2,436 x 10 Gev
Hinf
€= — <H2f> , (1.9)

Ny =€ — (1.10)

que caracterizan el comportamiento inflacionario y satisfacen las condiciones de slow-roll
e < 1ly|n, < 13,7, 8. La escala de energia de inflacion dada por H, (pardmetro de
Hubble a la salida del horizonte) no estd completamente determinada en el escenario del
inflatén a través de la amplitud del espectro en las perturbaciones A [9]

H,
V8mem,,

dado a que con respecto a € sélo se conoce su cota superior € < 0,01 [9], luego la fisica
del escenario del inflaton presenta las siguientes falencias: si se asume la cota superior de
€ para el valor de la amplitud A¢ se requeriria que el parametro H, fuese del orden de
H, =~ 10*GeV, es decir nos encontramos en la escala de gran unificacién y lamentable-
mente no se cuenta con una fisica experimental para este rango de energias.

|Acl = | — | =5x107°, (1.11)

Actualmente se espera que los aceleradores de particulas como es el caso del LHC puedan
generar energias del orden de 103GeV, que es la escala de supersimetria, luego, la méxima
escala de energia que contara con una fisica experimental verificable estd en el rango de
los TeV. Por lo tanto si se desea obtener H, ~ 1TeV para establecer una posible conexion
entre cosmologia (inflacién) y fisica de particulas (supersimetria) se debe entonces reducir
el valor de €, lo cual conduce a otro problema que se denomina problema de ajuste fino, el
cual consiste en que se tendria que reducir demasiado el parametro €, generando un poten-
cial supremamente plano y esto abarca més complicaciones pues en fisica de particulas no
son muy concebibles los potenciales extremadamente planos.

La doble misién para el escenario del inflatén (solucionar los problemas de la cosmologia
estandar y ser el responsable del origen de la estructura a gran escala presente en nuestro
universo) [3] impone fuertes restricciones sobre los pardmetros que definen los respectivos
modelos inflacionarios, haciendo que algunos de estos buenos modelos sean incompatibles, o
practicamente incompatibles, con los resultados observacionales. Una solucion alternativa se
presenta si suponemos que durante inflacion se encuentran presentes dos campos escalares;
uno, el inflatén ¢ que se encargard de generar y controlar inflacién, y el otro, un campo
escalar que no domina la densidad de energia p, llamado curvatén o [10, 11, 12, 13], se
encargara de generar la perturbacion primordial en la curvatura ¢ que a su vez dard origen
a la formacion de la estructura a gran escala en el universo.
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El escenario del curvatéon describe muy bien las propiedades de ¢, con un espectro casi

invariante de la forma: i ne
Pi(k) = A2 1.12
C( ) ¢ (aHmf) ’ ( )

en donde el indice espectral n¢ = 27, — 2€ estd en funcién de € y 7, tal que:

m?2 92V m?
- 0 1 1.13
V do?  3H? =5 (1.13)

*

No

siendo V' el potencial del campo escalar, y su amplitud A; es dada en términos de H,, la
componente no perturbada del campo del curvatén durante inflacion o, y la densidad de

energia del curvaton Qg.. = ptp ‘t’ol justo antes de que este decaiga
ota 0
H.Qq
A, ~o e 1.14
S vy (1.14)

La ventaja que se obtiene al introducir el curvatén radica en que su amplitud A, no depen-
dera de los parametros € y 7n,, sino de H, y los parametros libres o, y 4e., evitandose el
problema de ajuste fino, pues no se esté obligado a alterar la planitud del potencial para los
modelos inflacionarios, permitiendose manejar H, ~ 103GeV conservando la oportunidad
de establecer una conexién entre la cosmologia y la fisica de particulas.

Por lo tanto, para rescatar dichos modelos del ajuste fino requerido sobre los parame-
tros que los definen [14], se sugiere que el campo del inflatén sea tinicamente encargado de
generar y controlar inflacion. La otra labor, la generacion de estructuras a gran escala, es
asignada a otro campo escalar ligero, no dominante durante inflacion, ¢ llamado curvatén.
En este escenario la perturbacion en la curvatura original (, asociada y producida por o
durante inflacién, es gradualmente transformada en la perturbacion total de la curvatura (.
El proceso de conversion inicia una vez el campo del curvaton o empieza a oscilar alrededor
del minimo de su potencial, durante la época post inflacionaria dominada por la radiacion
[11, 13].

El estudio de la no gaussianidad en la perturbacién primordial en la curvatura en el es-
cenario del curvatén , a través de la determinacion tedrica del parametro no lineal fy
empleando el formalismo dN, son el objetivo principal de este trabajo de grado. Aqui se
presenta una muestra del estado del arte sujeto a la no gaussianidad; ambos, puntos de
vista tedrico y observacional, proveeran al lector los topicos necesarios para calcular el nivel
de no gaussianidad en el escenario del curvaton.

La no gaussianidad emerge como una clave observacional para discriminar entre los posi-
bles escenarios competentes para la generacién de la perturbaciéon en la curvatura ¢, y es
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también uno de los objetivos principales en las presentes y futuras misiones satelitales que
exploran la RCF.

Esta herramienta observacional que proporciona informaciéon fundamental sobre el meca-
nismo elegido por la naturaleza para producir la formacién de estructuras a gran escala
observadas hoy en dia, obedece a una desviacion de una estadistica gaussiana, es decir a la
presencia de correladores de alto orden relacionados con las funciones de correlacion de las
anisotropias en la RCF. Es decir, estamos hablando de la funcién de correlacion de n-puntos

< fny)f(n2) f(n3)...f(n,) >, (1.15)

asociada a una funcién de distribucién de probabilidad f(n), la cual es un simple patrén
estadistico que determina la agrupacion o distribucién de las fluctuaciones en el planisferio
celeste. Si las fluctuaciones son gaussianas entonces la funcion de correlacién de dos puntos
especifica todas las propiedades estadisticas de f(n). Si es no gaussiana entonces es nece-
sario una o mas funciones de correlacién de orden superior para determinar sus propiedades
estadisticas. Por ejemplo, una funcion de correlacién de tres puntos, o su transformada de
fourier, el biespectro, es un indicador relevante de no gaussianidad en las perturbaciones
cosmoldgicas. La importancia del biespectro radica en el hecho de que, posiblemente, re-
presenta el siguiente descriptor estadistico que puedan explorar los experimentos satélitales.

La primera comparacion directa entre no gaussianidad inflacionaria y los datos obser-
vacionales fue presentada por el COBE DMR en el 2001, usando el biespectro angular y la
funcién de correlacién de tres puntos [15]. La no gaussianidad primordial es parametrizada
a través de los correladores impares de (, siendo el correlador de tres puntos el primero en
admitir la no gaussianidad. Tal correlador es paramétrizado por el nivel de no gaussianidad
fnr el cual, de acuerdo al reporte del quinto ano de resultados del WMAP, estd en el rango
de —9 < fnr < 111 [5]. Datos futuros del satélite PLANCK [16] pretenden reducir ain
mas el valor de esta cota a un rango de | fy. |< 5 en caso de que la no gaussianidad no
sea detectada, permitiéndonos de esta forma, descartar entre los diferentes y muy buenos
modelos inflacionarios predichos en fisica de particulas, acercandonos cada vez mas a un
modelo inflacionario ideal. La metodologia mas indicada para hallar el nivel de no gaus-
sianidad involucra el desarrollo del formalismo 0N [17], en donde el fyy, en el escenario del
curvatén estd dado en términos de la evolucion local del Universo bajo consideracién. En
la figura 1,1 se muestran algunos ejemplos de gaussianidad y no gaussianidad en los mapas
del cielo a través de la resolucién angular del satélite PLANCK simulada por el método de
coordenadas esfricas [18].
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-0,136-03 I +0. 19E-03

-0.196-07 I, +0. 19E-03

Figura 1.1: Mapas de niveles de no gaussianidad.
De arriba a abajo se muestran simulaciones de gaussianidad fy;, = 0, no gaussianidad
fnr = 3000, y no gaussianidad fny; = —3000 en la resolucién de Planck . Los mapas de
no gaussianidad se obtienen utilizando el algoritmo en coordenadas esfricas [18]. Los altos
valores para | fn, | son elegidos para producir efectos visibles a simple vista (se debe tener
en cuenta que se esta referiendo a las escalas de color calibradas de la temperatura para
cada mapa ).
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Modelo cosmolégico estandar

2.1. El paradigma inflacionario

Una de las ideas relevantes en cosmologia moderna es representada por el paradigma
inflacionario [3, 8, 19, 20, 21]. Aqui se presenta en resumen algunas bases de inflacion .
En el Universo observado no se tiene homogeneidad ni isotropia, sin embargo a escalas
mayores a 100M pc se aprecia que el nimero de galaxias por unidad de volumen se puede
considerar uniforme, es decir homogéneo , y ademads se ve que a estas escalas el nimero
de galaxias por unidad de dngulo sélido parece ser el mismo en todas las direcciones por
lo tanto se considera también como isotrépico. Estas caracteristicas de homogeneidad e
isotropia a gran escala es lo que se conoce como principio cosmoldgico.

Para abordar la dindmica inflacionaria se puede emplear una métrica que cumpla con el
principio cosmoldgico y ésta es la métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW)

dr?

2 _ 2 2

+ 7% (df® + sin*0d¢?) | , (2.1)
en la cual 7,6, ¢ son las coordenadas pseudo esféricas coméviles. En esta métrica, las ga-
laxias se encuentran fijas al sistema coordenado, es decir las coordenadas que describen la
posicién de una determinada galaxia no varfa con el tiempo {r = 19,0 = 0y, p = po} pero
su separacién viene determinada por el pardmetro de expansién a(t), el cual estd redimen-
sionando el sistema coordenado.

A causa de la homogeneidad e isotropia, hay un mismo tiempo propio para cada galaxia,
el cual es ¢, y se denomina tiempo césmico. El pardmetro K = —1,0,1 es la constante de
curvatura de una hipersuperficie tridimensional (3 — D)[figura 2.1]. Para el caso en que:
K = —1 se tiene un Universo abierto, si K = 0 es un Universo plano y cuando K =1 se
tiene un Universo cerrado
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Figura 2.1: Geometria del Universo
Segun las ecuaciones de Einstein, las formas tridimensionales que puede adoptar el Uni-
verso en un determinado instante son tres: pasadas a una representacién bidimensional,
corresponden a un paraboloide hiperbdlico (K = —1), una superficie esférica (K = 1) y un
plano (K = 0).

La distancia fisica viene siendo de la siguiente manera y es dada por la parte radial de
forma que de acuerdo a la métrica es

a arcsin(r),
a arcsinh(r), (2.2)
ar,

d(’l“, t) = /OT &(t)\/% =

En funcién del tiempo césmico (¢) y del pardmetro de expansion es posible definir el tiempo
conformal 7 de la manera siguiente

dt
dn = —. 2.3
n=- (2.3)
Esto implica que, para un Universo plano,
ds®> = a(n) [—dn® + 6;da’dz’] (2.4)

en la cual —dn? + 6;;dx’dz? es el elemento de linea de Minkowski.
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El Universo es descrito por el tensor de energia-momento 7}, de un fluido perfecto con
densidad de energia p y presién P(véase apéndice B).
Las expresiones del tensor energia-momento para el espacio-tiempo de Minkowski son

T = g P 4 (p+ P)UUY, (2.5)

siendo n*”el tensor de minkowski y U* = (—1, 0,0, 0) el cuadrivector de velocidad del fluido,
obteniéndose

T° =n"P+ (p+ P)UU’ = =P + (p+ P) = p, (2.6)
T% = %P + (p+ P)UU* = 0+ (0 +0) = 0, (2.7)
T =n P + (p+ P)U'U’ = P§". (2.8)

De las ecuaciones de Einstein
GMV = 87TGNTHV, (29)

en donde G, es el tensor de Einstein y Gy es la constante gravitacional Newtoniana, se
obtiene la ecuacién de Friedmann:

87TGN K
H? = P (2.10)
y la ecuacion de continuidad
p+3H(p+ P) =0, (2.11)

en donde H = g es el pardametro de expansion de Hubble y el punto denota la derivacién
con respecto al tiempo césmico ¢t. Entonces de la ecuacién de continuidad se tiene que
a 4 G N

2= - (p+3P), (2.12)

la cual muestra que un periodo inflacionario (¢ > 0) es posible si la presién P es negativa,
de la forma

P< —g. (2.13)

En particular un periodo de la historia del Universo en el cual P = —p es llamado un

estado de Sitter. De la ecuacién (2.10) y la ecuacién de continuidad (2.11) se ve que en el

estado de Sitter p = constante, luego

H = H; = constante. (2.14)
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Resolviendo la ecuacién (2.12) se obtiene también que el factor de escala crece expo-
nencialmente
a(t) = a1, (2.15)

en donde ¢; es el tiempo inicial de inflacion. En efecto la condicion (2.13) puede ser satisfecha
por un campo escalar, el inflatén .

2.2. Inflacion e Inflaton

Cualquier periodo de la historia del Universo durante el cual la expansién es acelerada
se denomina como periodo inflacionario [1, 22]. El periodo inflacionario antes del Big-Bang
tiene la propiedad de amplificar las fluctuaciones cudnticas de los campos escalares que
existian en el espacio-tiempo de FRW [23, 24|, para que éstas se conviertan en clasicas
[25, 26, 27, 28], y casi constantes, formando la densidad primordial de inhomogeneidades
responsables de las presentes estructuras a gran escala, observadas hoy en dia.

2.2.1. Inflacién

Inflacion puede definirse rigurosamente como un periodo en el cual el pardmetro de
expansion a satisface la condicién
a > 0. (2.16)

Tal condicion se traduce como un requerimiento del parametro de expansién de Hubble
global durante inflaciéon H;,s. A partir de la definicién de H;,¢ en términos de a, se puede
escribir alternativamente la siguiente ecuacién de evolucion:

t
a(t) = apiexp (/ Hmfdt> , (2.17)
tini

siendo a;,; el parametro de expansién en un tiempo t;,;. La condicién de inflacién en la
ecuacién (2.16) se satisface cuando

Hinp > —H, ;. (2.18)

2.2.2. Inflaton

La accion para el campo del inflatén ¢ minimalmente acoplado a la gravedad es dada
por (véase apéndice A)

1
S = /d4x\/—g£ = /d4x\/—g {—ég“”augp@,,gp - V(o) |, (2.19)
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en donde g es el determinate del tensor métrico g, g es el tensor métrico contravariante,
tal que g,,g"* = 52; finalmente V'(¢) es el potencial escalar. Haciendo un variacién en la
accion con respecto a ¢ se obtiene la ecuacién de Klein-Gordon

ov

Op = — 2.20
en donde [J es el operador D’Alambert covariante
1 v
Op = ——0, (V—=99"0up) - (2.21)

v

En un Universo descrito por la métrica FRW (2.1), y de las ecuaciones de Euler-Lagrange

S OW=IL)  0(/=3L)
o0re) 0

es posible obtener la ecuacién de evolucién para el campo ¢

— 0, (2.22)

Vip

a?

o+3Ho — +V'(p) =0, (2.23)
en donde V'(¢) = (dV(¢)/dy). Notese en particular, la aparicién del término de friccién
3H p: un campo escalar rodando bajo este potencial sufre una friccién debido a la expansion
del Universo. El tensor de energia-momento para el campo escalar ¢ esta dado por

T = —QW + 9L = 0,00, + g —59 OutpOsp — V()| - (2.24)
y en base a este tensor es posible obtener las expresiones para la densidad de energia y
presién del campo escalar

¢ (Vo)

po = +VI(O) + 5, (2.25)
¢ (Vo)?
== — — : 2.2
El campo del inflatén ¢ puede escribirse de la forma

en donde ¢, el campo clésico, es el valor esperado del campo del inflatén al inicio del estado
de homogeneidad e isotropia, mientras que d¢(t, z) representa las fluctuaciones cuédnticas
alrededor de (. Esta separacion es justificada por el hecho de que las fluctuaciones cuanticas
son mucho mas pequenas que el valor de las clésicas y por ende se pueden considerar muy
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insignificantes cuando se observa la evolucion clasica. Para el caso en que se trabaja con
un campo escalar homogéneo, sélo se considera la evolucién con respecto a ¢o(t), el cudl se
comporta como un fluido perfecto con densidad de energia p, y presion P, de fondo de la
forma

§b2
po =5 TV(p) (2.28)
@2
P, = o5~ V(p). (2.29)
Por consiguiente si
Vip) > ¢ (2.30)
obtenemos la condicién
P,~ —p,. (2.31)

De este sencillo calculo, es evidente que, de un campo escalar cuya densidad de energia
domina el Universo y cuya energia potencial domina el término cinético se obtiene inflacién.
En la figura (2.2) se hace referencia solamente a uno de los modelos més simples de inflacién,
en donde solo se considera un campo escalar presente (inflatén).

2.3. Parametros de Slow-Roll

Un modelo en el cudl V(gg) > @3y | $o |<| 3H@g | se denomina modelo de Slow-Roll.
En este modelo la ecuacién de Friedmann (2.10) se reduce a

81G
H? ~ TV(gbo) : (2.32)
en la cual se ha asumido una geometria plana del Universo (K = 0), y que el campo escalar
domina la densidad total de energia. La ecuacién de movimiento para este campo es, en
base a la ecuacién (2.22)

. . oV
Yo+ 3Hpg+ — =0, (2.33)
Do
la cual, usando las condiciones de slow-roll, se reduce a
oV
3Hpy ~ ——— . (2.34)
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Ahora bien, es conveniente definir los parametros € y 1 conocidos como los parametros de
slow-roll [3, 20]:

. 2
H ¢ my g_v
S iy A L ) o
€ 7 WGHQ 5 v , (2.35)
2%V 182_‘2/
B) P
n = mﬁl ;0 = 51;3 , (2.36)

en donde my = 4/ # es la masa reducida de Planck.

Para que los modelos de inflacién sean posibles es necesario que los parametros de slow-roll
cumplan las siguientes condiciones:
ek 1, (2.37)

] < 1. (2.38)

Los modelos de slow-roll son elegidos frecuentemente debido a que permiten obtener de
manera sencilla el monto de inflaciéon requerido para solucionar los problemas clasicos de
la cosmologia estandar y ademas contribuyen a que el espectro de la perturbacion en la
curvatura P¢, que estd parametrizado por el indice espectral n¢, sea casi invariante de
escala, es decir: ne &~ 1 lo cual estd en total concordancia con las observaciones [5]. En los
modelos inflacionarios estandar de slow roll donde las fluctuaciones del campo del inflatén
© son responsables de las perturbaciones en la curvatura (, la amplitud de este espectro de
perturbaciones A. esta dada por

H,
V8mem,,

Como ya se habia mencionado en la introduccion, el satélite COBE logré medir este
pardmetro con un valor de A = 5 x 107", y tomando el pardmetro € del orden de 1072 y la
masa de planck m,, = 2,436 x 10'®, se tiene que el valor de H., es del orden de 10"*GeV que
no es posible de alcanzar en los aceleradores de particulas dado a que solamente pueden ob-
tener energias del orden de los 1TeV. Asi, la otra opcién que se tiene es tomar el parametro
de slow roll € y reducirlo a un valor muy pequeno de manera que nos permita tener un
H, ~ 1TeV y lograr un conexion verificable en el laboratorio entre la cosmologia y la fisica
de particulas, pero aun asi, reducir el valor de € altera el potencial del campo del inflatén
convirtiendolo en un potencial extremadamente plano, tan plano que es poco probable que
se pueda exhibir un potencial de esta forma en los modelos de fisica de particulas. Por
esta razén es que se plantea otro escenario alternativo al inflatén ¢, el cual no dominara la
densidad de energia y su amplitud espectral estard dada en funcién del pardametro H, y los

Al =1 - B (2.39)
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V(p)

—

t } t > @
@i @ pr

Figura 2.2: Potencial V' (¢) del campo escalar del inflatén .
El potencial del campo escalar del inflatén es en sus inicios es un potencial muy plano
pero al final terminar decayendo realizando oscilaciones alrededor de su punto minimo ¢y

parametros libres o, v Q4. que se abordaran detenidamente mas adelante. Este escenario
alternativo llamado curvaton o permitird conservar los potenciales de los modelos de fisica
de particulas y trabajar con el parametro H, en el orden de 17eV, permitiéndonos asi,
lograr una posible unién verificable entre la cosmologia y la fisica de particulas.

2.4. Cosmologia: desarrollo cientifico y tecnolégico

Las futuras misiones espaciales permitiran medir con precisién los pardametros que de-

finen el universo: densidad, parametro de Hubble y valor de la constante cosmolégica. Estas
medidas permitiran, sin lugar a dudas, una mejor comprensién del origen y la evolucién del
COSMOS.
La cosmologia empez6 su desarrollo como ciencia hace unos 90 anos, cuando se descubrié que
todas las galaxias se alejan entre si con una velocidad que es proporcional a su separacion.
Una sencilla extrapolacion hacia atras en el tiempo indica que la distancia entre las galaxias
era cero en algin momento situado entre los 10,000 y los 15,000 millones de anos. En esta
época temprana el universo debia ser mucho maéas denso y caliente que en la actualidad
y debia estar dominado por la radiacién. En la década de los sesenta se produjeron dos
descubrimientos fundamentales : por un lado se comprobd que el universo estaba efectiva-
mente impregnado de una radiacién de fondo de 2,75K aproximadamente y, por otro, que
las estrellas podian sintetizar a partir del hidrégeno, todos los elementos quimicos excepto el
deuterio y el helio, los cuales se formaron de una manera natural junto con el litio, durante
los tres primeros minutos de la expansién universal.
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El modelo cosmoldgico estandar se basa en una solucion isétropa y homogénea, de la teoria
de la relatividad general segin la cual el universo estd dominado por la densidad total de
energia y por el radio de curvatura, el cual puede ser positivo o negativo, segin se trate de
un universo cerrado o abierto, o ser nulo si el universo es plano. La densidad para la cual
el universo es plano se denomina densidad critica; si la densidad es menor que la critica el
universo esta curvado negativamente, mientras que si es mayor, lo estd positivamente. A
menudo se utiliza esta densidad como patron de medida y se representa por la letra (2.

Durante su evolucién el universo ha pasado por tres etapas o eras: la dominada por la
radiaciéon, la dominada por la materia y la dominada por la constante cosmoldgica. La
fase dominada por la radiacién abarca aproximadamente desde unos 10~ !'segundos de
edad, cuando la temperatura era de unos 300GeV, es decir unos 3 x 10'¢ Kelvin, has-
ta los 10''segundos es decir unos 10,000 afios después, cuando las densidades de energia
y materia se igualaron y la temperatura era de sélo unos 3eV (aproximadamente 30,000K) .

Al principio la energia estaba dominada por la radiacién y por un conjunto de particulas-
antiparticulas. A medida que la temperatura fue descendiendo por debajo de la masa de
cada una de estas particulas, éstas se fueron aniquilando con sus correspondientes an-
tiparticulas desapareciendo y al final s6lo qued6 materia y radiacién.

La etapa dominada por la materia abarca desde el momento en que la temperatura era de
s6lo 3eV hasta ahora, unos 14,000 millones de anos después. Durante esta primera época,
las inhomogeneidades locales de la densidad de materia se amplificaron por la accién de
la gravedad y originaron las primeras galaxias y las estructuras que actualmente se observan.

Cuando la temperatura cayd por debajo de los 0,3eV, los electrones se combinaron con
los nticleos atomicos y el universo se hizo trasparente. El fondo de microondas que observa-
mos actualmente es precisamente la imagen que nos a llegado de este momento. Cuando ello
ocurrid, el universo tenia unos 300,000 anos. La tltima fase esta dominada por la constante
cosmoldgica, ya para esta fase el crecimiento de estas inhomogeneidades se detuvo y las
estructuras que existan en aquél momento quedaron congeladas.

Este escenario se basa en sélidos argumentos. Tal como se mencioné anteriormente, el mas
importante es la propia radiacion césmica de fondo. El explorador COBE demostré que
el fondo césmico es casi perfectamente isotérmico en todas las direcciones y que su tem-
peratura es de 2,725+ 0,002K [29]. La tnica explicacién razonable es que corresponde a la
radiacién que se desacopld de la materia cuando la temperatura bajo lo suficiente.

COBE también confirma la presencia de anistropias del orden de unos 30 micro-kelvin
a distancias angulares de 10° en el firmamento, proporcionando de este modo las primeras
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evidencias de que las actuales estructuras se formaron a partir de pequenas inhomogenei-
dades de la densidad que se fueron amplificando a causa de la gravedad a lo largo de la
vida del universo. De hecho existen diversos fendmenos que pudieron provocar diferencias
de temperaturas entre dos regiones del firmamento en el momento en que la radiacion y la
materia se desacoplaron. El estudio de las fluctuaciones proporciona informacion acerca del
fenémeno que las ocasioné. Las medidas actualmente existentes sugieren que el universo
es plano, es decir que 2 ~ 1, pero para fijar definitivamente esta cuestién sera necesario
disponer de datos de gran precision como los que ha ido proporcionando la misién espacial
WMAP de la NASA y los esperados por la misién espacial PLANCK de la ESA (Agencia
Espacial Europea)

La misién WMAP (Wilkinson Microvawe Anisotropy Probe) es un programa de la NASA
cuyo objetivo primordial es medir las inhomogeneidades del fondo césmico de microondas
y asi obtener informacion sobre las primeras etapas del universo. Las instituciones respon-
sables son el Goddard Space Flight Center y la Universidad de Princeton.

La instrumentacién de WMAP consiste en un conjunto de cinco radiémetros enfriados
pasivamente que trabajan a frecuencias de 22, 30,40,60 y 90 GH z. La eleccién de estas fre-
cuencias se debe a la necesidad de separar la contribucién galactica del fondo de microondas.

El satélite PLANCK es la tercera mision del programa horizonte 2000 de la agencia espacial
europea (ESA). Su objetivo es medir a diferentes escalas las anisotropias de la radiacién
césmica de fondo con una resolucién angular y una precisién térmica muy superiores a las
ofrecidas por WMAP.

Este satélite fue lanzado el 14 de mayo del ano 2009. Las mejores resoluciones angulares y
sensibilidades térmicas que se esperan obtener a alta y baja frecuencia son de 10 a 5 minutos
de arco y de 12 y 10 micro kelvin respectivamente. Es importante senalar aqui que las difer-
encias de temperaturas entre regiones separadas por mas de 1° reflejan las propiedades del
universo primitivo, mientras que las diferencias de temperatura a escala mas pequenas de-
penden de los pardmetros cosmoldgicos (H, 2, Qp, Qy...) por lo que Planck permitird obten-
er los valores de estos pardmetros con una precision superior al 1%

Por dltimo SNAP(SuperNova Acceleration Probe)[30] , es un experimento en érbita alrede-
dor de la tierra que ha sido propuesto por un consorcio encabezado por la Universidad de
Berkeley y cuyo objetivo es medir con gran precision los parametros del universo y ver si
su expansion se estd acelerando. Medir la densidad de materia con una precision del 2 %,
la energia del vacio con una precision del 5% y la curvatura con una del 6 %.
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El escenario del curvaton

Elaborar un modelo de campo escalar que presente fluctuaciones cuanticas, a partir de
las cuales se pueda comprender el origen de las estructuras a gran escala en el Universo, es
relativamente sencillo. Solo es necesario elegir un potencial para el campo escalar que tenga
un minimo global correspondiente a un estado de vacio. Un modelo que puede servir como
ejemplo es el de un campo escalar de masa m, << H;,s llamado curvatén o, representado
por un potencial de la forma:

V(o) = %miaQ(t, ) (3.1)

3.1. Ecuacién de evolucion del campo o

La ecuacion de evolucion del campo escalar o teniendo en cuenta su masa m, y el
pardmetro de Hubble durante inflacién H,; es de la forma :

k2
G+ 3Hns6 + <—2 + m?,) o =0, (3.2)
a

Esta ecuacién es la analoga a la de un oscilador armoénico amortiguado con friccion que se
describe habitualmente de la siguiente manera

d?*z dx
ar
En el escenario del curvatéon, dado a que H;,y >> m, durante inflacién, el término de
friccién en la ecuacién de evolucién (3.2) es muy importante y por ende se puede entender
que el campo escalar o presenta tres evoluciones diferentes a medida que el pardametro de

Hubble durante inflacion Hj;,; varia, los cuales son en andlogo al mismo comportamiento
de un oscilador arménico amortiguado

+wir = 0. (3.3)

k2
&+ 286 + (ﬁ - m?,) o =0, (3.4)

16
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en donde (3 = SHT” y con solucién de la forma:
0+ - (& +m3)
o= ” : (3.5)

de comportamiento sobreamortiguado si:

k’2

=+ m2 < 3°, (3.6)
de comportamiento criticamente amortiguado si:

K’ 2 2

? + m, = ﬂ s (37)
y finalmente comportamineto subamortiguado

]{32

=+ m2 > 3% (3.8)

Se puede apreciar que en el caso de tener el pardmetro de Hubble H;,; > m, se presenta
una etapa de sobreamortiguamiento, la cual le impide iniciar las oscilaciones, por lo tanto,
el valor del campo o, se mantendra congelado durante este periodo inflacionario. El valor
de H durante inflacién varia muy suavemente (¢ < 1) de manera que las oscilaciones
subamortiguadas comienzan cuando el parametro H adquiera un valor del orden de la
masa del campo del curvatéon m,, de manera que una vez es descongelado, este empieza a
oscilar alrededor del minimo de su potencial (figura 3,1 ) el cual es de la forma cuadrética
V(o) ~ sm2o2(t, z).

El campo escalar del inflatén domina la densidad de energia del Universo pero este cam-
po también sufre un decaimiento del cual surge la radiacién, luego se tiene que la densidad
de energia del inflaton es transferida a la radiacion y es aqui cuando se presenta una época
del universo dominada por la radiacién, esta es la primera de las tres épocas por las cuales
es regido el universo, la segunda es la época dominada por la materia y la tercera época es
la dominada por la constante cosmoldgica.

Posteriormente, al final del periodo inflacionario, el campo escalar del curvatéon o em-
pieza a oscilar alrededor del minimo de su energia potencial y pierde energia creando pares
de particulas elementales. Para el movimiento oscilatorio subamortiguado se define de una
forma conveniente la siguiente expresion

Fz = m?r - 527 (39)
donde T'2 > 0, luego para el caso  + 235 + m20 = 0 se tiene la solucién general

o(t) = e [Areo! + Ape o] (3.10)
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V(o)

Figura 3.1: Potencial cuadratico V(o) del curvatén o
Una vez que el parametro de Hubble durante inflacién H;,y es del orden de la masa del
campo del curvatén m,, se dard inicio a las oscilaciones del campo ¢ alrededor del minimo
Im?202(t,z), en donde posteriormente el perfodo de oscilacién

de su potencial V(o) ~ smZo?

serd mucho menor que el tiempo caracteristico de expansién % = L < 1.
o

Para el caso en el cual m?, > H? se tiene ', =~ m,, en donde I', es la frecuencia de las
oscilaciones amortiguadas del curvatén, por lo tanto el periodo de las oscilaciones para este

escenario es
27 2

== (3.11)

', m,

T

Durante la época dominada por la radiacion el parametro de expansion a evoluciona con el
tiempo de la forma a — t2 y en la poca dominada por la materia como a — t%, entonces,
debido a que en el momento en que comienza a oscilar el curvatén se tiene una época
dominada por la radiacion, el tiempo inicial se obtiene como una fraccién del pardmetro de
Hubble:

a 1 1
Hiyp=—-= = lini = =5, 3.12
P70 2 2H, s (3.12)
luego
T Hi, ¢
_= — 1 3.13
t My <5 ( )

entonces se observa que el periodo de oscilacion del curvaton es mucho menor el tiempo
caracteristico de expansion, luego en este caso se tiene muchas oscilaciones y por lo tanto
es conveniente trabajar los valores promedios para los calculos de la energia y presion de o.

Dado que las oscilaciones de ¢ alrededor el minimo de su potencial son tan rapidas, es
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posible aproximar su densidad de energia p, por
1
Do = amgag(t,x), (3.14)

en donde o,(t,x) es la amplitud de las oscilaciones y haciendo uso de la perturbacién en

la curvatura, definida como ¢ = —¢ —H (dp/p}) [31] se expresa la ¢ total para el escenario
del curvatén como: 5
(=—y—H (,—p) , (3.15)
Po / total

en donde la densidad de energia total p;e es simplemente la adicién de las densidades de
energfa del curvatén y de radiacion (p, v pr), que definen perturbaciones en la curvatura
conservadas asociadas al curvatén y a la radiacién (¢, y ().

3.2. Espectro de perturbaciones del campo escalar cur-
vaton o

Se considera un campo escalar o que no domina la densidad de energia cuya masa m,
satisface la condicién m, < H, (campo ligero), durante un periodo inflacionario donde
el pardmetro de Hubble H;,; no es constante pero evoluciona lentamente satisfaciendo la
condicién —Hj, s/ H?,; < 1 de manera que ¢ < 1 (cuasi de Sitter). En esta seccién se
presenta como la introducién de estd pequena variacion en H;,y y de una masa pequena m,
para el campo del curvatén o producen una pequena dependencia en la escala de Ps, (k) el
cual estd parametrizado por € y 1, = m2/3H?.

El campo escalar del curvaton o se puede escribir de la forma
o(t,z) = oo(t) + do(t, x), (3.16)

durante inflacién, y antes de salir del horizonte, las fluctuaciones en ¢ se pueden considerar
como operadores cuanticos. Si ademads se asume que ¢ es aproximadamente un campo no
interactuante, se puede escribir el operador de perturbacién del campo 06 (x,t) en términos

de los operadores usuales de creacion a; y aniquilacién &L:

55(x, 1) = / (d3k3 cxp(ik x)36%(£), (3.17)

en donde
061 (t) = wi(t)ag +wi(t)a' .. (3.18)
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Las propiedades de la perturbacién del campo o son especificadas por el espectro Ps, (k)
el cual es definido por el promedio estadistico < oy, 0k, > de un ensamble de Universos, de
modo que solamente la informacién necesaria para conocer el valor de P, (k) es el estado
cuantico del Universo durante inflacién, siendo la opciéon mas indicada el estado de vacio
debido a que éste garantiza un estado de homogeneidad e isotropia en todo el espacio. Por
lo tanto todos los universos en un ensamble se encuentran en un estado de vacio durante
inflacion, el promedio estadistico< doy, dok, > es ahora muy facil de calcular y corresponde
al valor esperado < 0 | §0y, 0%, | 0 >. Es sencillo entonces reconocer que el espectro de
Ps, (k) de las perturbaciones do , que se define por

272
< (50'k150'k2 >= ?(53(1{1 -+ kz)Pga(/{), (319)
esta dado por la férmula
k3 9
Poo(k) = 5 s lwel”. (3.20)

Para calcular |w|? es necesario resolver la ecuacién de Klein-Gordon para las fluctua-
ciones en o. La ecuacién usual de Klein-Gordon

(0% +m?] ¢ =0, (3.21)

sufre ciertas modificaciones dado a que se debe considerar la masa m, de o y la pequena
variacién de H;,; dado por el pardmetro de slow-roll €. Luego la ecuacién de Klein-Gordon
toma la siguiente forma (véase apéndice C):

k2
1:(.1].3 + 3Hmf’LUk + (—2 + mi) Wy = 0. (322)
a
que se soluciona facilmente haciendo los siguientes cambios de variables:
Ak
= —. 3.23
wy = (3.23)

En el estado cuasi de Sitter la expansién es casi exponencial, sin embargo esta se puede
describir mejor a través de la siguiente ecuacién de evolucion.

1

€

donde Hjpf(tini) es el pardmetro de Hubble en el tiempo ¢;,,;. Esta misma expresién para
un tiempo conformal 7 es de la forma

aln) = - (3.25)
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teniendo en cuenta que 7 toma valores negativos. Continuando con el tiempo conformal y
los cambios de variables realizados, se obtiene la siguiente ecuacion de movimiento para Ay:

1 1

en donde )
1 3n,—24+¢|2 3
= |l-———m————| == — Ny 3.27
=i T e 20
La solucién a esta ecuacion estd dada en términos de las funciones de Hankel Hy, ) y Héi)

de primer y segundo orden respectivamente [32, 33, 34]:

e = v/=ler () H) (k) + e (k) HIZ) (< kn)], (3.28)
en donde ¢ (k) y co(k) son las constantes de integracién que vienen siendo determinadas por
el régimen de super horizonte (k > aH,,f), que corresponden a —kn > 1, normalizando
la solucién de acuerdo a Bunch y Davies [35, 36]. Ahora bien, teniendo en cuenta que en
el régimen de subhorizonte las funciones de Hankel vienen aproximadamente dadas por

(32, 33, 34]
2 s 3T
H(l) 1) ~ — — 2
(—kn>1) ”wkn { (lm—l—2vg+ 4)}, (3.29)

2 3T
H —k 1) ~ k s+ — |- 3.30
" whn [<n+v+4)] (330
La normalizacién de Bunch y Davies [35, 36]
—ik
A = M7 (3.31)

V2k

es obtenida en el régimen de subhorizonte escogiendo los siguientes valores para las cons-
tantes de integracién:

o) = Lewn s 1)] o

ca(k) = 0. (3.33)

Luego, la solucién exacta de la ecuacién (3.28) se puede reescribir como

e = \/T%exp [z <U(, + %)] VIIHY (— k). (3.34)
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Para encontrar el espectro de do en escalas de super horizonte que corresponde a —kn < 1,
se debe tener en cuenta el comportamiento Ay en este régimen. Este se obtiene a través de

las aproximaciones de las funciones de Hankel de primer orden a escalas de super horizonte
(32, 33, 34]

2 T _3(v,) _
1)/ ~ “ i Vo35 9)( Vo
H;, (—kn < 1) \/;eq;p ( 22) 2 F(%) (—kn)~"". (3.35)

La magnitud del modo de la funcién wj en escalas de super horizonte es entonces casi
constante y aproximadamente viene dado por

3
L, F('Uo-) Hznf ( k >2Uc H* ( k )7706
wi |~ 2(1 =) 2(1 —¢ ~ ' 336
| w [~ [2(1 = &)]*"73( )p(g) V2k3 \aHpy V2k3 \aHiy g (330

en donde se ha empleado la relacién entre v,, €, y 7, establecida en la ecuacién (3.27).
Haciendo uso de la ecuacién (3.20), el espectro de perturbaciones en ¢ es finalmente escrito

CcOomo 9
H* k N§o
Pso(k) ~ (g) (aHmf> ; (3.37)

cuyo indice espectral ng, es dado por

Ny = 21, — 2€. (3.38)

en donde hemos encontrado que la amplitud del espectro Ps, presenta una pequena depen-
dencia pardmetrizada por la pequena evoluciéon de H;,s y la masa m, del campo ligero o
caracterizado por el reducido tamano de los parametros € y 7,.



CAPITULO 4

Perturbaciones cosmoloégicas

Ademas de la dinamica inflacionaria de fondo, es muy importante discutir la evolucién
de las fluctuaciones cudnticas de los campos del inflatén dp(t, z) y curvatén do (¢, x). En el
paradigma inflacionario asociado con las fluctuaciones de vacio se presentan las perturba-
ciones primordiales de la densidad de energia, las cuales sobreviven después de inflacion y
son el origen de todas las estructuras en el Universo. El conocimiento del origen de la es-
tructura en el Universo es dado una vez el Universo empieza a ser dominado por la materia,
en la cual toman importancia las inhomogeneidades de la densidad de energia (épe ~1077)
las cuales fueron amplificadas por la gravedad y se han convertido en las estructuras ob-
servadas hoy en dia [3, 19, 20, 21]. La existencia de estas inhomogeneidades fue de hecho
confirmada por el COBE al descubrir las anisotropias en la RCF. En esta seccién se resume
de una forma cualitativa el proceso por el cual las perturbaciones son generadas durante
inflacién. Esto también ayudara a apreciar mejor los diferentes mecanismos alternativos
que se han propuesto recientemente (curvatén entre otros) para explicar las perturbaciones
en la densidad de energia en el escenario inflacionario.

Como se habia mencionado anteriormente, las perturbaciones en el Universo observable
son definidas con respecto a un universo no perturbado, es decir homogéneo e isotropico,
el cual viene descrito por la métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). El elemento
de linea para tal métrica es:

ds* = g datds” = — dt* + a® (£)6;da’da’ | (4.1)

definiendo el factor de escala no perturbado a(t), tiempo césmico ¢, y coordenadas carte-
sianas espaciales x [3]. Para definir la perturbacién en la curvatura ¢, se toman hipersuper-
ficies de espacio-tiempo con t = cte y densidad de energia uniforme. La componente escalar
de la parte espacial de la métrica perturbada es entonces parametrizada de la manera
siguiente por la perturbacién en la curvatura ((t,x) [17]:

gz'j = CL2 (t)62<(t’x)5ij = 52(25, X)(sij . (42)

23
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De acuerdo a esta definicién, ¢ es la perturbacién en In(a), en donde a es el pardmetro de
expansién local a(t, z) = a(t)e$®®). La relacién de ¢ con la perturbacién en la temperatura
de la radiacién césmica de fondo 67'/T viene descrita por el efecto Sachs-Wolfe [4]

()~ (), ke

en donde k hace referencia a los modos de la perturbacion. El efecto Sachs-Wolfe fue estu-
diado inicialmente por Rainer K. Sachs y Arthur M. Wolfe, el cual consiste en el corrimiento
al rojo gravitatorio que sufren los fotones provinientes de la radiacién césmica de fondo al
cruzar por potenciales gravitacionales.

4.1. Perturbacién en la curvatura

El estudio de las perturbaciones cosmoldgicas en la densidad de energia radica en la
evolucion del espacio-tiempo que no cumple con el principio cosmolégico, es decir, no pre-
senta homogeneidad ni isotropia. Esto se realiza analizando la evolucién de las de las diferen-
cias entre dos espacio-tiempos, uno, el cual sera el objeto de estudio y dos, el espacio-tiempo
designado de referencia. Para nuestro estudio el sistema de referencia es el espacio-tiempo
plano de Friedmann-Robertson-Walker. Con tal fin se emplea la relatividad general que es
una teoria de gauge donde las transformaciones de gauge son transformaciones de coorde-
nadas de un marco de referencia a otro.

El célculo de la perturbacion de una cantidad dada, es definido como la diferencia en-
tre el valor que esta cantidad tiene en el espacio-tiempo real y el valor que esta asume en el
espacio-tiempo de referencia no perturbado. Luego es necesario realizar una comparacion
directa entre estos dos valores en un mismo punto del espacio-tiempo. Dado que los dos
valores se encuentran en geometrias diferentes, es fundamental encontrar una relacién que
permita hallar univocamente el mismo punto en los dos espacio-tiempos.

Al fijar un gauge en relatividad general se debe elegir un sistema coordenado. La esco-
gencia de las coordenadas define una malla de espacio-tiempo ( lineas que corresponden a
las coordenadas espaciales fijas z) y una lonja en hipersuperficies ( lineas que corresponden
a la coordenada fijas de tiempo t).

Al momento de realizar un cambio en el sistema de coordenadas se presenta un proble-
ma con el gauge, y es el siguiente: un cambio en el sistema coordenado implica la variacién
de la perturbacién de una cantidad dada, la cual puede asumir diferentes valores, de acuer-
do a la eleccién del gauge. Para evitar este problema se presentan dos opciones:
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1) Identificar las combinaciones que representan cantidades invariantes de gauge.
2) Elegir un gauge dado y llevar a cabo los célculos en este gauge.

La eleccién del gauge puede ser técnicamente mas sencilla, pero surgen problemas con
las cantidades no fisicas. Desarrollar un calculo con cantidades invariantes de gauge puede
ser técnicamente mas complicado pero brinda la ventaja de que trata solamente con las
cantidades fisicas.

Existen dos cantidades invariantes de gauge, que son fundamentales al momento de cal-
cular las perturbaciones en la densidad de energia. En este caso, las transformaciones de
coordenadas seran hechas sobre hipersuperficies de ¢t = cte, por ende, ser invariante de
gauge es equivalente a ser independiente del slicing.

El elemento de linea perturbado es de la forma:
ds* = a*(n) [—(1 + 2¢¢)dn* + 20; Bdndz’ + ((1 — 24)8;; + D;; E) dz'da’] (4.4)

en donde D;; = 0;0; — (%)@jv?, y ¢a, B, 1, E son cantidades escalares.

4.2. Perturbacion en la curvatura comovil
La cantidad R definida por:

R — —p—HY (4.5)
¥

corresponde la perturbacion en la curvatura comovil y es una cantidad invariante de gauge
por la forma en que fue construida y se encuentra relacionada con la perturbacion en la
curvatura dependiente del gauge 1, en un slicing genérico y con la perturbacion del inflatén
dp en un slicing comdvil, el cual se define como ortogonal a las lineas de mundo de los
observadores comoviles.

4.3. Perturbacion en la curvatura en slices de densi-
dad de energia uniforme

La cantidad ¢ definida por:

1)
¢ = —p— Hf, (4.6)
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corresponde a la perturbacién en la curvatura en slices de densidad de energia uniforme.
Esta cantidad, al igual que la anterior (4.5), también es invariante de gauge por construc-
cion y esta relacionada con la perturbacion en la curvatura dependiente del gauge 1, en un
slicing genérico y con la perturbacion del inflatén dp en un slicing de densidad de energia
uniforme. Vale aclarar que el slicing de densidad de energia uniforme esta definido como
aquél en el cual no hay perturbacién en la densidad de energia, es decir dp = 0.

Es importante senalar que a escalas de superhorizonte la perturbacién en la curvatura
comévil y la perturbacién en la curvatura en slices de densidad de energia uniforme se
encuentran relacionadas de la siguiente forma [33]

B
(~—p—HZ = R. (4.7)
¢
4.4. Perturbacion en la curvatura en el escenario del
curvaton

Haciendo uso de la perturbacién en la curvatura, definida en la ecuacién (4.6) se puede
escribir la perturbacion en la curvatura total ¢ para el escenario del curvatéon como:

_ 5/))
=—¢yv-—H(— 4.8
1/} (Po total ’ ( )

en donde la densidad de energia total p;.q €s simplemente la adiciéon de las densidades de
energfa del curvatén y de radiacién (p, y pr), que definen perturbaciones en la curvatura
conservadas asociadas al curvaton y a la radiacion (¢, y ¢):

0pe 16p,

G=—vp— gL =y 2 (4.9)
Poo 3 P
0p, 16p,

G=—y—HL = 4 220 (4.10)
Pro 4 pr,

En las anteriores expresiones se ha empleado la ecuacién de continuidad (2.11) se toma
Py = 0 para un fluido de materia, y Py = po/3 para un fluido de radiacién [3, 37, 38|.
Combinando las expresiones (4.8) ,(4.9) y (4.10), la perturbacién total en la curvatura
puede ser escrita como la suma ponderada de la manera siguiente (véase apéndice F):

op 0pr + 0ps Opr oy
o () (B (e o
0/ total Pro + Poo Pro + Poo Pro + Poo
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= (= (1 -7)¢ + 7, (4.11)
con el factor de modulacién 3
r=——Po (4.12)
4pry + 3P0y

Se puede apreciar que justo al comienzo de la época dominada por la radiacion, de la

cual se sigue un estado de recalentamiento producido por el decaimiento del inflaton, r es
aproximadamente cero por que p, es insignificante en ese momento. Esto es debido a que
¢, < 107%¢ para asegurar que el campo del inflatén no genere a ¢, por lo tanto ¢ =~ ¢,
se puede considerar insignificante . Sin embargo, r crece en el tiempo debido al relativo
corrimiento al rojo entre p, y p, hasta cuando eventualmente o decae [figura 4.1]. En las
ecuaciones (F.2) y (F.3) vemos que la C total crece en el tiempo acercéndose cada vez més a
la perturbacion en la curvatura del curvaton (,. Un caso interesante se presenta cuando o ha
dominado la densidad de energia antes de decaer; en este caso se tiene r = 1 y por lo tanto
( ~ (,. Cuando o decae, ( es impresa en el fluido remanente de radiacién, comenzando de
esta forma el proceso de inestabilidad gravitacional que finaliza con las actuales estructuras
a gran escala observadas.
Uno de los requerimientos del escenario del curvatén es que la perturbacion en la curvatura
producida por el inflaton después de inflacién (. es completamente despreciable comparada
con la producida por el curvatén (, durante el mismo periodo: ¢, < (,. Bajo esta suposicion,
la expresion para la ¢ total después que ha decaido el curvatén o viene dada por la ecuacion
(F.2) como

¢ ~rl,, (4.13)
en la aproximacién del decaimiento repentino [11]. Para un modelo que va mucho més allé de

esta aproximacion, la expresion para el ¢ total en términos de (, es obtenida solamente por
métodos numéricos, cuyo resultado viene siendo para este caso[13, 39, 40]

C ~ Qdecgm (414)
en donde 4. es la fraccion global de la densidad de energia justo antes de decaer el
curvaton:

Qdec = ( P ) . (415)
Ptotaly / dec

Como se habia mencionado antes, la normalizacién fy;, del biespectro B¢ (ky, k2, k3) de ¢
en el escenario del curvaton esta directamente relacionada con (4. en el caso de que éste
no esta tan proximo a 1 [13, 41]:

5)
4Qdec .

El parametro fy; brinda informacién acerca del nivel de no gaussianidad presente en (,
del cual se conoce una cota superior a través de los datos del WMAP [5] en donde —9 <

fye = (4.16)
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fnr < 111. Esto nos conduce a un rango de valores permitidos para (4. bajo la condicién
Qaec < 1, el cual es
1,13 x 1072 < Qgee < 1. (4.17)

La presente cota inferior de €24.. probablemente sera incrementada por los futuros datos
del satélite PLANCK si la no gaussianidad no es detectada.

Una vez que se ha estudiado la forma en que la perturbacién en la curvatura se produce
en el escenario del curvatén, se procede ahora a estudiar el espectro P (k) de ¢. Con base
en la ecuacién (3.14), y teniendo en cuenta que la ecuacién de movimiento para do, es
igual a la que se obtiene para el campo de fondo o,,, durante todo el periodo de inflacién
y durante el periodo post inflacionario, siempre y cuando la perturbacion en la curvatura
debida al invariante de gauge 1 sea fijada a cero, podemos relacionar la razén de cambio
de la densidad de energia de ¢ en cualquier tiempo t con la razéon de cambio de ¢ algin
tiempo después de haber salido del horizonte pero antes de que inicien las oscilaciones del

curvaton: 5 5 5
Po 9 ( U“) ~ 997 (4.18)
,000 040 O«

De las ecuaciones (4.9),(4.14) y (4.18), ¢ es expresado en términos de las perturbaciones en
o algtin tiempo después de salir del horizonte de Hubble:

2 oo
~ S0 2 419
c~ 20,2 (4.19)

y en consecuencia el espectro P, (k) es dado por

4 Pso(k
Pg(k) ~ §Qc2lec d 5 )

0%

(4.20)

Dado que el campo del curvatén o es un campo ligero cuya densidad de energia es despre-
ciable en inflacién; entonces, del andlisis y los resultados de la subseccién (3,2) y haciendo
uso de las ecuaciones (3.37) y (3.38) se obtiene como resultado

l{} n¢ HQd 2 k 2ne—2€
k) = A? ~ | . 4.21
P =4 (o) = |5 (e (20

El indice espectral n¢ estd en buen acuerdo con la observacién, el cual requiere un espectro
de potencia de escala casi invariante [5, 6]:

—0,053 < n¢ < —0,026. (4.22)
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4.5. Dinamica inflacionaria y pos-inflacionaria

Durante inflacién la perturbacién en la curvatura debido al curvatén (, es una pertur-
bacién en la isocurvatura, a pesar de que pueda ser grande con respecto a la cantidad que se
estd midiendo su aporte es muy pequeno debido a la expresion ¢ = (1 —7r)(,. + r(, en donde
inicialmente r es cero. Entonces, a pesar de que se tenga un valor relativamente grande, la
contribucion al (i1 €s minima. Luego, calcular (o durante inflacién no es muy relevante
debido a que tiende a cero.

Ahora se analizara el curvatén antes de que empiece a oscilar. En este caso se tienen
un fluido de radiacién (debido al decaimiento del inflatén) y el campo del curvatén, dado
a que se pueden considerar como fluidos no interactuantes entre ellos. La ;o1 si presenta
una variacién porque el parametro r si varia debido a la evolucién independiente de cada

fluido.

La perturbacién en la curvatura ¢ mientras se tiene radiacion y el curvatén no ha ini-
ciado sus oscilaciones, en general no se considera en base a que se presume que durante
esta etapa, la densidad de energia de radiacion p, si bien va disminuyendo, atin sigue siendo
dominante con respecto a la densidad de energia aportada por el curvatén p,, de manera
que la contribucion mayor a la perturbacion en la curvatura no es por el curvatén sino
por la radiacién (inflatén), por lo tanto calcular la (o durante esta época no es relevante
porque su valor es muy pequeno. Por otra parte, un caso interesante se presenta cuando
empiezan las oscilaciones del campo del curvatén hasta en el momento en que éste decae
justo antes de dominar la densidad de energia.

Durante las oscilaciones del curvatén o el valor de su amplitud va disminuyendo debido a
la expansion del universo, de igual forma su densidad de energia p, también sufre este co-
rrimiento al rojo. Es necesario que el curvatén decaiga antes de que domine la densidad de
energia, de lo contrario, si el curvaton llegase a dominar la densidad de energia del universo
se estarfa generando una segunda etapa inflacionaria, por esta razén es que el curvatén
debe decaer justo antes de que domine la densidad de energfa [figura 4.1].

El curvatén decae cuando la razén de decaimiento es del orden del parametro de Hub-
ble, es decir cuando se tiene una ausencia de equilibrio térmico de manera que surge el
decaimiento. Se puede considerar que el curvatén esta interactuando y que exista una con-
stante de acoplamiento entre él y otros entes o particulas, luego se tendra que el curvatén
esta decayendo a un par de particulas, que estas a su vez estaran decayendo a un curvaton
y esto se mantendra mientras se tenga equilibrio térmico, por lo tanto, cuando no hay equi-
librio térmico la abundancia decae a cero y eso sucede cuando la razéon de decaimiento es
del orden del parametro de Hubble. El tiempo para el cual sucede este proceso no se conoce
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en general, y esto es debido a que depende de las caracteristicas particulares del modelo de
curvaton que se éste considerando.

Finalmente se tiene que para realizar un célculo significativo de la perturbacion en la
curvatura total (. éste se debe realizar en el intervalo en que comienzan las oscilaciones
del curvatén hasta el momento de su decaimiento. De modo que, a pesar de que se tiene
una historia interesante, el calculo respectivo debe hacerse en el intervalo mencionado an-
teriormente, de igual forma se hara para hallar el valor del nivel de no gaussianidad.

» ln(a)

Figura 4.1: Evolucion de las densidades de energia en el modelo de inflacién.
El eje horizontal representa el parametro de expansién en escala logaritmo natural (n(a)
y el eje vertical representa las densidades de energia en escala logaritmo natural In(p).
Recordemos que las densidades de energia son inversamente proporcionales con respecto al

parametro de expansién de la forma siguiente: p, x a™* y p, o< a”?.

4.6. No gaussianidad primordial en la perturbacién en
la curvatura ¢

La no gaussianidad es una caracteristica observacional relevante que permitire discrimi-
nar entre los posibles escenarios competentes para la generacién de la perturbacion en la
curvatura (. Las propiedades estadisticas de ( son cuantificadas a través del correlador n
puntos (¢(k1)((ks)...((ky)) asociado a una funcién de distribucién de probabilidad f(¢). Las

cantidades que definen esta distribucién de probabilidad son sus momentos m¢(n)[42, 44, 43]

El valor medio m¢(1) = (¢) = /C f(¢) d¢, (4.23)
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La varianza me(2) = /(C —{(O)? f(¢) d¢ (4.24)
El skewness m¢(3) = /(C — ()3 £(¢) d¢ (4.25)
La curtosis me(4) = /(C —(H* £(0) d¢ (4.26)

entre otros. Si la funcién de distribucion es gaussiana entonces depende sélo de los dos
primeros momentos (valor medio y varianza)
1

— = o (¢=me(1))?/2me(2) 4.97
e ) .
f©) 2mme(2) ( )

En caso de que la funciéon de distribuciéon sea no gaussiana entonces son necesarios los
momentos de orden n > 3, siendo m¢(3) el primer indicador de no gaussianidad.

Las propiedades estadisticas de las perturbaciones son especificadas a través de los
valores esperados, los cuales son tomados con respecto al estado cuantico de vacio del
Universo durante inflacion. Para esto, se debe considerar la serie de Fourier de ((x):

((x,t) = / % C(k,t) e, (4.28)

Los valores esperados estan dados en términos de las funciones de correlaciéon para los
modos ((k,t), definidas por:

Correlador de dos puntos  (C(k;)¢ (ko)) = (27)°6° (ky + ko) P:(k) , (4.29)
Correlador de tres puntos  (C(k;)((k1)¢(ky)) = (27)26%(ky + ko + k3) Be(k1, ko, ks3) |
(4.30)

Las cantidades Py (k) y B¢ (k1, ko, k3) son conocidas como espectro y biespectro respec-
tivamente, y estan relacionadas con los momentos m¢(n) de ¢ por medio de:

@ = [ 5 b (4.31)
¢ N (2m)3 G '
A3k, d3ks
me(3) = [ Belka.h k) (432
El espectro P (k) es parametrizado a través de una amplitud A; y un indice espectral n:
272 k \ne—1
Pok) = = A2 (-) . 4.33
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El biespectro B es parametrizado a través del espectro F:

Bg(k’l, kQ, k’g) =

ot O

Ine [Pe(ky)PC(ke) + permutaciones ciclicas| | (4.34)

en donde fy; es llamado nivel de no gaussianidad. Se tiene entonces que n¢ y fnr son
parametros que discriminan entre los diferentes modelos para el origen de las estructuras
a gran escala en el Universo observable. Existen datos observacionales que los modelos
inflacionarios deben predecir con exactitud, por ejemplo: Ac ~ 5 x 10~° [45], ne = 0,960 +
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Formalismo 0NV

Las propiedades estadisticas de la perturbacion en la curvatura ¢ pueden ser estudi-
adas mediante el formalismo d N. Para definir la perturbacién en la curvatura ¢ se toman
hipersuperficies de espacio-tiempo con t = cte y densidad de energia uniforme. La compo-
nente escalar de la parte espacial de la métrica perturbada es entonces parametrizada por
la perturbacién en la curvatura ¢(¢,x) [17]:

gij = a2(t)€24(t’x)5ij (t, X) = 52(25, X)(Sij(t, X) . (51)

De acuerdo a esta definicién, ¢ es la perturbacién en In(a), en donde a es el pardmetro de
expansion local. La relacién de ¢ con la variacion en la temperatura de la radiacion césmica
de fondo 6T'/T viene descrita por el efecto Sachs-Wolfe [4]

oT 1
T ~ —gf(ta@- (5.2)

La parte espacial del tensor métrico esta dada por [46, 47] :

gij = a*(t)[(1 = 2¢)d;; + Ty (5.3)
Definiendo v;; = exp [IL;;], y expandiendo (5.1) de la siguiente forma:
1
exp [2C(t,X) + H”] = 513' + (2 52‘]‘ <(t,X> + HZJ) + 5(2 5ij C(t,X) + Hij)2 e

— Sy(1 + 2485 (%) + Ty + %(2 5 C(t,x) + TI)? . ..
(5.4)

en donde se puede ver que, si se hacen correcciones a primer orden, la definicién (5.1) con-
cuerda con la expresion (5.3), permitiendo que la perturbacién en la curvatura quede bien

33
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definida.

Se puede considerar ahora una hipersuperficie de t = cte cuya métrica tenga la forma
de la ecuacién (5.1) sin el factor ¢ el cual se denomina lonja plana. Comenzando para
cualquier lonja plana inicial en un tiempo inicial ¢;,;, el monto local de expansion se define
como:

N(t,x) =In [a(t’ X)} , (5.5)

a(tin)

para una lonja final de densidad de energfa uniforme. De esta manera [17]
C(t,x) =0N= N(t,x) — No(t) , (5.6)

Este es el formalismo dN que relaciona la perturbacién en la curvatura ¢ con la pertur-
bacién en el monto local de expansién N(¢,x) y el monto de expansion no perturbado Ny(t).

La prediccion inflacionaria establece que la evolucién del universo observable esta determi-
nada por los valores de uno o mas campos escalares presentes durante el periodo inflacionario
y que se pueden representar de la forma: ¢;(x) = ¢; + dp;(x).

Eligiendo las cantidades ¢; como las que describen el universo homogéneo, la ecuacién

(5.6) queda [17]:

C(t,X) = N(p(t),¢1(x),¢2(x), ) - N(p(t),¢1, ¢27 ) : (57)

En esta expresion, el parametro N es evaluado en un universo no perturbado, desde una
época en donde los campos tenian valores asignados hasta una época en donde la densidad
de energia tiene un valor asignado p.

La expresion (5.7) puede ser usada para obtener una serie para ¢ haciendo uso del
teorema de Taylor. Esta expresion se puede reescribir, evaluando los campos en el tiempo
t. que es cuando las escalas relevantes salen del horizonte, ¢;(X,t.) = ¢;(t.) + dp;(x, t.),
como:

C(t,x) = N (p(t), o1+ 0¢1(x ), b2 + 6¢2(x), ... ) = N (p(t), 61, P2, ) - (5.8)

Entonces, empleando el teorema de Taylor:

n

"o 1 0%
¢($1+d$‘1,...,$n+d$n) — ¢($1,...,In) = Za—del—Fg Z de,dx]
i = UL

=1 i,7=1

+ L i OV e +...(5.9)
3!i,:18x18xj0xk TR T e A

I
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se obtiene para ((t,x) la siguiente expresion:

) = Zz:; N (t)5¢i(t*ax) + % zn: Naij 5¢i(t*,x)5¢j(t*7x)

ij=1
1 n
+37 > Nk 66i(te, x)86; (£, x)00; (£, %) + ... | (5.10)
" iyg,k=1
en donde: N,; = (%V , Ny = %{%j y asi sucesivamente.

5.1. Estudios a primer y segundo orden

Al estudiar el primer término en la serie de ¢, es decir ((¢t,x) = > . N;(t)dgi (L., x) se
obtiene su transformada de fourier ¢(t,k) = > » | N;(t)d¢;(t., k) en donde ¢;(t., k) es la
transformada de fourier de ¢;(t,,x). De la definicién de correlador de dos puntos (4.29), se
puede calcular el espectro de ¢, es decir P, en funcién del espectro Pse, de las perturbaciones
en los campos ¢;:

(k) k) = <Z N (056t Tt) S Ny (6365 (.. k2>>

J=1

- <Z N ()N, ()01t k)35 (1., k2>> (5.11)

i,7=1

= Z N,z 7] 6¢z(t*7k1)5¢3(t*’k2)>

i,7=1

= S NJ(t)N, ()—53(k1+k2)7’a¢i5ij

k3
ij=1
= ZNn (t )ﬁ53(k1 + ko) Psg, (5.12)
=1

en donde se ha tomado en cuenta la relacién Py = 2%32774. De esta expresion y (4.29) se
puede identificar claramente el espectro de (:

Pe = Psg »_ N(1). (5.13)

i=1
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El espectro de las perturbaciones en los campos Psge, es casi invariante de escala y es de la

forma [36]:
H\’
Psg: = <2W) , (5.14)

el cual es similar al espectro obtenido para el campo del curvaton o estudiado en la seccion
[3.2] en donde H, es el pardmetro de Hubble evaluado en el tiempo en el que las escalas
relevantes salen del horizonte. Se puede concluir que si se toma correcciéon a primer orden
en la serie de ¢ (5.10), entonces el espectro queda determinado por:

H
Pe = (27T

) Z N2(t) . (5.15)

Realizando un estudio de la serie de ¢ a segundo orden es posible obtener las contribuciones
al biespectro B.. Por lo tanto, partiéndo de:

Z N, (1)3¢5(te, x) + % > N 66t x)06;(t., x) (5.16)

1,j=1

el calculo es similar al caso anterior del espectro a primer orden. Se toma la transformada de
fourier de (5.16) y se utiliza la definicién (4.30). La expresién para ¢, en este caso, tomaria
la forma:

ZN,Z )i (s, X)+ ZN,W 85¢i(ts, X)00; (ts, X)— ZNW 5¢i(Ls, X)00;(ts, X))

z] 1 2] 1
(5.17)
y obtener la transformada de fourier de esta expresion

ZN,Z 66K+ 2 3 Ny / G PTG 0) (519

1]1

—-ZNw 725 (k) (36i(t, KO0, (1. K)) o (5.19)

3,0=1

en donde se ha utilizado el teorema de convolucion de la transformada de fourier debido a
que aparecen productos de las perturbaciones en los campos escalares ¢;. La contribuciéon
al biespectro se obtiene haciendo el triple producto de (, y tomando el valor esperado:
(C(k1)C(k2)C(ks)). El triple producto genera los 27 términos siguientes:



CAPITULO 5. FORMALISMO /N 37

(k)¢ (ko) (ks) = (5.20)

D NN N 66i(k1)66;(ka)den (ks)

+ EZNJ\T N 5¢i(k1)5¢'(k3)/d3—p5¢k(k2+p)6*¢l(p>
2 I ¥ 9 J (277')3/2

5 ST NN N 0 )0 () (27)°26° () (30 (30061

ds
b5 0NNy Naadob0)o0y ) [ o otutla + D) (p)

3
(;% 56,(ks + )5 éu(p) / #6¢1(k3+m5*¢m(1’)
3

- }lZN,i Nojie Noim 604(Ks) / ﬁa@(kl+p)5*¢k(p)(2w)3/253<k2) (061(X)0hum (X))

3

1
+ 7 > NNk N 66i(ks) /

- % Y NoiNyj N 86i(ka) 065 (ks) (2m)*/26° (Ka ) (361(x)0¢ ()

3

(;ﬁa@ (ko + D)3 6 (p)

+ éll Z Ny Nyji Noam 5 (ks)(2m)%/26% (ky) (00 (x)0(x)) (27)%/26% (ko) (06 (X) Oy (x))

S N N 86 ) (20257 ) (56,00 [

3
T %ZN,Z-N,]- N 5¢i(k1)5¢j(k2)/(2d )5/25¢k<k3+p)5 ¢(p)

d3 d3 *
o ;:;/25¢](k2 +p)d ¢k(p)/@T;;ﬂ6¢l(k3 +P)0"6m(p)

3

DN N N 6,0) [ 0,0+ D)5 0u(p)27)26 1) (56100m )

3

d’p .
W&?]’(lﬁ +p)d ¢k(p)/

P ol + ) ,0) [ 5

1
+ 1 Z N,i Nji N 06(ky) /

3

d
@W—;;/ﬂ(?l(k:s +1P)0"Om(P)

57200k(k2 + P)3"du(p)

1
+ 1 Z N, Nk Ny 0¢i(k2) /

d3
(27)

d3
2r)

d3
X /(2 )3/25¢m(k3+p)5 ¢n(P)

1
+ gZNaijNyklN7mn
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X

3

d
ﬁ&m(kl +P)5"6;(p)

| ot + 2 )25 ) (363080, )

2m)
d’p 3/2 53
ZZNai Nk Niim 5¢i(k2)/ (2r )3/25¢J(k3 + Pp)d" i (p)(2m) 126%(ky) (001 (%)8¢ (x))

%ZNaijNaklNﬂnn

d3p d3p
Gt DT e) | Easok + P aip)

(2m)*/26° (k1) (G (x) 0 (%))

é > N Nt N

3

d
ﬁ&m(k:& +p)5"65(p)

(2m)*26° (k1) (56n (x)0¢1(x)) (27)*/%6° (k) (3 ()60 (%))

%ZNaijNaklN7mn

3 0 Nt V. N ) k) (2)°/25 () (56 ()5 ()
1 d*p 3/2 53

£ 30 N N N 0610) | 800+ ) 0n ()220 K 661 () 3)
}1 > N N N 003k ) (2m)*726° (kz) (565(x) 80 (x)) (27)*/%6° (k) (01 (%) 0 ()
411 Z N,i Nk Ny 0¢i(k2) / %5@(& + p)5*q§k(p)(27r)3/253(k3) (01 (X)0m (X))

d3
(27)

dS

1
gZN,ijN,kzN,mn o )3/25¢z(k1+P) ¢j(P)/ 3/25¢k(k2+P)5 ()

(2m)*/26° (k3) (3 (x) 00 (x))

5 2 N N Vo <2i>3/2 301 (ks + )00, (p) (2m)°/%0" () (06 ()3 (x)

(2m)*/26° (k3) (G (x) 0 (%))

S NN N 564 (Ra) (2m)25° (0c) (656, (x)06 () (27)*26° (ks) (5u(x)66, ()
@fﬁm(kg + P)5"6;(p)(2m)6 (k1) (36 (x)3¢ (x))

(2m)*/20° (k3) (G (x) 00 (x))

& S Ny Nt N
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- % D Noig Nt Nomn (270)726° (k1) (563 (%) (x)) (2)*/%6% (k) (0bi ()3 (x))

X (2m)*26% (ks) (66 (x)0n(x)) -

Tomando el valor esperado del primer término de (5.20) se obtiene

Z N, N,; Noj. (5¢(k1)06; (ko) 0 (ks)) . (5.21)

i,5,k=1

La contribucién asociada a este término ya ha sido calculada [48, 49] y encontrada como
irrelevante, es decir, su contribucion al fx, es casi nula. En lo que sigue, se asumira no gaus-
sianidad en las perturbaciones de los campos escalares ¢;, es decir, (0¢;(k1)d¢;(ks)d¢r(ks))
0. Debido esto, los 12 términos de (5.20) que contienen 5 términos de perturbacién en los
campos (0¢;) se asumen despreciables.

Seis de los 27 términos contienen cuatro términos de perturbacién en los campos (d¢).
Explicitamente:

%Z N, N,j N 66i(k1)d6;(ks) / (2d3)3 700k (k2 + p)d”¢i(p)
_% D NNy N 06i(k1)36;(ks)(2m)*20° (ka) (5r(x) 0 (x))
%ZN,,» N, N, 86 (k)55 (k) / (2d3)3 5001 (k1 + p)0" u(p)
_% > N Ny N 06(ka)36,;(ks) (2m)%20° (ky ) (51(x) 0 (x))

3

1 d .
3 2 N N, N 3606)30y k) [ 5 00n(ks + 619

1
-5 Z N,i N,j N 0¢i(ky) 66 (k) (2)3/20% (ks) (6 ()5 (x)) (5.22)
Tomando el valor esperado del primer término se obtiene que:

<%ZN,ZN,JN,kl5¢z(k1)5¢](k3)/(2d3;/25¢k(k2+p)5*¢l< )>

_ZNn ' 7kl/%<5¢i(k1)5¢j(k3)5¢k(k2+p)5*¢l(P)> : (5.23)
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El término que estd entre corchetes puede descomponerse en correladores de mas bajo
orden, via teorema de Wick [50], de la siguiente forma:

(00i(k1)d0;(k3)dgr (ks +P)d*du(p)) = (9¢i(k1)dg;(ks)) (0¢r(ka + P)d"di(P))
+ (00i(k1)dor(ks + P)) (90, (k3)d"di(p))

+ (00i(k1)d"¢u(p)) (9¢;(ks)ddr(ke + P)) (5.24)

Usando la definicién de correlador de dos puntos (4.29) se obtiene que:

272 272
(00i(k1)d¢;(ks)opr (ks +P)0"Pi(p)) = ?53(1{1 + k3)Psg(k1)0i—5 = “—0°(ko + p — P)Pss(p)On
1
272 22
+ kij’ 5 (kl —l-kg + p)P(sqj(kl)de k3 5 (kg )Pg¢(k‘3)5ﬂ
272 3 22
+ Fd (ky )775¢(k1)5,l 13 =5 (ko +k3—|—p)795¢(k:3)53k.
1 3

Introduciendo este resultado en (5.23), este primer término del grupo de cuatro perturba-
ciones se puede escribir como

1 d®p 272 2n?

3 Z N, N, N,kk/ (QW)I;/Q yER 83 (ky + k3)0° (ko) Psg (k1) Pss(p)
1

d*p 2m?2m?

8 T g (e )8 s — )Pk Pl

1
+ 3 > NiN,;N,

1 dp  4Ant 5
+ 5 > NN, N, WF@(S (k; — p)o®(ky + ks + p)Pss (k1) Psg(ks) .(5.25)
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Calculando las integrales, se obtiene respectivamente

1 At Psy(ky) [ dp
NN, NN 63 (kg + ks)03(k d /
5 Z i Vi N 67 (ka + k3 )67 ( 2)(27T>3/2 k3 P Pss(p)

P5¢(k71)735¢(l€3) 47T4
kik3 (2m)*

7)5¢(k1)735¢(k3) 471'4
kiks (2m)%

1
+ 5D NN Ny 5% (ks + s + )

1
+ 5 > NN, Ny ~6%(ky + ko + k3)

_ 1 3 3 4r* 7’5¢(k1)/d3P
= 52N N N 8 (ko + ka)0% (ko) RCERE 5 Pis()

Pso (k1) Psg(ks)  An*
kiks (2m)%

2
+ 5 > NN, Ny 6% (ki + ko + ks) - (5.26)

El primer término de esta expresion se puede expresar en otra forma, aprovechando, que
a partir de la definicién de correlador de dos puntos (4.29), se puede deducir la siguiente
relaciéon:

(06 (x)dg,(x)) = % OOO %Pam(k)- (5.27)

Esta expresion evidencia el hecho de que el espectro esta directamente relacionado con
la varianza de la distribucion d4, (x).

Tomando esto en cuenta, se obtiene que el primer término del miembro derecho en (5.26)
toma la forma:

1 f 47t Psy(ky) (27)3
5 Z Nai N»i Nakk 53(k1 + k3>53(k2) (271')3/2 ]i'% 272 <6¢7, (X)(5¢J (X)>

735(;5(]{?1)775(75(]{33) 47‘(‘4
ki k3 (27?)3/

2
+ 3 > N NNy 583 (ky + ko + k) . (5.28)

Los términos de (5.22) que tienen integrales son idénticos entre si, excepto por el orden
de los vectores de onda (kj,ks y k3). Por lo tanto, las contribuciones de estos términos se
pueden construir facilmente haciendo la analogia con el término que se acabd de mostrar.
Los dos restantes términos con integrales quedan:

L O (5080, ()

1

=Y NN, N0 (ks +k3)o3(k

> 87l )0 ) S

P5¢(]€2)P5¢(k53) 47‘(‘4
k3k3 (27T)3/

2
+ 3 Y N.iN,;N S0%(ky + ko + k) (5.29)
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At Pss(ks
o) 62(3 )(2 7 (001 ()05, (%))

1
5 D NN N 6% (g + ko) (Ks) (

2 Poo(k1)Pso(ks) Am*
+ EZN,i N,; N, e PRE 50% (ki + ks + k) - (5.30)

Es necesario ahora calcular las contribuciones de los términos que no tienen integrales
del grupo (5.22). Tomando el valor esperado del segundo término de este grupo se obtiene:

-5 Z N.i Ny N (66i(ki)d;(ks)) (2m)%/26° (ko) (3r(x)0¢(x))

2

i3 — 0% (ki + k) Pog (k) (27)*/26° (ko) (60 (x) 06 ()

1,

= —= Z Nyt Noi Ny

= —% Z N,i N,i N,kk 53(1{1 + k3)63(k2) ( 7T>3/2 <6¢k(x)5¢l(x)> : (5'31)

5o (K
e
ky
Anélogamente, los otros dos términos del grupo (5.2
pueden escribir como:

2) que no contienen integrales se

Psg(k3)
3

3

—% > NN N 8 (ks + ks)8% (ki) 2m2(2m)%2 (S (%) 0y (X)) (5.32)

Pso(k2)
]{33

2

1
-5 > NN N 6 (kg + ko) 8% (ks) om2(2m)%2 (i (%) 0 (%)) . (5.33)
Los términos (5.31,5.32 y 5.33) se cancelan con los primeros términos de las expresiones
(5.28, 5.29 y 5.30), entonces, la contribucién total al biespectro de ¢ del grupo de términos
(5.22) se reduce a a la suma de los segundos término de las expresiones (5.28, 5.29 y 5.30):

4
STNLN, N, (247;3/2 5% (k) +ky+ks) {7’6¢(k1)7’6¢(/€3) N Pse(k2)Psg (ks) N 7?5¢(k1)7>5¢(k2)]
T

kik3 k3k3 kiks
(5.34)
Asumiendo que el espectro P, calculado en (5.13), es una buena aproximacién (a pesar
de solo haber tomado correccién a primer orden de la serie de (), esta contribucién se puede
escribir como:

NN, N, ———8(k;+ko+k { ¢ SIS SSCZAIAL ¢ } .
2 g e ) = [T K3k T
(5.35)




CAPITULO 6

Obtencion de la expresion para fyr
en base al formalismo 0N

El parametro fy; permite discriminar entre los diferentes modelos inflacionarios pro-
puestos, debido a que cada modelo predice un nivel de no gaussianidad. El nivel de no
gaussianidad atin no ha sido detectado pero se espera que su valor se encuentre en el rango
—9 < fyr <111.

De las definiciones de correlador de tres puntos (4.30) y biespectro (4.34) se obtiene que:

™ s ) Pk ) P (k ) P
(CChe)clka) = fve 1y st k) | PRl PEBRR) Pl ()
(6.1)

Comparando esta ecuacion con (5.35) se obtiene la contribucién al pardmetro fup:

6 N,;N,; N,
ngL _ =D vl (6.2)
DN
Restan entonces 8 términos, que son los que contienen 6 términos de perturbacion en
los campos:

43
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3

1 d’p "
3 Z Nyij Nkt Ny W&bi(kl +Pp)d*d;(p) /

3

d
ﬁé(ﬁk(lﬁ + )5 di(p)

d3
< Grton(ks + D)5 on(p)

d3
(27)

d3

_gzNaijNaklN7mn o )3/25¢z(k1+p) ¢j(P)/ 3/2(5¢k(k3+P)5 o1(p)

X (2m)*20° (ka) (0¢m (x)0n (%))

3

d
—I;/Qﬁsﬁbk(ks +p)0*éi(p)

1
—= > N,ij N Nonn,
82 J (271')

d’p
o )3/25@( 1 +P)d cbj(p)/

X (2m)*26% (k) (66 (x)00n (%))

d’p
o )3/25¢z(k2+p) ¢j(p)/(

X (2m)20° (k) (00 (x)3n (x))

d*p

1
_gzNaijN7klN7mn o >3/25¢k(k3+p) “1(p)

3

ﬁ&bi(kg +P)5"6;(p)(2m)¥26 (k1) (361 (x)¢ (x))

X (2m)*20° (ko) (0¢m (x)0n (%))

1
+§ZN7@' Nt Nomn

3

d’p
B+ D)6, /

X (2m)*26% (k) (66 (x)00n (%))

d3

1
__ZNaij Nakl N;mn
8 (2m)

P sou (ks + p)6"n(p)
e YNy N N (f’)‘;/gcs@(kwp) “6,() (27265 (k3) (564 ()561(x)
X (2m)*26%(k3) (O (x)0n (x))
1 d’p * 3/2 53
+§ZN7U N Nmn/W6¢i(k2 +Pp)0"¢;(p)(27m)"6° (k1) (6 (%) (x))
X (2m)*?5% (ks) (06m(x)¢n(x))
e D Ny N N (2025 (K1) (56 06)50 () (2026 () (564 (x)061(30)

X (2m)%26° (ks) (3m (x)0n(x)) - (6.3)
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Tomando el valor esperado, el primer término de este grupo, que contiene tres integrales,
se puede poner en la forma

d3 d3 d3
Z i N1t N / W (00i(k1 + P1)679;(P1)0¢r (k2 + P2)d"0i(P2)0¢m (ks + P3)d"dn(P3)) -

El término entre brakets se puede descomponer en 15 términos:

(00i(ki + P1)070;(P1)dr (ks + Pg)d " y(P2) b (ks + P3)5*¢n(p3)>

(0i(k1 + P1)odk(ka + P2)) (070 (P1)0¢m (ks + P3)) (07 ¢1(P2)0" dn(P3
0¢i(ki + P1)0gk(ka + Ps)) (0°0;(P1)d"dn(P3)) (6" A1(P2)ddm (ks + Py
d¢i(ki +py)o”
5

1(P2)) (070 (P1)ddm (ks + P3)) (60k(ka + P2)d"dn(Ps

¢
$1(P2)) (07¢5(P1)0"Pn(P3)) {00k (ka2 + Po)dcom (ks +

e}

0 3

) )
( ) )
( ) )
( )" (P ( )
(k1 + P1)odm (ks + p3)) (0°0;(P1)dok (ke + P3)) (67 01(P2)0"dn(P3))
60i(k1 + P1)0¢m (ks + Ps)) (0°0;(P1)8"du(P2)) (60n (ke + P2)d"dn(P3))
( )0 dn(P3)) (070;(Py)0dk (ke 4 Py)) (0" D1 (Py)0Pm (ks + P3))
0¢i(k1 + P1)0"0n(P3)) (90k (k2 + P2)ddm (ks + P3)) (67¢;(P1)0"d1(Pa2))
i )0*¢;(py)) (60 )6*P1(P2)) (06m (ks + P3)d"Pn(P3))
6¢i(k1 + P1)0"0;(p1)) (0¢k(ka + P2)d¢m (ks + P3)) (67 d1(P2)d” dn(P3))
i( )" 6;(P1)) (0¢k(k2 + P2)0"0n(P3)) (6" 1(P2) ¢ (ks + P3))
i( 001 (ks + P2)) (670;(P1)0"d1(P2)) (90m (ks + P3)d" dn(P3))
( )" i1 (P2)) { 0¢m (ks + P3)0"dn(P3))
( )0pm (ks + p )> (0°0;(P1)0" Pn(P3)) (901 (k2 + P2)0" du(Py))
( ) (P2))

+(09i(ki + P1)0"dn(P3)) (0" ¢;(P1)0dm (ks + P3)) (6dk(ka + P2)d*di(ps)) , (6.4)

de los cuales solo los primeros 8 aportan al biespectro, y los 7 restantes se cancelan con
los demés términos del grupo que tiene seis perturbaciones en los campos. Este aporte al
correlador de tres puntos es:

) ¢
) ¢
))
)

1 on? 17 1 1
NN N Ny | ——— | P2, 6%k +kotk /d3 { + }
2Z 4 2%k 2ok [(2@3/2} o 0 (kitkatk) VPP + pPlks —pP T ki + D[k — pP?

- (6.5)

Es posible evaluar la integral que aparece en esta expresion:

/di”{ ! + = } 81(kL){1+1+1]
= &7 In ,

L PPk + pPlks — pI* | PPk + plPlks — pI? BRIk fk)
6.6
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en donde L es el corte infrarrojo escogido de tal manera que el calculo se realiza en una
caja minima [51, 52].
Introduciendo este resultado en la expresion anterior se obtiene que

1 or? 1° . 1 1 1
5 ijk Naij N7j]€ Nyki |:—(27T)3/2:| P5¢ (5 (kl —+ k2 + k3) 87'(' ln(k:L) |:/{j%k"‘2)’ + k‘?k’g + k?gk?g:| )
(6.7)
que se puede escribir como:
Azt Pc [Pc(k1)Pc(ks) | Pe(ko)Pe(ks) | Pe(ka)Pe(k)
N?i‘ ]V7 ik N;ki —63(k1+k2+k3> |: + + hl(k'L)
%; v (2m)3/2 S N2)? k3 kS k3k3 k3 k3
(6.8)
Comparando esta expresién con la ecuacién (6.1) se obtiene el aporte al pardmetro fyp:
3 ZkNal]Najk’Nak‘l
- = In(kL e 6.9
/v = R NP o

Entonces, la contribucién total al pardmetro fy, cuando la serie para ¢ (5.10) es tomada
s6lo hasta segundo orden es:

§fNL _ Z’L,] Nai N)] N?l] Zi,j,k N?’Lj N:]k) N,ki
2> N7z2]2 23, N,?]?’

5
Para llevar a cabo este cédlculo se ha asumido que los términos a partir del tercer orden
son todos despreciables comparados con los dos primeros términos en la serie de ((5.10).

+ 1n(k:L) 'Pg

(6.10)



CAPITULO 7

Nivel de no gaussianidad fp;; en el
escenario del curvaton

Los modelos inflacionarios en fisica de particulas presentan diferentes valores para el
nivel de no gaussianidad fyr, por ejemplo, cuando se trabaja con el escenario del inflatén
© se obtiene el espectro de (:

) L ne Hf 2 L 21, —6¢ H, 2 L 21, —6¢
Pe(k) = A —— | = . } = : , (7.1)
aHznf 277—@ aHmf \/§me aHznf

el cual es del orden de los pardmetros de slow-roll (,, e < 1072). Si se calcula el nivel de no
gaussianidad fy, para este escenario ¢, se obtendrd un fyz, < 1072 que no es detectable por
misiones espaciales. Sin embargo, otro de los modelos presente durante inflacion propuestos
en la literatura es el campo del curvaton o para el cual nos hemos propuesto calcular el
nivel de no gaussianidad porque, como se vio en el capitulo 3, al no depender explicitamente
de los parametros de slow-roll, su nivel de no gaussianidad puede ser eventualmente alto
para ser detectado en las futuras exploraciones en la radiacion césmica de fondo.

Al introducir el campo escalar ligero ¢ que no domina la densidad de energia, se obtu-
vo que su espectro es de la forma

L ne H*Qd 2 L 25 —2€
k)= A2 —— o~ = 2
o= () ] Gag) o

en el cual se observa que la amplitud A esta en funcién del pardmetro H, y de los para-
metros libres o, y Q4. mediante los cuales si es posible obtener H, ~ 103GeV sin alterar
la planitud del potencial, evitandose de esta forma los problemas de ajuste fino, lograndose
una posible verificacion entre la cosmologia y la fisica de particulas desarrollada hoy en dia.
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CAPITULO 7. NIVEL DE NO GAUSSIANIDAD Fy;, EN EL ESCENARIO DEL CURVAT

Para calcular el fy usando la ecuacién (6.8) se aclara que oy, es decir el valor no per-
turbado de ¢ unos pocos tiempos de Hubble después de la salida del horizonte, es la tnica
cantidad relevante, puesto que la perturbacion en la curvatura producida por el inflatéon ¢,
impresa en el fluido de radiaciéon durante el proceso de recalentamiento se supone despre-
ciable. Luego, a pesar de tenerse dos fluidos radiacion y curvatén, dado que la radiacién no
es relevante, se asumird como si existiera un sélo fluido, por esta razén la ecuacién (6.8)
toma la forma:

3 1N,

_ifNL == éw, (73)

que es la expresion cuando se tiene un sélo campo.
Ahora se analiza el nimero de e-folds NV, también conocido como el monto de expansion,
este se define como

N = @0 (7.4)
a;(t)
en donde tomamos ¢;(t) como el parametro de expansién a la salida del horizonte y as(z,t)
como el parametro de expansion justo antes de que el curvatén sufra el decaimiento repenti-
no, evitando que llegue a dominar la densidad de energia, esta expresion se puede reescribir
de la manera siguiente:

t osc —in / osc —in
N =lIn [af(x, )] :ln{af Gose 2/ f} :ln[af } +In {a_] +In {Ml ,(7.5)
a;(t) Qose Af—inf O Qose af—inf Qy

en donde hemos subdividido el intervalo de [af,a;] en los intervalos [af, Gosc), [Goscs @ f—inf]
Jaf—ing, a.], siendo (af, Gose, @ f—inf, @) los valores del pardmetro de expansién en : el de-
caimiento repentino, el inicio de las oscilaciones de o, el final de inflacion y a la salida del
horizonte. Ahora bien, como se vio en la ecuacién (5.6) se tiene que 6N = { entonces

5N|£sc + 5N|?c—smf + 5N|£;rzi2]ocnte = C|£sc + gl?‘c—sznf + €|£o_rzlzjznte = C|£sc +0+ 07 (76)
por lo tanto se calculard la perturbacién en la curvatura ¢ como funcién de la densidad de
energia de decaimiento pge., la cual esta asociada al tiempo final, es decir en donde se quiere
calcular. Como se parte de un tiempo inicial en el cual comienzan las oscilaciones, entonces
¢ también es funcién de la densidad de energia en el momento en que comienzan las oscila-
ciones p,s. €n el momento justo antes de salir del horizonte. Si se chequea el espectro del
campo a la salida del horizonte mediante la ecuacién (5.13), estas d¢; son cuando salen del
horizonte, luego la evolucion del universo observable suavizado sobre la escala cosmoldgica,
se supone que se determina por los valores de uno o mas campos escalares ligeros, cuando
esa escala sale del regimen cudntico unos pocos tiempos de Hubble después de la salida del
horizonte.



CAPITULO 7. NIVEL DE NO GAUSSIANIDAD Fy;, EN EL ESCENARIO DEL CURVAT

Cuando se tiene un campo escalar y un fluido de radiacién en el momento en que las
escalas salen del horizonte hasta el momento en que vuelven a entrar al horizonte ha ocurri-
do un proceso en donde ¢ ha evolucionado. Ahora bien, N desde el momento de la salida del
horizonte hasta el momento en que comienzan las oscilaciones en el escenario del curvatén
es practicamente imperturbado, de manera que para este calculo se partira desde el mo-
mento en que comienzan las oscilaciones. Por esta razon N esta en funcion de la densidad
de energia al comienzo de las oscilaciones p,s. v la densidad de energia de decaimiento pgec,
teniendo en cuenta el valor no perturbado del campo del curvaton unos tiempos después
de salir del horizonte o,.

1 (p 1, [ imZ[oss(00)]?
N ecy Poscs Ox) — =l e ) = =l 27 y 7.7
(pd p 7 ) 3 " (po'dec> 3 " ( po'dec ( )

en donde o,,. es el valor de la amplitud de las oscilaciones senusoidales en funciéon de o,.
Cémo se verd a continuacion, la densidad de energia del curvatén justo antes de decaer
Paec €s expresada en funcién de la densidad total de energia al inicio de las oscilaciones
senusoidales pys., v de gosc

poa® = cte = p,., a3, = cte, py,.. a0, = cte, (7.8)
Pdec = Pryee + Pogecs (79)
1
po(t, ) = 5mg a(t x) o a’(t, ), (7.10)
3 3 3
o Qosc o Qosc o Price 4 o Pdec — Pogeec 4
padcc - IOUOSC onsc onsc D - onsc - )
Adec Qdec Posc Posc
(7.11)
3
1 ec — Mo 1
= o = g el (P Lo ) (7.12)
Posc
Finalmente se obtiene el valor de N
1 sm2[00sc(04)]? L (3mE[00sc(00)]?
N(Puace. pose, 02) = ~in Mg [00sc(04)] i :_m(Q o[00sc(0)] ) (713)
3 lmQ [0’ (O’ )]2 <_pdecfp"dec> 4 3 Pogec
MG |Tosc\Tx Dose

y ya conocido el valor de N se procede a calcular N,,, y N,, ., los cuales son de la forma
(G.8, G.9)

2 /
N,,, = —Jose, (7.14)

Y
30086

+ ro” ro

2 osc — 2
Naa*a* — g |:( osc osc)g osc:| ’ (715)

2
Oosc
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obteniéndose como resultado para la amplitud espectral

H, H.r o’
Ar=—N,, = -2 7.16
¢ oop 3T Opse ( )
y finalmente se obtiene el pardmetro fy en el escenario del curvatén (figura 7,1)
5N 5 5 5 ToscO
__° 10 %O x _ _ - _Z -~ 1 0SC™ osc . 717
INe =Nz 3 6T+4r< T ) (7.17)
l Az =
i " — Ap=-F p
f}"— " ‘l S
e I|I Fem—— -"3\1 T e e
\ & Ar
Y
\‘_H__

Figura 7.1: Nivel de no gaussianidad fy; en el escenario del curvatén o
El eje horizontal representa el factor de modulacién r de las densidades de energia (p, v po)

y el eje vertical representa el nivel de no gaussianidad fy, de cota experimental reportada
por WMAP: —9 < fy, <111 [5].

La ventaja que presenta este formalismo 0N es que su calculo es muy sencillo de realizar.
Si se intenta hacer este cdlculo empleando teoria de perturbaciones a segundo orden [41]
serd un proceso muy largo para obtener el mismo resultado. Al trabajar con el formalismo
0N se obtiene la perturbacion en la curvatura ¢ que no es perturbativa, es decir, es valida
a todos los ordenes en teoria de perturbaciones, no sélo a primer orden sino a todos !



CAPITULO 8

Conclusiones

Existen modelos inflacionarios muy buenos basados en fisica de particulas que permiten
solucionar los problemas de la cosmologia estandar, sin embargo al llevar estos modelos a
una escala de energia verificable en el laboratorio (LHC) del orden de 17¢V, y buscar una
posible conexién entre cosmologia y fisica de particulas, los modelos presentan ciertos pro-
blemas de ajuste fino al momento de ser contrastados con las restricciones observacionales.

En este trabajo se presenta el estudio de un escenario alternativo que no domina la densi-
dad de energia llamado curvatén o, el cual logra recuperar los modelos inflacionarios de los
problemas de ajuste fino, dado a que las condiciones de slow-roll son irrelevantes para este
escenario. A su vez se estudia el nivel de no gaussianidad primordial mediante el formalismo
0N para verificar este modelo con las presentes cotas observacionales .

El formalismo 0N es una aproximacion no perturbativa para calcular la perturvacion en
la curvatura ¢ a todos los ordenes en términos de las cantidades del background. Este for-
malismo fue introducido para calcular el espectro de la perturbaciéon en la curvatura P a
segundo orden y el pardmetro fyr del biespectro en el escenario del curvaton.

El nivel de no gaussianidad fy; en el escenario del curvatéon depende del parametro r,
que contiene las densidades de energia debidas al fluido de radiacién y al campo del cur-

vatén de la forma:
3P0

=7 8.1
4p, + 3ps ®.1)

r

Para el caso inicial en donde la densidad de energia del curvatéon p, es pequena com-
parada con la densidad de energfa de radiacién p,, se tiene que r ~ 1,13 x 1072, y para el
caso en que p, se aproxime al dominio de la densidad de energia se obtiene r ~ 1.
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En base a los posibles valores que puede tomar r, la perturbacién significativa en la cur-
vatura (, debida al campo del curvaton (, y al fluido de radiacién (. es de la forma:

(=1 =7)G+7C (8.2)

Finalmente se obtiene el parametro fyy, en el escenario del curvaton

5N 5 5 5 OoscOh
__° 10 %O x —_-_= -~ 1 0SC™ osc 83
Ive=—%Nz =73 6T+4r< M > 8.3)
cuyos valores
fyo(r=1,13 x 1072) = 108,9, (8.4)
5
fnp(r=1) = T (8.5)

se encuentran dentro del rango permitido en las cotas experimentales reportadas por WMAP
—9 < fyr < 111 [5], en vista a la grafica 7,1 se aprecia que se puede obtener un nivel de no
gaussianidad grande comparado con otros niveles que estan en funcion de los parametros
de slow-roll. Probablemente este nivel de no gaussianidad fyp(r ~ 1,13 x 1072) = 108,9
sea detectado por las siguientes exploraciones satelitales .



Apéndice A

Variacion de la acciéon con respecto a

(¥)-

A partir de este calculo se obtendran las ecuaciones de campo de Einstein, las ecuaciones
de Euler-Lagrange y se podra definir el tensor de energia-momento. En teoria cudntica de
campos se define una accién de la forma

S = /d4x£(g,gp,au<p,x“), (A.1)

en donde £ es la densidad lagrangiana, ¢ es el campo escalar, 0,¢ es la derivada covariante
con respecto al campo y x* son las coordenadas espacio-tempo. En el caso de relatividad
general se introduce a la acciéon el término /—detg

S = [ d'z\/—detgL(g, ¢, Dup, z"). (A.2)
La densidad lagrangiana se puede expresar de la forma
L=Lg+Ly_E, (A3)

siendo L la densidad lagrangiana asociada al tensor de Ricci y Ly/_g es la densidad
lagrangiana asociada a la materia-energia. Por lo tanto la acciéon toma la forma siguiente

2
S = /d4x\/—detg [%R%—EME(g,go,augpx“) : (A4)

Realizando la variacion se tiene que

g (at) s g (o) = g (") + g (o), (A5)
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APENDICE A. VARIACION DE LA ACCION CON RESPECTO A (y). 54

P (@h) = () = P (aH) 4 5t ("), (A.6)

' - " =t + dat, (A.7)

en las cuales se obtienen expresiones que han variado de forma pero que siguen siendo
evaluadas en el mismo punto. Ahora se realizard una variacién real, es decir, habrd un
cambio en la funcién y ademds se evaluard en un nuevo punto

g () o g (o) = g () + Ag (o), (A3)
P () o g1 () = () A ("), (A.9)

Haciendo variaciones a primer orden se tiene
Ap =¢'(2') —p(x) = ¢'(@) — p(@) + p(z') — p(z) = dp(z) + D, pdat, (A.10)

y
A = (o)~ () = g (o) () 19" () g () = g™ (o'} + g 5a?. (A11)

Luego la variacion en la accién con extremos fijos se reescribe de la forma

d'z'\/—detg L(g"", ¢, 0, ) — [ d'w\/—detgL(g", ¢, Oup,2"),  (A12)

entonces

2
55 = / |:(1 + 8M5$M)d417 \% _detg/ (ﬁM—E(gluV7 (pla 8,“90,7 'I,M) + %R,)
2
- d4$ V _detg (EME(ngJ 2 ('Lgo,x“) + %R)] ) (A13)

es decir

58 = / d4${{m7§5(\/%3)+5(\/%£M—E)}
+ {;RJFEM E} V/—detgd, 5x“} (A.14)
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En general se varfa con respecto a (¢"”, ¢, 0,¢, x") y a su vez se varia el punto de evaluacién
dando como resultado

2 J—

2 ogrv ogHv

o(v—detgLy-k)
50,) a“(&”)}

N [m TN | O o] 0

2 dxH oz

0(v/—detgLy—
+[( eégME)cho—l—

2
+ [%\/ —detgR + +/ —dethME] 0ozt = 0. (A.15)

Con el primer término de la expresién anterior , es decir con

m? §(v/—detg R) o(v—detgLyrg)| ¢ .
g™, (A.16)
2 ogH ogHv
se obtiene las ecuaciones de campo de Einstein
1 1
RMV — égMVR = @ij, (Al?)
siendo o7
_ M-E i~
ij = -2 89/“/ + g LM—E- (A]_S)

Luego, los iltimos seis términos de la expresién (A,15) se pueden reordenar de la forma

55 :/ {[ mﬁM £) 5, +6 (V=detglor 1) 690)]

' [7 Mmﬂ)m =z Eaxu)“
/ {[ (V=detgLy-r) a@(%zma](s

i g a(au‘:p)

—d B 2
] o) (e )
o

= 0, (A.19)
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en los cuales al aplicar el teorema de la divergencia se encuentra que los tultimos tres términos
son cero y por lo tanto la variacién en la accién se reduce a:

58 = / dz { [a (V=delglnr) aWTetgﬁM‘E)] } 5p =0, (A.20)

ol ! 9(Ouep)
obteniéndose de esta forma la ecuacion de Euler-Lagrange

0 (\/ —dethM_E) 8(\/TethM,E)
0y 9(0uep)

— 9, = 0. (A.21)



Apéndice B
Tensor energia-momento 1TH"

A partir del principio de variaciéon extremal con extremos variables y suponiendo que
la accién es invariante ante traslaciones espacio-temporales se obtiene el tensor de energia-
momento

0Ly -p

TH = g = —>a0"0. B.1
9" Ly—k a(ﬁugo)aw ( )

Para describir el tensor de energia-momento que se emplea en cosmologia es necesario definir
un fluido perfecto. Un fluido perfecto es un medio para el cual en todo punto hay un sistema
de referencia localmente inercial moviéndose con el fluido, en donde el fluido parece ser el
mismo en todas las direcciones.

Por lo tanto se tiene que para un sistema de referencia localmente inercial comovil la
siguiente ley de conservacién

T:, =0 (B.2)

entonces 9, 7" = 0 es decir 9T + 0,7 =0
Luego el cuadrimomento es de la forma

Pt = / > T (B.3)
en consecuencia
dpr 3 0 3 j
W = d l’aoT b= — d x@iT”‘ (B4)
y aplicando el teorema de la divergencia
dpP* ,
— = — @ T™dS; B.5
=9 (8.5
obteniéndose la expresion para la fuerza externa
Fi o= ?{ TYdS; (B.6)

o7
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con T% =tensor de esfuerzos. Entonces aplicando tercera ley de Newton se tiene

)24

nt

~Fl, = § V45, (B.7)

int

Fl = jq{ P§9dS;, (B.8)

con T% = P§% presién isotrépica. Por otra parte tenemos la densidad de energfa definida

de forma
T = p, (B.9)

y la densidad de momentos ‘
T =0, (B.10)

dado a que el sistema de referencia es comovil.
Las expresiones del tensor energia-momento para el espacio-tiempo de Minkowski es

TH = g™ P+ (p+ P)UMU”, (B.11)

siendo n*¥el tensor de minkowski y U* = (1,0,0,0) el cuadrivector de velocidad del fluido,

obteniéndose
TOO:nOOP+(p+P)UOUO: —P+(p+ P) =p, (B.12)

T% = %P+ (p+ P)UU’ = 0+ (0 +0) = 0, (B.13)

T =3P + (p+ P)U'U’ = P§". (B.14)



Apéndice C

Ecuacion de Kelin-Gordon debida a
las fluctuaciones cuanticas del campo
escalar curvaton o

Partiendo de la ecuacion de Klein-Gordon para el campo escalar ¢ obtendremos la
ecuacién de Klein-Gordon debida a las fluctuaciones cuanticas de este mismo campo escalar.
La ecuacién de Klein-Gordon para el campo del curvaton es de la forma:

Vo

o+ 3Ho —

+ V(o) = 0. (C.1)

a2
Haciendo una separacion en el campo del curvatén de la forma:

o(z,t) = o(t) + oo(z,t), (C.2)

se realizan las siguientes operaciones

o(z,t) =o(t) + 00 (x,t), (C.3)
G(x,t) =6(t) + 06(x,t), (C.4)
Vio(x,t) = V3o (z,t) = do”, (C.5)
L 5
V(o) = 3Me0", (C.6)
y reemplazando los términos se tiene

2
55 + 3HS — f“ +V"(0)d0 = 0, (C.7)

a
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Recordando que

do(z,t) = / d ké exp(ik.x)dox(t), (C.8)

(2m)2
con

83, () = Wi(t)ay, + Wi (t)ay, (C.9)

se tiene

d3k N . . - 2 ) . o

W@ TAWra(t) + Wiay + 3H (Wyay, + Wiay ) + o T (Wiax + Wia))| =0,
(C.10)
obteniéndose finalmente la ecuacién de Klein-Gordon para las fluctuaciones cuanticas de o

2

Wy + 3HW,, + (g + mi) W, = 0. (C.ll)



Apéndice D
Evolucion de fluidos no interactuantes

Asumiendo el universo como un fluido {gas} y si ademds de ello los constituyentes de
este gas tienen velocidad cuadrado promedio v2, la presién se puede dar de la forma:

1
P = gpvz, (D.1)
de manera que para un fluido de radiacién v ~ 1
1
P = —p, (D.2)
3
y para un fluido de materia v < 1
P=0. (D.3)
Asi a partir de la ecuacion de continuidad
p+3H(p+ P) =0, (D.4)

para radiaciéon = p+ 4H(p) = 0,
para materia = p + 3H(p) = 0,
de manera que integrando la expresion para un fluido de radiacién se tiene que :

dp, d :
/ R N ('0—> = —4in (i> = pra’ = pyar. (D.5)
pT a por o
De esta manera poraﬁ = constante por lo tanto
pr o< a2, (D.6)

De igual manera se tiene para un fluido de materia que
Po X a2, (D.7)
De esta forma se aprecia como van decayendo las densidades de energia con respecto al

parametro de expansion a
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Apéndice E
Integral de Fourier y espectro

La integral de Fourier es de la forma

otot) = [ e o) (B.1)

El prefactor numérico es conveniente porque hace las funciones base ortonormales en lugar
de sélo ortogonales, ya que

&Pk
T = (e — K E.2
| e (k— K, (.2
en donde &2 es la funcién delta de Dirac. La transformada inversa de fourier es

d3ZE —ik.x

alt) = [ e (o) (E.3)

(2m)?

El espectro puede ser definido como

(Ol g5, 10) = 5%k — k) 2Py ). (E.4)
entonces
0l 00) = [ R0, (©5

siendo P, (k) el espectro de k. Por lo tanto

>k

06X )10 = [ slinl = [ Fomtbn = [ Frav. (E6)

es decir



Apéndice F

Calculo de la perturbacion en la
curvatura (

Combinando las expresiones (4.8),(4.9) y (4.10), la perturbacién total en la curvatura ¢
puede ser escrita como la suma ponderada de la manera siguiente:

= _y- H<5p) =—w—H(M>=—w—H<. o | Obs )
Po / total Pro + Poo Pro T Poo  Pro Tt Poo

'ro o r 'o'o 0 o
:_TP_H(.’;.P +.p—'.p
p'r'o_l_pO'O pT‘O pTO+pUO pUO

— Y- H 4H pro 0pr 3H pyo 0ps
B 4Hpro + 3Hpoo pro  4Hpro + 3H poo Poo
H 0pr 0pq
=—p—-———14 ro— Tt 3 o
¢ 4pro + 3po‘0 ( IO T0 p pUO )
4H pm5,0r 3H prodpos
4 ( prow 3p0'01/1 - - N
Pro + 3,000 (Y Poo
4H pmépr 3H py00 o
( 4p7"0¢ - - 0’077D - - -
4pro + 3pao Pro pUO
_ Ape 3Poo dpo
— — ——— | v — H-
4pm + 3p00 4pm + 3poo Poo
3 go 5 3 go 5 T
:(1—p—)(¢ Hp)+p—<—¢—H,p)(F.1)
4pro + 3poo p 4pro + 3poo Pro
—(=1-r) +1re, (F.2)
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con el factor de modulacién
3Paq

Apry + 3poy

r (F.3)



Apéndice G

Obtencion de las derivadas de N y
parametro fp; con respecto al campo
o

Partiendo del valor de NV

N(pdemposca U*> = gln s | = .
%mg [Uosc<0'*)]2 (pdec_padec> 4

Posc

1 33 [00se(0)]? L (%mi[oosc(a*)P) . (G.1)

se procede a calcular N,,, y N,, ., los cuales son de la forma

2 / / 1 2 2 20’(’)56 A
N — 1 ( Pogee ) (moaoscaoscpadec - padecimaaosc) . 1 ( Cosc Pogec pUdec)
10 o 1 . - § .

12 52 2
3 Qmoo-osc pUdec

En base a p,, . hallamos p;'dec

3 1
_ 4 _ 1 /

/ ) / Pdec — Poge. +§ Pdec — Pogec _pﬁdecposc 1 2 2 G.3
padec - mUOOSCUOSC 4 2 2m0 osc) ( . )
Posc Posc Posc

3
2 / Pdec—Poge. 4
mao-OSCUosc =
! . pOSC G 4
pgdec - _1 ) ( : )
1 _.I_ § M 4 l mgagsc
4 Posc "2 posc
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APENDICE G. OBTENCION DE LAS DERIVADAS DE N Y PARAMETRO Fx; CON RESPECTO A

obteniéndose que

_ 3 -
Pdec—P 1
2U/oscp . mgUochgsc{ decﬂos:dec] _%
Gose " Tdec 3 [ Pdec—Po _% L m2o2 3 Pdec—Poge. 1,.,2 .2
N - 1 1+1[ S ose dec] 3 peae 200 | pose Posc 2MeT0sc
W0k o = 1 s
’ 3 Pogec 30 osc [M]il
1 + § Posc lm20_2
4 Posec c2'" oY osc
(G.5)
3
Pdec—Poy, :|4 2 2
/ J|/——dee | mio /
_ 20086 [ Posc g osc _ 2O—osc 6p0'dec
1Ox — 3 = ,
30 — — 1 30' Pdec—Poy
ose | g - |:pdecposp:'dec:| +3 [pdecpof:dec] mgogsc os¢ | 8Dpse T@c + 605,
(G.6)
/ / /
N o 20050 |: 6p0’dec :| _ 20050 |: 3p0’dec :| _ 2Uoscr (G 7)
10x = = s .
30030 8prdec + GPadec 30050 4prdec + 3Padec 30030
20"
osc
= N,,, = T (G.8)
UOSC
2 [(r'ol, . +1r0"..)0ose — T2
0sc osc/ ™~ 08C 0sc
= N7O'*O'* =5 3 5 (Gg)
3 Oosc
dando como resultado para la amplitud espectral
H, H.r o'
oscC
m T Opse

y finalmente para el pardmetro fyr en el escenario del curvatén

5N,g.0. 5 5 5 ToscTmse

osc
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