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Resumen

En esta tesis se presentan los resultados del calculo numérico del espectro de potencia
primordial escalar, el espectro de potencia primordial tensorial y el tensor-to-escalar ratio
para diferentes escenarios de cuatro modelos inflacionarios que son: Large Field Inflation
(LFI), Steplike potential, a-attractor Inflation y Radion Gaunge Inflation (RGI) (haciendo
mayor énfasis en el modelo steplike potential, para el cual se analizo los efectos que surgen en
ambos espectros de potencia primordial al variar sus pardametros libres); el cdlculo se hizo en
el rango de nimeros de onda que va desde k ~ 1073 Mpc™' a k ~ 10° Mpc™' (en unidades
naturales), a través de codigos creados en el lenguaje de programacion python. Para lograrlo,
primero, se hizo una revision tedrica de la teoria de la Relatividad General, el modelo del
Big Bang Caliente, el modelo de inflacién cosmoldgica, la teoria de Perturbaciones Cosmolo-
gicas y de las herramientas matematicas y computacionales necesarias para el desarrollo del
proyecto; luego, para cada escenario de cada modelo se resolvieron numéricamente las ecua-
ciones del fondo cosmoldgico, con el propdsito de conocer la evolucion de parametros como
el parametro de Hubble, el radio comévil de Hubble, el campo del inflaton, los parametros
de slow-roll, entre otros; los cuales sirven para conocer como evoluciona el Universo en la
época inflacionaria para el modelo especifico analizado. Ademas, estos parametros, junto a
la ecuacion de Mukhanov-Sasaki, son necesarios para estudiar las perturbaciones escalares
(perturbaciones en la densidad de energia) y las perturbaciones tensoriales (ondas gravita-
cionales primordiales) que surgen durante inflacién, ambas perturbaciones evolucionan para
ser la semilla de la estructura a gran escala del Universo. A partir de la amplitud que tienen
estas perturbaciones al cruzar el horizonte, se calculan los espectros de potencia primordial
escalar y tensorial (estos contienen informacion estadistica de la amplitud de las perturba-
ciones (escalares o tensoriales) en funcién del nimero de onda de la perturbaciéon). Una de
las principales conclusiones de esta tesis es que en los modelos LFI, a-attractor Inflation
y RGI tanto el espectro de potencia primordial escalar como el espectro de potencia pri-
mordial tensorial siguen una ley de potencias, mientras que en el modelo steplike potential
ambos espectro de potencia primordial presentan tres regiones donde el comportamiento es
diferente, dichas regiones se etiquetan como: primera region, segunda regiéon y tercera region,
en la primera y tercera regiéon el espectro de potencia primordial escalar sigue una ley de
potencias, pero con una potencia distinta en cada regién, mientras que en la segunda regién
presenta oscilaciones que se amortiguan a medida crece el nimero de onda en esa regién. De
igual forma, el espectro de potencia primordial tensorial en la primera y tercera region sigue
una ley de potencias, con potencia distinta en cada regién, mientras que en la segunda regién
presenta un paso (escalén decreciente), seguido de pequenas oscilaciones que se amortiguan
rapidamente a medida el nimero de onda crece.

Palabras claves: Inflacién cosmologica, steplike potential, espectro de potencia primor-
dial, inflatén, slow-roll, perturbaciones escalares, perturbaciones tensoriales.



Capitulo 1

Introduccion

El modelo del Big Bang Caliente describe un Universo dominado por radiacién y materia
que se expande adiabaticamente [1], este modelo es descrito por medio de la teoria de la
Relatividad General, a través de la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker [2], el
cual, se basa en el supuesto de que a grandes escalas el Universo es homogéneo e isotropico
[3], pero este modelo estd incompleto ya que presenta un serie de problemas, dos de los cuales
son: el problema de planitud (que cuestiona el porqué el Universo es extremadamente plano)
y el problema de horizonte (que cuestiona el porqué el Universo presenta un alto grado de
homogeneidad entre regiones causalmente desconectadas aparentemente) [4], como solucién
a estos problemas se propone el modelo de la inflaciéon cosmoldgica, el cual consiste en que
el Universo en una época muy temprana sufrié una expansion exponencial y por ende ace-
lerada [5], aparte de que inflacién resuelve estos problemas, también provee un mecanismo
para la generacién de perturbaciones en la densidad de energia (perturbaciones escalares) y
ondas gravitacionales primordiales (perturbaciones tensoriales) [6]. Estas tltimas establecen
la semilla para la formacion de estructura a gran escala en nuestro Universo por medio de la
inestabilidad gravitacional, una importante herramienta para el anélisis de estas perturbacio-
nes son los espectros de potencia primordial escalar y tensorial, ya que contienen informacién
estadistica de la amplitud de ambas perturbaciones. Las observaciones sugieren un espectro
de potencia primordial escalar descrito por una ley de potencias de la forma Pgr o< k™~ [7],
con ng = 0.965 £+ 0.004 [8].

En la literatura existe una amplia gamma de modelos inflacionario [9, 10], muchos de los
cuales ya han sido descartados por las observaciones. En este trabajo solo se estudia modelos
basados en un campo escalar homogéneo minimamente acoplado a la gravedad, denominado
inflatén. Ademaés, se considera la siguiente ecuacion de estado p = — P, similar a la ecuacién
de estado de la energia oscura, la cual describe la expansion acelerada del Universo.

La presente tesis se divide en 4 capitulos principales que son los capitulos 2, 3, 4 y 5.
En el capitulo 2 se describe la teoria necesaria para el desarrollo de la investigacion. En el
capitulo 3 se describe la metodologia utilizada para el calculo de los espectros de potencia
primordial. En el capitulo 4 se presentan y se analizan los resultados obtenidos y finalmente,
en el capitulo 5 se presentan las conclusiones del trabajo y algunas recomendaciones para
trabajos futuros.



Capitulo 2

Marco teoérico

2.1. Modelo del Big Bang Caliente.

El modelo del big bang caliente describe un Universo que obedece el principio cosmologico
y su evolucion estda determinada por las ecuaciones de Friedmann obtenidas a partir de las
ecuaciones de campo de Einstein [11], los constituyentes del Universo pueden modelarse a
partir de un fluido perfecto con ecuacion de estado politropica.

2.1.1. Principio Cosmolégico

El principio cosmolégico establece que el Universo a escalas cosmologicas es homogéneo e
isotrépico [11, 12], es decir, que bajo transformaciones de traslacién y rotacién un observador
miraria la misma estructura en el Universo. Una evidencia observacional de este principio
se puede ver en el alto grado de isotropia presente en las observaciones del espectro de
temperaturas del Fondo Césmico de Microondas (CMB por sus siglas en inglés).

2.1.2. Relatividad General

A escalas cosmoldgicas la fuerza predominante en el Universo es la fuerza gravitacional
[11], por lo que para hacer una adecuada descripcion del Universo se necesita una teorfa de
la gravedad, actualmente la mejor candidata es la teoria de la relatividad general de Einstein.

En relatividad especial (RS), al igual que el espacio, el tiempo no es absoluto, este depende
del marco de referencias del observador, esto permite ver desde el pundo de vista fisico que
un evento ocurre en un espacio-tiempo cuadridimensional [13]. Einstein en su teorfa de la
relatividad general (RG) muestra que la geometria que presenta el espacio-tiempo es equi-
valente a la gravedad y por ende dicha geometria estd determinada por la distribucion de
materia y energia en el espacio, esto reafirma la idea de que el espacio y el tiempo no pueden
existir de manera independiente, ademas, el espacio y el tiempo tienen la misma importan-
cia como coordenadas en un sistema de referencias. Matematicamente las coordenadas del
espacio-tiempo se representan como las cuatro componentes de un cuadrivector de posicion
o (u=0,1,2,3), donde x° representa la componente temporal y los indices 1,2 y 3 repre-
sentan las coordenadas espaciales (en este trabajo los indices latinos representan coordenadas
espaciales y los indices griegos denotaran el conjunto de coordenadas en general). En RG el
intervalo entre dos eventos es escrito como



ds® = g, datda”, (2.1)

donde g, es el tensor métrico el cual describe la geometria del espacio-tiempo, ademas, se ha
empleado la convencién de Einstein para la sumatoria (indices repetidos indican sumatorio)
y para la métrica se ha usado la siguiente convencién de signos (+ — ——), el tensor métrico
cumple la siguiente propiedad: gu,,g”ﬂ = (55. En un espacio curvo descrito por la métrica, las
trayectorias que toman las particulas se concen como geodésicas y vienen descritas por la
siguiente ecuacion

d?xt 4 dz® dxP
+ e
ds? B ds ds ’

donde T 5 son los simbolos de Christoffel y se definen en términos del tensor métrico como
sigue [11]

(2.2)
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Las ecuaciones en RG son ecuaciones tensoriales; un tensor es un objeto matematico en
el que sus componentes, bajo transformaciones de coordenadas, transforman de la siguiente

manera [11]

B ox'* ozt ‘ oz" Ox® e

dx™ Jxm Ox'P Ox'e e
donde los indices superiores se conocen como indices contravariantes y los indices inferiores
como indices covariantes. A partir de aqui se introducen algunos tensores que son importantes
para obtener las ecuaciones de campo de Einstein, el primero que se define es el tensor de
energla-momento (7),,), el cual describe como se distribuye la materia y la energia en el
espacio-tiempo. Para un fluido perfecto con presion P y densidad de energia p, el tensor de
energia-momento es el siguiente (en unidades naturales, donde c=1)

1kl
APQ"'

Ty = (P + p)UU, — Py, (2.4)

donde U, es la cuadrivelocidad. Se puede mostrar que la derivada ordinaria de un tensor
no es invariante bajo transformaciones de coordenadas, por lo que se introduce la derivada
covariante, el cual si es un tensor. La derivada covariante de un tensor A# se define como
sigue
0AH
A = 5 T TA) = I, A, (2.5)
En la mecanica Newtoniana y en RS las leyes de conservacion son importantes y RG no
es la excepcion, en RG una ley de conservaciéon esta dada a partir de la derivada covariante
del tensor de energia-momento [11],

Tya = 0. (2.6)

Otro tensor importante es el tensor de Riemann, este tensor contiene informacion de la
curvatura del espacio-tiempo. El tensor de Riemann se define como
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A partir del tensor de Riemann se obtiene el tensor de Ricci, el cual es la contraccion del
primer y tercer indice del tensor de Riemann, es decir,

ors  or’
_pB _ T 8 B B
R =R, = a;; — aév + 0,00, =T, (2.8)

Ademas, a partir del tensor de Ricci se obtine el escalar de Ricci el cual

R=g¢""R,,. (2.9)

Finalmente, a partir del tensor de Ricci, el escalar de Ricci y el tensor métrico se construye
el tensor de Einstein, el cual se define como

1
G,uzx = R/u/ - ig;va (210)

y por la propiedad de Bianchi se puede mostrar que la derivada covariante del tensor de
Einstein es nula
G = 0. (2.11)

Einstein aproveché este resultado, ya que ambos, la derivada covariante de G, y la derivada
covariante de 7T}, son cero, para conectar la geometria del espacio-tiempo con la materia que
curva dicho espacio-tiempo. Asi Einstein propone sus ecuaciones de campo como sigue

G

G/“, - 77—‘“”. (212)
En unidades naturales ¢ = 1, por lo que las ecuaciones de campo se reducen a
G = 87GTy,. (2.13)

2.1.3. Historia Térmica del Universo

El modelo del Big Bang Caliente nos dice que el Universo parte (en t=0) de un estado
muy denso y muy energético, pero a medida que el Universo evolucioné este se fue expan-
diendo adiabaticamente y por ende se fue enfriando, durante toda su evolucién el universo a
sufrido distintas etapas que pueden ser analizadas a partir de la comparacién entre la tasa
de interaccién T' y la tasa expansién H [7]. Cuando T > H, las particulas estan acopladas
y por ende existe un equilibrio térmico local, pero a medida el Universo se va enfriando la
tasa de interaccion disminuye y la tasa de expansion aumenta, llegando un momento en que
I' ~ H, en este momento las particulas se desacoplan del bano térmico. Ademas, dado que
diferentes particulas tienen diferentes tasas de interaccién, el momento en que se desacoplan
también es diferente. A continuacion se detallan algunos eventos claves en la historia térmica
del Universo.

En los primeros instantes del Universo (t = 0 a t ~ 1071%), cuando la densidad de ener-
glas es del orden de los TeV o superior, la descripcion fisica del Universo es especulativa dado
que necesitamos una probada teoria cuantica de la gravedad.

5



Cuando la energia es 100 GeV las particulas adquieren masa a través del mecanismo de Higgs.
A energias por debajo de los 150 MeV, la interaccién fuerte entre quarks cobra importancia
y se empiezan a formar los bariones y los mesones.

Se sabe que la materia oscura interactiia muy poco con la materia baridnica, por lo que se
espera que se haya desacoplado en una época muy temprana, por ejemplo para los WIMPs
(weakly interacting massive particles) se calcula que sufren el freeze-out (momento en que la
tasa de interaccién es menor a la tasa de expansion del Universo y por ende las interacciones
se “congelan”) al rededor de 1 MeV.

Los neutrinos solo interactiian a través de la interaccion débil, por lo que se estima que los
neutrinos se desacoplan a los 0.8 MeV.

Después de unos tres minutos desde Big Bang se empezaron a formar los elementos ligeros.
Un evento importante es la recombinacién, la recombinaciéon se da cuando la temperatura
fue lo suficientemente baja para que la reaccion inversa con la que se formaron los primeros
atomos de hidrégeno (PT 4+ e~ — H + v ) sea enérgicamente desfavorable, después de la
recombinacion se da el desacople de los fotones formandose el CMB. Durante la evolucion el
Universo ha sido dominado por distintas componentes, primero, fue dominado por radiacién,
yva que la densidad de energia de la radiacion era la que mas aportaba a la densidad de energia
total, pero a medida el Universo se fue expandiendo la densidad de energia de la materia fue
ocupando su lugar y hoy en dia la componente que predomina en el Universo es la de la
energia oscura.

2.1.4. Métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Para describir el Universo a escalas cosmologicas hay que considerar el principio cos-
moldgico y la expansion del Universo (esta expansion es descrita por la ley de Hubble).
La métrica que mejor cumple las caracteristica de homogeneidad e isotropia es la conocida
métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), que matematicamente se expresa
como

dr?

2 2 2
ds® = dt* — a*(t) gy

+ r%(d6? + sin® 0d¢?) | (2.14)

donde a(t) se conoce como factor de escala y es funcién del tiempo propio. Ademas, a(t)
describe la expansion del Universo y su valor evaluado hoy en dia es por convenciéon 1, es
decir, a(ty) = ap = 1 (donde el subindice 0 en las variables indica que son evaluadas hoy
en dfa). Las coordenadas (7,0, ¢) son coordenadas comoviles el cual no dependen del tiempo
propio, la dependencia temporal es agregada por medio del factor de escala. k es el parametro
de curvatura y puede tomar los siguentes valores: k£ = 1 para un espacio cerrado, k£ = 0 para
un espacio plano y k = —1 para un espacio abierto. Podemos obtener una relacion entre las
distancias fisicas (dy) y las distancias comdviles (d.), a partir del factor de escala, como sigue

d; = a(t)d,. (2.15)

También, se define el tiempo conforme como

dt
= /a(t) (2.16)

entonces, la métrica FLRW en términos del tiempo conforme es



dr?

1 — kr?

ds* = a*(t) [er — ( + 7%(d6? + sin? 9d¢2)>] : (2.17)

Los tensores métricos para le métrica FLRW son:

1 0 0 0
2
a
0O — 0 0
Guv = 1—Fkr? )
0 0 —a’r? 0
0 0 0 —a’r?sin® 4
1 0 0
1— kr?
— 0 0
uyo__ CL2
g = 1
(R 0
ar 1
0 0 0 _
a2r?sin? 0

2.1.4.1. Ecuaciones de Friedmann

Una vez establecida la métrica FLRW se deducen la ecuaciones de Friedmann. Primero se
calculan los simbolos de Christoffel distintos de cero a partir de la Ec.(2.3), obteniendo asi

kr

a o . a
F?J = Egl] - aa’gij7 Fgo = 55‘37 F%l == m, F%2 = —(]_ — kr2>/r’

F§3 =—(1- krz)r sin? @, F§3 = —sinfcosb, FfQ = Fgl = F:l)’3 = Fgl = -,
r

y I3y = I3 = cot 0,
da
donde a = yn
espacio descrito por la métrica FLRW donde el marco de referencia es comoévil, el cuadrivector
de velocidad es U* = (1,0,0,0), asi:

v gij = a*gi;. El tensor de energfa-momento para un fluido perfecto en un

p 0 0 0
|0 P 0 0
" 0 0 —-P 0
0 0 0 -P

Utilizando la Ec.(2.8), se calculan las componentes del tensor de Ricci

i i@ _a® _k
Roo = —357 Rij = — [a + 2@ + 2a2] 9ij.

Una vez obtenido el tensor de Ricci, se calcula el escalar de Ricci a partir de la Ec.(2.9), el

cual



R:—f2 [da+a2+k].

A partir del tensor métrico, el tensor de Ricci y el escalar de Ricci se construye el tensor de
Einstein, el cual para la métrica FLRW es

3.5 20 a® k
GOOZE(G +k), Gij = — [a—i_a2+a21 Gij Goi = Gy = 0,
por lo que las ecuaciones de campo de Einstein (en unidades naturales) son:
a\? 8rG k
) ===, 2.18
<a) 3 7T (2.18)
a AnG
- =— 3P 2.19
© =T (p+ap), (219)
En unidades de la masa de planck, donde 87G = Mle,
a\? My ok
- =—p—— 2.20
(a) 3 a?’ (2:20)
. M2
% = —T”l(p+3p), (2.21)

=T, (222)

(2.23)

la Ec.(2.22) y la Ec.(2.23) se conocen como ecuaciones de Friedmann y describen la dindmica
del Universo en funcién de la presién y densidad total del Universo. A partir de la Ec.(2.6)
se obtiene la ecuacion de continuidad,

a
p+3-(p+P)=0, (2.24)
ademas, se define el parametro de Hubble como sigue
a
H=- 2.25
. (2.25)
entonces la Ec.(2.24) se puede escribir como

p+3H(p+ P)=0. (2.26)

Para observar como evoluciona la densidad de energia en el tiempo tenemos que encontrar
una relacion entre p y P, para ello se introduce la siguiente ecuacién de estado

P = wp, (2.27)



donde w es un parametro que depende del tipo de fluido que se esté analizando. La densidad
total del Universo se compone de tres constituyentes que son: (1) materia (w = 0), con materia
se refiere a particulas no relativistas (como la materia bariénica y la materia oscura) el cual
su presion es muy pequena, p,, < pm; (2) radiacién (w = 1/3), el cual se refiere a particulas
relativistas como los fotones y neutrinos. Finalmente, (3) energia oscura (w = —1), el cual
es la responsable de la expansion acelerada del Universo [11, 14]. Introduciendo Ec.(2.27) en
Ec.(2.26) se obtiene

@4—3@(1—%11}) =0,

P a
resolviendo la ecuacion diferencial obtenida, por integracién directa se obtiene la evolucién
de la densidad de energia en funcion del factor de escala como sigue

q \ —3w+1)

Sustituyendo la Ec.(2.28), en la primera ecuacién de Friedmann (Ec.(2.20) pero considerando
un Universo plano y dominado o constituido por un solo fluido) se obtiene la evolucion del
factor de escala en funcién del tiempo

2
t 3(w+1)
ag | — siw# —1
a1 ®(5;) 4
ettt siw=—1.

Para un Universo plano constituido solo por materia, el factor de escala, el parametro
de Hubble y la densidad de energia evolucionan con el tiempo de la siguente manera (el
subindice m denota materia)

2
t\3 2 1
alt) = ao (to) ’ st Y T G
Para este modelo la edad del Universo es determinada por
P 2
om — 3H0 .

Luego, para un Universo plano constituido solo por radiacion, el factor de escala, el para-
metro de Hubble y la densidad de energia evolucionan con el tiempo de la siguente manera
(el subindice r denota radiacién)

1
t\2 1 3
a(t)=ap | — | , H=— = ———.
(t) = ao (to) o Y T 3G
Para este modelo la edad del Universo es determinada por
. 1
or — 2H0 .
Finalmente, para un universo constituido solo por energia oscura (w = —1), el factor de

escala, el parametro de Hubble y la densidad de energia evolucionan con el tiempo de la



siguente manera (el subindice A denota constante cosmolégica)

A A
a(t) = e, H= \/; = constante y pA = 5= constante. (2.29)

2.1.5. Problemas del Modelo del Big Bang Caliente.

La teoria de la inflaciéon cosmolégica fue introducida para resolver una serie de problemas
que presenta el modelo del Big Bang Caliente [4]. En este trabajo se discuten dos de estos
problemas los cuales son

* El problema de horizonte
* El problema de planitud.

Antes de entrar a los problemas del modelo del Big Bang Caliente es importante definir
algunos conceptos.

2.1.5.1. Radio de Hubble

Como se mencioné anteriormente nuestro Universo se expande y la velocidad a la cual
las galaxias se alejan entre si viene determinada por la ley de Hubble, el cual establece que
la velocidad de separacion entre dos puntos en el espacio es proporcional a la distancia de
separacion

v=Hr. (2.30)

Si la velocidad de separacién es la velocidad de la luz (v = ¢), la distancia de separacién es
[15]:

rg=H*, (2.31)

donde ry se conoce como el radio de Hubble. Hoy en dia el radio de Hubble es rg ~ 13, 800
millones de anos luz. Ademas, al estudiar la cinematica del Universo es muy ttil determinar
un radio comovil de Hubble, el cual por medio de la Ec.(2.15), el radio comovil de Hubble se
define como

Ry = (aH)™". (2.32)

Utilizando la ecuacion de evolucién de la densidad de energia (Ec.(2.28)) y la primera ecuacion
de Friedmann con k£ = 0 (Ec.(2.22)), se obtiene para Ry, lo siguiente

Ry = (aH)™' = Hy'qz(+3), (2.33)

donde se puede observar que si 143w > 0 entonces Ry crecerd con a y con el tiempo, pero si
1+ 3w < 0, entonces Ry disminuird con a y con el tiempo. Ademads, es importante analizar
la aceleracion del Universo, si se toma la derivada temporal de Ry se tiene

dRy d . a
2 T aH) T = — =
dt dt(a ) a?’
por lo que
d
i=—a’—(aH)™", (2.34)

dt
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ademads, combinando la Ec.(2.34) con la Ec.(2.33), se tiene

i=—a?H;" 2(1 + 3w)az® D (2.35)
En la Ec.(2.35), se observa que si w > —1/3 se tiene un Universo desacelerado, pero si
w < —1/3 se tiene un Universo acelerado y en el caso en que w = —1/3 se tiene un Universo
estatico.

2.1.5.2. Horizontes Cosmoldgicos

El tamano de una regién del espacio causalmente conectada estd determinado por la
distancia que viaja la luz en un intervalo de tiempo [7], esta luz sufre los efectos de la
expansion del Universo y viaja en geodésicas nulas, por lo que, para un rayo de luz radial en
un espacio plano descrito por la métrica de FLRW se tiene que

dt* — a*dr* = 0, (2.36)

por lo que, la distancia que viaja la luz en un intervalo 6t =ty —t; es

iy dt
= — 2.
r /t =, (2.37)

el cual podemos escribir en términos del radio de Hubble como sigue

r —/ —d Ina). (2.38)

A partir de este resultado se puede definir dos eventos cosmolégicos, el primero, denominado
horizonte de particulas que limita la distancia para el cual un evento en el pasado puede
ser observado. El segundo, se denomina horizonte de eventos que limita la distancia de un
evento que puede ser observado en el futuro. Para definir el problema de horizonte es til el
horizonte de particulas.

Horizonte de Particulas.

Este horizonte se define como la distancia que tiene que recorrer la luz desde el origen del
Universo (t; = 0, a; = 0) hasta un tiempo t y factor de escala a(t) = a; . De la Ec.(2.38) el
horizonte comévil de particulas es

— / —d Ina) (2.39)

Combinado la Ec.(2.39) con la Ec.(2.33) se tiene para el horizonte comévil de particulas lo

siguiente
2

14 3w
El horizonte de particulas y el horizonte de eventos se ilustran en la Fig.2.1.

Thp = (aH)™t. (2.40)

2.1.5.3. Problema del Horizonte
Como se observé anteriormente 75, o< Ry y de la Ec.(2.33) se tiene

2 e
Ty = 3wHO Lgz(143w), (2.41)
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Figura 2.1: Diagrama de espacio-tiempo para los horizontes cosmolégicos [7],
donde event horizon corresponde al horizonte de eventos y particle horizon
corresponde al horizonte de particulas.

Por lo que, si el Universo es dominado por materia (w = 0) o radiacién (w = 1/3) significa
que el horizonte de particulas crece con el tiempo y el factor de escala, por lo que, cualquier
instante en el pasado el horizonte de particulas era mas pequeno que hoy en dia y las regiones
que entran hoy en dia al horizonte de particulas estaban mucho mas alejadas en el pasado [16].

Para ilustrar el problema del horizonte, comparemos el tamano del Universo visible hoy
en dia pero evaluado en la época de CMB (cuando los fotones se desacoplan de la materia)
con el tamano del universo visible en la época de CMB, en base a la Ec.(2.15), el tamano del
universo visible hoy en dia evaluado en la época de CMB es

AMTemp) = (aar;b) ri(To), (2.42)

se puede demostrar que para un fluido relativista, a oc T!. Sustituyendo este resultado en
la Ec.(2.42),

-1

= ()

El radio del Universo visible es aproximadamente el radio de Hubble (rg = H™'), por le
que para la época del CMB se tiene que (considerar un universo dominado por radiacion)

H (toms) _ (a(tmb>>3/z,

Hy Qo
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Equivalentemente,

T (temb) _ (a(tcmb)>3/ " (Tcmb>_3/2, (2.43)

(o) ag To

donde se estima que los fotones se desacoplan de la materia a una temperatura de T, ~
0.3 eV y Ty es la temperatura del Universo hoy en dia (Ty ~ 23 x 1077 €V), si se calcula la
relacién entre los volimenes (A3 /r3)

)\h (Tcmb) _ < Tcmb

3/2
7 (temb) T ) ~ O(10%). (2.44)

Lo que significa que nuestro Universo visible tiene 10° regiones causalmente desconectadas
aparentemente. Sin embargo, el fondo césmico de microondas presenta una gran isotropia
respecto a la temperatura de fondo 7' = 2.725 K, por lo que en algiin momento en el pasado
estas regiones debieron estar causalmente conectadas, es decir, en algiin punto en el pasado
el Universo causalmente conectado fue al menos mas grande que hoy en dia y por algin
mecanismo este se comprimio.

2.1.5.4. Problema de Planitud

La primera ecuacién de Friedmann (Ec.(2.20)) se puede escribir como sigue

p K
1=——-——, 2.45

o I (2.45)
donde p, = 3H?/87G y se conoce como densidad critica, el cual representa el valor de
densidad que debe tener el Universo para que sea plano, si se define 2 = pﬂc, entonces se
obtiene

1-Q=—k*R3, (2.46)

por lo que para un Universo plano, |1 — Q| = 0. Nuestro Universo hoy en dia tiene una
planitud de Qg = 0.001 £ 0.002 [17], es decir, es muy plano; en la Ec.(2.46), al aumentar Ry
(que es el caso para un Universo dominado por materia o radiacién) con el tiempo y con el
factor de escala, el Universo se tendria que alejar de la planitud y dado que nuestro Universo
hoy en dia es aproximadamente plano (|1 — Q| ~ 0), en el pasado debié ser muchisimo maés
plano y dado que la densidad de energia del Universo pudo tomar cualquier valor inicial, es
muy sorprendente que €2 &~ 1 en toda la historia del Universo, siendo este un problema de
ajuste fino.

2.2. Inflacién Cosmolégica

El modelo inflacionario consiste en que el Universo en una etapa temprana sufrié una
expansion acelerada, este modelo se propone para resolver los problemas de horizonte y
planitud.

2.2.1. Ntimero de e-folds

Debido a que la expansién del Universo es exponencial es util definir una manera mas
intuitiva de cuantificar dicha expansién, para ello se introduce el nimero de e-fold (N), el
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cual se define como sigue

t
N =1In (“) = [ Hat. (2.47)
a; t;

2.2.2. Solucion del Problema de Horizonte

El paradigma inflacionario resuelve naturalmente el problema del horizonte. Como se
menciondé en la seccion 2.1.5.3, el problema del horizonte consiste en que en nuestro Uni-
verso visible tenemos 10° regiones causalmente desconectadas segtin el Big Bang Caliente,
sin embargo, estas regiones comparten la misma temperatura de fondo e incluso las mismas
anisotropias. Pero que sucede si en una época muy temprana el Universo observable (con
radio comévil de Hubble, (a;H;)™!) fue mas grande que el Universo observable hoy en dia
((agHo)™"), es decir, (agHy) ™! < (a;H;)™!, entonces el problema de horizonte no existirfa [7].
Un mecanismo que permite esto es inflacién, dado que durante inflacién H = cte y a o< eV,

por lo que (aH)™' o« e es decir que decrece exponencialmente.

A continuacion se estimard el nimero minimo de e-folds que debe durar inflaciéon para que
el problema de horizonte quede resuelto, como se mencion6 anteriormente se debe de cumplir
que

((ZQHO)_l < (&[H[)_l (248)

donde (a;H;)™! es el radio comévil de Hubble al inicio de inflacién. Dividiendo entre el
radio comoévil de Hubble al final de inflacion ((a;Hy)™")

(agHo)™"  (arHp)™

; 2.49
(apHp)™t  (agHp)™! (249
por el lado derecho de la desigualdad
H -1
()™ _a_ ox (2.50)

(asHy)™'  ag

Asumiendo que después de inflacion el Universo fue dominado por radiacién e ignorando
las épocas donde dominé materia y energfa oscura (recordando que H o a~2 cuando domina
radiacion), asi el lado izquierdo de la desigualdad es

(a0Ho) ™" ap (%)2 _ 00 T o

(apHjp)! ~ag \ag ap 1o

donde para el calculo usamos que Tr ~ 10' GeV (en una época muy temprana) y Ty =

1073 V. Uniendo la desigualdad (Ec.(2.49))
10% < eV,
es decir,

64 < N (2.51)

Por lo que la solucion del problema de horizonte requiere alrededor de 60 e-folds de inflacion.
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2.2.3. Solucion del Problema de Planitud

Si la expansién del Universo es exponencial

R m e
si inflacién dura N = 60, R% ~ 7.66 x 1075% =~ 0, por lo que, de la Ec.(2.46) |1 — Q| ~ 0y el
problema de planitud queda resuelto naturalmente.

2.2.4. Condiciones para Inflacién

Para que se de una etapa inflacionaria acelerada se necesita que [7]

i >0, (2.52)

como se mencionoé en la secciéon 2.1.5.1 cuando se analizo la evolucién del radio comovil de
Hubble, la condicién para que la aceleracién sea positiva es que w < —1/3. En este trabajo se
realiza para el caso de Sitter el cual es un Universo dominado por la constante cosmolégica
(w = —1), en este caso, el Universo se expande exponencialmente ya que H es constante (ver
Ec.(2.29)) y el factor de escala evoluciona exponencialmente con el tiempo (a o< e’t). La
evolucién del radio comovil de Hubble también se puede escribir de la siguiente manera

dR d B a H 1 H 1

donde

€= 15 (2.53)
la condicién para que se de inflacion es que € < 1, donde € = 0 corresponde al caso de Sitter,
ademas, para resolver el problema de horizonte se necesita que inflacién dure N =~ 60 e-fold.
Para que esto se cumpla es necesario que € se mantenga pequeno el tiempo suficiente, esta
condicién es controlada por el siguiente parametro

dlne é
= = — 2.54
" dN He’ (2.54)

€ y 1 se conocen como los parametros de slow-roll y para tener una expansion acelerada la
condicibn es e < 1y n < 1.

2.2.5. Dinamica del Inflaton

Para describir inflaciéon se puede considerar un campo escalar (¢), el cual se denomina
inflaton. El cual tiene energia cinética y energia potencial y por lo tanto tiene densidad de
energia y presion [18]. Para el andlisis de la dindmica del inflatén se considerard como un
campo escalar homogéneo (es decir, ¢ = ¢(t)).

La dindmica de un campo escalar con acoplamiento minimo a la gravedad puede ser

descrito por la acciéon de Einstein-Hilbert (Sgy) mds un término de la accién del campo
escalar (S,) [16],
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S = Sgu + S¢ = /d4l’<LEH + Ed)) = /d4l’\/—_g |:;R + ;g‘“’aﬂgb&,qﬁ — V(¢) , (255)

donde g es el determinante de la métrica, £ es la densidad lagrangiana y V(¢) es un potencial
que describe las interacciones. El langrangiano del campo escalar es el siguiente

L= 50" 0:00,0 — V() (2.56)

Para obtener las ecuaciones de movimiento se calcula las ecuaciones de Euler-Lagrange las
cuales son:

L, oc '\
5o - () = 5

calculando las ecuaciones de Euler-Lagrange para el lagrangiano descrito en Ec.(2.56) y con-
siderando que el campo escalar es homogéneo se obtiene

V(9)
99

esta ecuacion se conoce como ecuacion de Klein-Gordon para el inflaton.

é+3H¢+8 =0, (2.58)

El tensor de energia-momento (7},,) para el inflatén es

T/uz = M¢8V¢ - g,uVEa (259)

calculando la componente temporal (T = p4) y las componentes espaciales (T = —Py07)
del tensor de energia-momento se obtiene para la densidad de energia del inflatén

po= 32+ V(0), (2.60)

donde se puede observar que la densidad de energia es la energia cinética mas la energia
potencial. De igual forma la presién para el inflatén es

1.
Py= 58~ V(o) (2.61)
Entonces la ecuacién de estado es
1.2
w¢==§¢2_‘/@®, (2.62)
30?2+ V()
que para el caso de de-Sitter donde P = —p se tiene que wg = —1, aplicando este resultado

en la Ec.(2.62), se obtienen las siguiente condicién ¢* < V().
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2.2.5.1. Condiciones de Slow-roll

De la primera ecuacién de Friedmann para un espacio plano (3H? = p/ Mfﬂ), derivando
esta expresion respecto al tiempo se tiene que

p 3H

6HH = - —
M§1 Mf;

(py + Pg),

por lo que H en funcién del campo del inflatén es

) 1 .
H=— ¢27
2 M2,
por lo que € es
i@
€ = _ﬁ = 5 M21H2. (263)
p

Entonces, derivando € respecto al tiempo se tiene que

o
M2 H? M H?Y

€ =

por lo que
é ¢ H
1= =255 2 =2 D) (264)
donde § = —%, sie < 1yd < 1 implica que n < 1 esta condiciéon se conoce como

aproximacion de slow-roll. Si estas condiciones se cumple significa que inflaciéon ocurre y
ademas persiste. De la primera ecuacién de Friedmann para un Universo plano y para el caso
de Sitter,
Vv
H? ~ —. (2.65)

3 My,

Si 0 < 1 implica que gié<< H gb por lo que de la ecuaciéon de Klein-Gordon se tiene que
3Ho ~ —% = —V”, usando este resultado junto con Ec.(2.65)

P> v M?)l <V/> ' (2.66)

CTOMZE? O BMGHE 2 \V

Para encontrar las condicién inicial para un potencial inflacionario dado se utiliza la siguiente
expresion obtenida a partir de .(2.47)

Pend 1 d¢
o V2 My’
donde ¢; es el valor de ¢ al inicio de inflacion y ¢eng es el valor de ¢ al final de inflacion, por
medio de la Ec.(2.66) se puede obtener una relacién en términos del potencial

Ntot == (267)
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Niot = /¢end (;) d7¢2 (2.68)

2.2.6. Modelos Inflacionarios.

Existe una gran diversidad de modelos inflacionarios propuestos para describir inflacion,
pero en este trabajo se limitara al estudio de modelos inflacionarios basados en un campo
escalar homogéneo (¢) llamado inflatén, este tipo de modelos se conocen como single-field
inflationary models. Para definir un modelo inflacionario hay que especificar la acciéon del
inflatén y su acoplamiento a la gravedad [7], esta accién se muestra en la Ec. (2.55), el
cual consiste en un campo escalar minimamente acoplado a la gravedad con un potencial,
V(¢), la forma de este potencial determina la dindmica del inflatén, es por ello que un
modelo inflacionario puede ser descrito especificando la forma del potencial, estos modelos
inflacionarios basados en un solo campo escalar pueden clasificarse en tres categorias que
son: large field, small field e Hibrid [19, 20|, en los modelos de tipo large field, el valor de
¢ es mas grande que la masa de Planck y este inicialmente esta desplazado de un minimo
de potencial y evoluciona hacia él, estos modelos en general pueden ser representado por el
siguiente potencial

V(g) = M* ( hﬁm)p (2.69)

en los modelos de tipo small field, el valor de ¢ es mucho menor que la masa de Planck y
este evoluciona alejandose de un maximo de potencial, estos modelos en general pueden ser
representado por el siguiente potencial

V(p) = M* [1 — ( 1\? )p] (2.70)

pl

finalmente en los potenciales tipo Hibrid, ¢ evoluciona hacia un minimo de energia diferente
de cero. A continuacién se presentan los modelos que se estudiaron en este trabajo.

2.2.6.1. Large Field Inflation (LFI)

El primer modelo que se estudi6é es el LFI o también conocido en la literatura como
inflacién cadtica [9]. Este modelo es caracterizado por el siguiente potencial [10],

V(¢)=M4< 0 )p, (2.71)
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Figura 2.2: Prediccion de r y ns para ¢P en el rango de 50 < N < 60 e-
fold comparado con las constricciones observaciones dada por los datos de
Planck en combinacién con BAO, CMB lensing data y BICEP/Keck (BK18)
data [21].

este potencial depende del parametro M obtenido a partir de renormalizacion del CMB y del

exponente p, el cual puede tomar valores enteros positivos o valores racionales, al comparar
con las observaciones muchos de estos modelos estarfan descartados (ver Fig.2.2), pero el
modelo con p = 2/3, también conocido como monodromy inflation, si se observa en la Fig.2.2
el limite superior de r en funcién de n, estda dentro de 20 con relacion a los datos de Planck
TT, TE, EE + lowE + lensing data + BICEP/Keck (BK18) data.

2.2.6.2. Steplike Potential

El segundo modelo explorado es una extensiéon del modelo anterior, esta extension es
agregar un paso en el potencial, este paso provoca oscilaciones en el espectro de potencia
primordial [22, 23], puesto que la forma del espectro de potencia primordial depende del
potencial inflacionario. Fisicamente el paso en el potencial representa una transiciéon de fase
de ruptura de simetria en un campo acoplado con el campo escalar [24], esto es por que la
masa cambia repentinamente cuando ocurre la transicion.

Generalmente en la literatura se suele agregar este paso al potencial cadtico (V(¢) oc ¢?),
pero en este trabajo se decidié aplicar el paso en el potencial monédromi (V (¢) oc $2/3), por
la misma razén que en el caso anterior, el paso se genera multiplicando a este potencial por
un término que contiene tangente hiperbolica, por lo que el potencial para este modelo es
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V(g) = M ( 1\1)2/3 [1 + Btanh (%)] , (2.72)

donde, ¢gep representa el valor de ¢ para el cual se genera el paso, /3 representa la amplitud
del paso y ¢ representa el ancho del paso, es decir, que tan abrupto se da el paso.

2.2.6.3. a-attractor

Los siguientes modelos analizado son los a-attractor o también conocidos como T-models
debido a que son originados a partir de potencias de tangente hiperbdlica. Estos modelos son
caracterizado por el siguiente potencial [25-27],

V(p) = M*tanh®" _¢ , 2.73
) (o 273)
el modelo més simple es cuando n = 1 (el cual es el analizado en este trabajo), de la Ec.(2.73),
« es un parametro que depende de la teoria de donde proviene el modelo, pero se limita a que
a > 1/4[27], ademas este modelo (con o = 6) contrasta bastante bien con las observaciones,
dado que la curva ng vs r (ver Fig.2.3), esta dentro de 20 de los datos de Planck + BK18.

0.04

0.03

~ 0.02

0.01

0.00
0.955 0.960 0.965 0.970 0.975 0.980

nNg

Figura 2.3: ng y r predichas por el modelo a-atractor en comparacién con
los datos de Planck + BK18 [27].
2.2.6.4. Radion Gauge Inflation (RGI)

Finalmente, el tltimo modelo analizado es el Radion Gauge Inflation (RGI), este modelo
es caracterizado por el potencial [9, 10],

(¢/ NIpl)2
a+(¢/ Mp)*’
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Donde « es un parametro positivo adimensional, ademds, o« > 1/2 [27], el modelo con
a = 19 contrasta bastante bien con las observaciones dado que la curva ng vs r (ver Fig.2.4),
esta dentro de 20 de los datos de Planck + BK18, ademéas, M es un parametro de escalar
que tipicamente M ~ 10~* M, [28].

0 04 [ T T T T T T
; CMB S4/LiteBIRD -

-——— CMB S4/LiteBIRD |

0.03 for CMB S4+EUCLID |

CMB S4+EUCLID |
7 for Planck+BK18 _
7 for Planck+BK18 |

< 0.02F

0.01F

0.00¢ |
0.955 0.960 0.965 0.970 0.975 0.980

ng

Figura 2.4: ng y r predichas por el modelo RG] en comparacién con los
datos de Planck + BK18 [27].

2.3. Perturbaciones Cosmolédgicas Relativistas

La teoria de perturbaciones es una herramienta matematica que permite encontrar solucion
a problemas complejos a partir de la soluciéon analitica de un problema més simple, siempre
y cuando el problema complejo sea una pequena variacién del problema simple [29].

2.3.1. Perturbaciones en la Métrica

Las perturbaciones cosmoldgica se desarrollaran en el marco de la métrica FLRW y para un
universo plano (k = 0), ya que las observaciones indican que el Universo es aproximadamente
plano, entonces se consideran pequenas perturbaciones (dg,,) al rededor de la métrica de
FLRW (g,,) de la siguiente forma

Guv = g;_w + 59#1/:
donde la métrica de FLRW para un espacio plano es [7]
ds® = a*(7)[dr* — 6;;dz"da?)],
entonces la mética perturbada se escribe de la siguiente manera

ds* = a®(7) |(1+ 24)d7* — 2Bda’dr — (85 + hij)da'da’)| (2.75)

donde A, B; y h;; son funciones del espacio-tiempo escalares, vectoriales y tensoriales respec-
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tivamente, ademas, B; y hAZ-j sus indices pueden ser subidos o bajados con d;; [7].

2.3.2. Descomposiciéon Escalar-Vectorial-Tensorial.

Debido a que el espacio es aproximadamente plano, homogéneo e isétropo tiene un alto
grado de simetria el cual permite descomponer la métrica en perturbaciones escalares, vec-
toriales y tensoriales de manera independiente.

Un vector se puede escribir como el gradiente de un escalar méas un vector, el cual su
divergencia es cero

donde 9'B; = 0, de igual forma se puede hacer para un tensor simétrico de rango 2
hy = 206;+20,00E + 20.E;, +  2hy,

Escalar Vectorial Tensorial

donde 1
8[2 8]]E = (8183 — 36,]V2) E y

N 1
di By = 3 (O:E; + 0;E)

de aqui 0'E; = 0y 0'h;; = 0. Ademds, la traza de las perturbaciones tensoriales en nula
hi; = 0, las perturbaciones vectoriales B; y E; no son creados en inflacién [7].

Utilizando Ec.(2.75) con la descomposicion escalar-vectorial-tensorial, la forma més gene-
ral de la métrica para el fondo (la homogénea e isotrépica métrica FLRW) y las perturbaciones
escalares de la métrica es dada por

ds® = a*(7) {(1 + 2A)dr* — 20;Bdz'dr — [(1 — 2W¥)d,; + 28¢8jE]} (2.77)

donde ¥ = %VZE — (', de forma analoga la forma méas general de la métrica para el fondo y
las perturbaciones tensoriales es dada por (para un universo plano)

ds? = a*(7) N + hy) dztdz” (2.78)

2.4. Perturbaciones Durante Inflacion

Una de las consecuencias més importantes de la inflacion cosmolégica es que provee un
mecanismo natural para la generacion de perturbaciones cosmoldgicas con las propiedades
estadistica correctas para sembrar la semilla de la formacién de estructura a gran escala en
nuestro Universo a través de la inestabilidad gravitacional [30], durante inflacién a través del
mismo mecanismo se generan dos tipos de perturbaciones, (1) fluctuaciones en el campo del
inflatén que conducen a un estocastico espectro de perturbaciones de densidad (perturba-
ciones escalares) y (2) fluctuaciones en el campo gravitacional que conducen a un espectro
de ondas gravitaciones (perturbaciones tensoriales) [31]. La razén por el cual se producen

22



estas perturbaciones es debido a efectos cuanticos. Por el principio de indeterminacién de
Heisenberg no podemos conocer con total certeza la ubicacién en el espacio de una particula,
por lo que el inflatén debe espacialmente presentar fluctuaciones, estas fluctuaciones pueden
escribirse mateméticamente como d¢(t,7) = ¢(t,7) — ¢(t).

A continuacién, con la meta de calcular los espectros de las perturbaciones escalares y
tensoriales el espacio-tiempo que describe el Universo se ha descompuesto en dos componen-
tes, las cuales representan el fondo y las contribuciones de las perturbaciones. El elemento
de linea que describe a el fondo y la contribucion de las perturbaciones escalares es el de la
Ec.(2.77) y el elemento de linea que describe a el fondo y la contribucién de las perturbaciones
tensoriales es el de la Ec.(2.78).

2.4.1. Descripcion Cuantitativa de las Perturbaciones Escalares

Es conveniente describir las perturbaciones escalares en términos de la perturbaciéon de la
curvatura intrinseca de las hipersuperficies coméviles, el cual tiene la forma

H
R=-V—- —)0p. (2.79)
¢
Introduciendo el potencial invariante de gauge [31],
u=a 0o+ ﬂ\ll (2.80)
H b
e introduciendo la variable de Mukhanov
¢
=L 2.81
=2, (281)
Inmediatamente se obtiene
us = —2R. (2.82)

La dinamica de las perturbaciones escalares puede ser obtenida expandiendo la accién de
Einstein-Hilbert a segundo orden [31], obteniendo asi
Z//
/ drd®z l — (Va)? + a2 (2.83)

z

donde las coordenadas primadas indica que se han derivado respecto al tiempo conforme (por
ejemplo, 2z’ = 0.z). Aplicando las ecuaciones de Euler-Lagrange

ZI/

u! — Vuy — —u, =0, (2.84)
z

ademas, es util analizar us en el espacio de momentos, aplicando la transformada de Fourier
a Usg

d*k -
= / T exp —ik - r}uks (2.85)

donde uy, son los modos de Fourier y a partir de aqui los llamaremos modos escalares.
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Sustituyendo Ec.(2.85) en la Ec.(2.84) se obtiene la evolucién de los modos escalares

" 2 Z”

la Ec.(2.86) se conoce como ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones escalares.
De la Ec.(2.85) se sigue que
Uy

R, = L= 2.87
E= (2.87)

donde

>k -
R = / )72 exp —ik - T}Rk (2.88)

2.4.2. Descripcion Cuantitativa de las Perturbaciones Tensoriales

La dindmica de las ondas gravitacionales puede ser determinada expandiendo la accion de
Einstein-Hilbert a segundo orden en h;;, esta accién toma la siguiente forma [6]

3 2 TN 9
S = 647T/d7da:a8h8hl, (2.89)
para simplificar los calculos se introduce la siguiente variable
o\
i pl i
P = <327T> ah’. (2.90)
Al hacer este cambio la acciéon es
1 3 J T D rs J s i Ld%a J pi
- 5/de © [(0,P7)(07 Pl) — 67(0,P7)(0° Pl + ,ﬁp P (2.91)

Las ondas gravitacionales tienen dos estados de polarizacién independientes el cual se denotan
como A = +, X, entonces las perturbaciones tensoriales son [7]

) uy  ux O

Pl=—1 uy —u; 0 |. (2.92)
J X +
V2 0 0 0

Es util analizar P; en el espacio de Fourier

Z/ di/zum (T)e; (k /\) (2.93)

A+><

donde eé(lz, A) es el tensor de polarizacion y uyy son los modos de polarizaciéon. Por lo que la
accion efectiva (Ec.(2.91)) es [6]

a
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Para encontrar las ecuaciones de movimiento se aplica el principio de minima accién, el cual
da como resultado una ecuacion independiente, es decir, la misma ecuacion aplica para los dos
modos de polarizacion uy 4 y uy «. Por lo que a partir de aqui solo se utilizard uy,. Entonces
la ecuaciéon que se obtiene es

" 2 CLH
uy, + | k7 — e = 0. (2.95)

La Ec.(2.95) se conoce como la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones
tensoriales.

También podemos obtener una relacién entre las fluctuaciones en el inflatén y los modos
de polarizacion, el cual las perturbaciones en ¢ se puede escribir como

O(T,t) = o(t) + 56(Z, 1), (2.96)
esta perturbacion en el espacio de momentos es
d3k
56 = / 7 LI P (2.97)
donde
up, = a0 Py (2.98)

2.4.3. Espectro de Potencia Primordial

El espectro de potencias primordial escalar, Pr(k), es importante ya que contiene informa-
cién estadistica de las fluctuaciones tensoriales en el espacio de Fourier y puede ser definido
a partir del valor esperado del cuadrado de R, es decir

2 d3k 2
<R > _/<27T>3|Rk’ )

como Ry(k) es funcion solo de k se puede integrar la parte angular, entonces

k2dk k3dk dk [ k? dk
(R) = [ SRl = [ iRl = | k<27r2Rk|2> % Fe(k),

donde Pgr(k) es el espectro de potencia primordial escalar

]{?3
Pr(k) = @WIQ, (2.99)

el cual en términos de los modos escalares es
]{?3
272

Para las perturbaciones tensoriales también se tiene un espectro de potencia primordial ten-
sorial, el cual es definido por la siguiente expresion

2
Uk,

Pr(k) = (2.100)

z

k?’

2
N Yk
272

P(k) =

. (2.101)
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Capitulo 3

Metodologia

En esta seccion se presenta la metodologia empleada para: (1) resolver numéricamente
las ecuaciones del fondo cosmolégico, (2) resolver la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las
perturbaciones escalares y tensoriales, (3) calcular el espectro de potencia primordial para
ambas perturbaciones, todo lo anterior se hizo para cada modelo analizado. Para el desarrollo
de este trabajo se utiliz6é cédigos propios escritos en el lenguaje de programacién Python.

3.1. Metodologia para Resolver las Ecuaciones del Fon-
do Cosmolégico

Como se menciona en la secciéon 2.2.1, para visualizar y cuantificar inflacion de manera
mas intuitiva se analiza en términos del nimero de e-fold (N), ademés, esto también permite
optimizar el andlisis computacional [32], por lo que todas las magnitudes presentes en las
ecuaciones del fondo cosmolédgico se describen en funciéon de N. En esta seccién se encontrara
una expresién equivalente para la ecuacion de Klein-Gordon (Ec.(2.58)) en funcién de N.
Para ello partimos del resultado de la Ec.(2.47) donde se tiene que

AN = Hdt, (3.1)

entonces, por medio de la regla de la cadena las derivadas temporales se convierten en deri-
vadas respecto a N a partir de la siguiente expresion

d dN d d
di = dr v~ T (3.2)
. o - d*f

ademas, por simplicidad se define lo siguiente, N = Ny N fnn, donde f puede ser
una funcién arbitraria, por ejemplo ¢. La primera derivada temporal de ¢ es

. ng5 B
¢ - Hdij\f - H¢N7
es decir, '
¢=Hon. (3.3)

La segunda derivada de ¢ es
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¢ N (Hnon + onnH),
Reordenando )
¢ = H*¢ny + HHyon. (3.4)
Sustituyendo la Ec.(3.3) y la Ec.(3.4) en la ecuacién de Klein-Gordon (Ec.(2.58)) se tiene
ov
H*¢nn + HHyon + 3H ¢y + agb) =0,

Si se divide por H? ambos lados de la ecuacién, se obtiene la primera ecuacién del fondo
cosmolégico, la cual describe la dinamica de ¢, asi

o+ (FX48) w4 oW g (3.5)

H H? 96
Combinando la ecuacién de continuidad (Ec.(2.26)) con la densidad de energia y presiéon del
inflatén, Ec.(2.60) y Ec.(2.61), respectivamente, se tiene que

p=—3H¢> (3.6)

Por otra parte, una de las ecuaciones de Friedmann (Ec.(2.20)) con & = 0 se puede escribir
como sigue

p= 3 M21H27

p

tomando la derivada temporal a esta ecuacion se tiene que

p=6MHH. (3.7)
Combinando las Ec.(3.6) y Ec.(3.7) se tiene

2 ML H = —¢”.
De la Ec.(3.2), H = HHy y ¢* = H?$%,, por lo que

2 M2 HHy = —H?¢3,

simplificando se obtiene la segunda ecuacion del fondo cosmoldgico, el cual describe la evo-
lucién de H como funcion de N, asi

Hh
2 M2

Hy = (3.8)

Combinando las Ec.(3.5) y la Ec.(3.8) se puede obtener una sola ecuacién de fondo, como

sigue

_ O
2 M2

1 oV(¢)

ONN F (3 ) on + T 0o = 0. (3.9)
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Ademas, para las condiciones de slow-roll se tiene

 H  Hy
€=—"Tm ="

Reordenando las ecuaciones del fondo cosmolégico ( Ec.(3.8)y Ec.(3.9)), se obtiene el
siguiente sistema de ecuaciones diferenciales

(3.10)

_ Hey
HN__QM; 3.11
o (s BN, LV o
v 2 M2 )N HE 9

como el sistema de ecuaciones obtenido esta conformado por dos ecuaciones diferenciales
acopladas, una de primer orden en H y una de segundo orden en ¢, es necesario calcular
condiciones iniciales para H, ¢ y ¢n. La condicion inicial para ¢ se deduce a partir de la
Ec.(2.68) donde se debe cumplir que

boma 1 do
> Mf)l > 60, (3.12)
donde ¢enq representa el valor de ¢ en el que inflacién termina, este puede ser calculado a
partir del pardmetro de slow-roll (€), ya que para que el Universo se expanda se debe cumplir
que € < 1, es por eso que se toma que €(peng) = 1. Una vez calculada la condicién inicial
para ¢ se calcula las condiciones iniciales para H y para ¢y, esto a partir de las ecuaciones
del fondo cosmoldgico (Ec. (3.11)).

Para resolver las ecuaciones del fondo cosmologico en el codigo se empled la funcion sol-
ve__1wp del subpaquete integrate del paquete scipy de python, integrate provee herramientas
numéricas para la resolucién de integrales y ecuaciones diferenciales [33]. La funcién solve_ivp
estd disenada para resolver ecuaciones diferenciales ordinarias (ODEs por sus siglas en inglés)
de la forma

dy
E - f(y,t),

donde y es la solucion de la ecuacion diferencial a calcular dada su condicién inicial, ¢ es la
variable independiente y f(y,t) es una funcién que puede depender de y y t. La estructura
del codigo empleado se muestra en el diagrama de flujo de la Fig.3.1.
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/H(N), $(N) y ¢N(N)/

{ Fin ’

Figura 3.1: Estructura del cédigo empleado para resolver las ecuaciones del
fondo cosmoldgico. Los paralelogramos azules contienen variables de entrada
o salida, los rombos verdes contienen condicionales y los rectangulos café
claros denotan los procesos.

3.2. Metodologia para Resolver la Ecuacion de Mukhanov-
Sasaki

De la misma forma que en la seccion 3.1, uy, v ug, seran determinados en términos de N,
por lo que en esta seccién se expresa la ecuacion de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones
escalares y tensoriales (Ec.(2.86) y Ec.(2.95), respectivamente) en funciéon de N. La relacién
de N con t es dN = Hdt y la relacion de t con el tiempo conforme (7) es dt = adr, combinado
estas relaciones se tiene que
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dN

i
por medio de la regla de la cadena las derivadas respecto al tiempo conforme se convierten
en derivadas respecto a N, de la siguiente forma

aH,

d dN d d

—_— = ——— = q [E—

dr  dr dN dN’
por simplicidad para una funciéon f arbitraria la derivada respecto a N se expresara como

(3.13)

d
sigue d]fV = ™). Primero se deduce la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones
escalares. La primera derivada de wuy, respecto a 7 es

uy, = aHquSV). (3.14)
De igual forma la segunda derivada de uy, respecto al tiempo conforme es
dlaHu™
W (ad;\;ks ) _ 2 2™ 4 aa™ E2Y + a2 HHOWN, (3.15)

Ademas, se tiene que encontrar una relacién para z” en términos de N, pero antes se
deduce lo siguiente

H = — = p—
a? a? a
por lo que
o 3.16
— =1 .
- (3.16)
a2 /
La variable de Mukhanov (z) se define como z = —~ (Ec.(2.81)), en términos de N se
a
tiene que z = ap®)| si se deriva esta expresién respecto a N
o aHd(;LjifN) — PH (@™ 4 ¢V,

Derivando una vez més y dividiendo por el factor aH (recordar que a™) = a)

Z// d 5
_ (N) (NN)
o = ai (CHEW + ).

desarrollando

Z//

a

De una de las ecuaciones del fondo cosmoldgico (Ec.(3.11))

vy (o @)\ vy 1 V()
¢ _<3 2M§1¢ H?2 0¢
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usando este resultado en el ultimo término de la Ec.(3.17)

g ()2 9
g = 4 <_ <3 _ (;? MQ)] ) o) _ };‘gf)) , (3.18)

desarrollando esta expresion, sustituyendo en Ec.(3.17) y con un poco de élgebra se tiene que

P 5HW) HMN?  HMgNN 1 521/(¢)

z

Sustituyendo la Ec.(3.14) y Ec.(3.15) en la ecuaciéon de Mukhanov-Sasaki para las perturba-
ciones escalares (Ec.(2.86)),

1
aszugN) + aa(N)HQu,gSV) + QQHH(N)u,g) + <k’2 — Z) ug, =0,
z

simplificando

(N) "
U YR I B B 3.20

uk‘s + ( + H > U’k’s + ( 2 a2H2 ’ ( . )
esta es la ecuacion diferencial que se resolvera numéricamente para determinar los modos es-
calares y posteriormente el espectro de potencia primordial escalar por medio de la Ec.(2.100).

. . N NN .
Para el caso de las perturbaciones tensoriales u,(Qt ) y u,gt ) toman la misma forma que en

el caso de los modos escalares, por lo que solo hay que encontrar a” en funcién de N, asi

a” d(aHa™) d(a’H) HW)
—=H =H = Ha[2Ha + aH™M] = H?a* |2 + —— 3.21
- N N al2Ha + a ] a2+ — | (3.21)
finalmente, utilizando la Ec.(3.10)
al/
— = H??[2+€. (3.22)
a

La ecuacion de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones tensoriales en funcién de N es

HW) "
u™) + (1 + H) ul™ + (k:2 - “) ;22 =0, (3.23)

a

la Ec.(3.23) es la ecuacién diferenciales la que se resolverd numéricamente para determinar

los modos tensoriales y posteriormente el espectro de potencia primordial tensorial por medio
de la Ec.(2.101).

3.2.1. Condiciones Iniciales

Como se puede observar la Ec.(3.23) y la Ec.(3.20) son ecuaciones diferencial de segundo
orden, por lo que para resolverlas numéricamente se necesita condiciones iniciales para ul; y

para uy; (el indice i representa cuales quiera de los dos modos, escalares (i = s) o tensoriales
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(1 =1t)), para encontrar estas condiciones iniciales simplificaremos la ecuacién de Mukhanov-
Sasaki (Ec.(2.86) o Ec.(2.95), se puede demostrar que al inicio de inflacién ambas convergen a
una misma ecuacién), para ello sabemos que cuando la longitud de onda de las perturbaciones
es menor que el horizonte de Hubble, A < (aH)™!, o equivalentemente, (aH)? < k*. Ademas,
al inicio de inflacién € < 1 (condicién de slow-roll), por lo que, a”/a < (a*H?) (0 2"/z o
(a®>H?)). Entonces, la ecuacion de Mukhanov-Sasaki para esta aproximacion es

uf; + k*ug; = 0, (3.24)

como puede observarse es la ecuacion del oscilador armoénico, el cual tiene como solucion

Uy = Ae T (3.25)

donde A es una constante a normalizar, si se realiza en analogia a la cuantizacién del oscilador
armonico y para el estado base, se obtiene que

Up; = e kT (3.26)

1
V2k

y en términos del nimero de e-fold, se tiene que

1 kN
i= ——expl —it b 3.97
U, mexp{ ZCLH} ( )

por lo que la condicién inicial para wuy es

ol

Para encontrar la condicién inicial de uY, tomamos la derivada de la Ec.(3.27), es decir,

uN——i\/Elex —ik—N
ki 2aH P aH |’

por lo que la condicién inicial para ul es

E 1
N .
(0) = —iy/——.
wa(0) = =0\ 50

Estas condiciones iniciales sirven para ambas ecuaciones, la ecuaciéon de Mukhanov-Sasaki
para las perturbaciones escalares y la ecuacion de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones
tensoriales.

(3.20)

Como se puede ver la Ec.(3.23) y la Ec.(3.20) son muy similares a la ecuacién de la onda
amortiguada con una frecuencia w dependiente del niimero de onda, es por ello que para
resolver estas ecuaciones se empleara la siguiente libreria de python: Pyoscode, esta libreria
estd diseniada para resolver eficientemente ecuaciones diferenciales oscilatorias [34] de la forma

y" + 2v(2)y + w?(z)y = 0,

para nuestro caso (para la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones escalares,
por ejemplo)
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HN 2" 1
29(N) =14+ — 2(INY = [ k2 —
v(NV) <+H> y  wi(N) ( Z>a2H2,
ademas, la estructura del cédigo empleada es la descrita en el diagrama de flujo de la Fig.3.3

3.2.2. Metodologia para Calcular los Espectros de Potencia Pri-
mordial

Una vez se conoce la solucién a las ecuaciones del fondo cosmoldgico y la evolucion de
los modos escalares (tensoriales) para un modelo especifico, se puede calcular el espectro de
potencia primordial escalar (tensorial). Estos espectros de potencia son importantes porque
contienen informacién estadistica de la amplitud de los modos. Particularmente se esta in-
teresado en calcular estos espectros cuando las perturbaciones salen del horizonte, ya que
con la amplitud que salen es con la que entran posteriormente, estableciendo asi las condi-
ciones iniciales de la formacion de estructura en el Universo. Para el cdlculo del espectro de
potencia primordial (ya sea el escalar o el tensorial) primero, se calculé la evolucién de los
modos escalares o tensoriales, dependiendo el caso, para 2000 distintos valores de k conteni-
dos en una ventana entre k = 10~* Mpc~! y & = 10° Mpc™!, esto para tener en cada uno de
los modelos el comportamiento de sus respectivos espectros de potencia primordial en una
amplia ventana de k, con el fin de posteriormente contrastar con las futuras observaciones.
Medidas en las anisotropias del CMB y de la estructura a gran escala determinan un espectro
de potencia primordial escalar de la forma P(k) oc k™~ con n, = 0.965 + 0.004, en el rango
de K =107* Mpc™! a k = 0.1 Mpc™! [35]. Ademds, un tema muy importante en inflacién
son las distorsiones espectrales (distorsiones en el espectro de energia del CMB), estas dis-
torciones espectrales son sensibles a la energia inyectada en el CMB en distintas épocas [36],
ademads, dependen de la amplitud de las perturbaciones primordiales (estas amplitudes son
registradas en los espectros de potencia primordial) a escalas entre k = 1 Mpc~! y k = 10*
Mpc™! [37], se espera que estas distorsiones sean exploradas en los proximos afios a partir
de misiones experimentales como PIXIE (Primordial Inflation Explorer [38]), la medida de
estas distorsiones espectrales permitira descartar aquellos modelos que no produzcan distor-
siones espectrales a partir de un cierto limite. A partir de los modos escalares obtenidos y
por medio de la Ec.(2.100) se calcul6 el espectro de potencia primordial escalar y por medio
de la Ec.(2.101) el espectro de potencia primordial tensorial, finalmente, a partir de ambos
espectros se calculo el tensor-to-scalar ratio, a partir de la siguiente expresion

_ R
=5

En cada modelo, el espectro de potencia primordial escalar, el espectro de potencia pri-
mordial tensorial y el tensor-to-scalar ratio, han sido ajustados a la escala pivote (k. = 0.05
Mpc1), donde en base a las observaciones, se tiene que la amplitud de las perturbaciones
escalares (Ay) es In(10"A,) = 3.040 £0.016 y r es acotado tal que r < 0.11, estos valores son
reportados en [8]. La estructura del cdigo empleado para el calculo se muestra en la Fig.3.2.
En la Fig.3.3 se muestra la estructura global del c6digo empleado para el desarrollo de este
trabajo.

r (3.30)
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Figura 3.2: Estructura del cédigo empleado para resolver la ecuacién de
Mukhanov-Sasaki y para calcular los espectros de potencia primordial, kg
denota la ventana de nimeros de onda empleada en el cidlculo, k. es el
valor maximo en ks y j es un contador. Los paralelogramos azules contienen
variables de entrada o salida, los rombos verdes contienen condicionales y
los rectangulos café claros denotan los procesos.
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Figura 3.3: Estructura global del c6digo empleado para resolver las ecuacio-
nes del fondo cosmoldgico, la ecuacion de Mukhanov-Sasaki y para calcular
los espectros de potencia primordial, ks denota la ventana de nimeros de

onda empleada en el calculo, kn.x es el valor méaximo en

ks y j es un conta-

dor. Los paralelogramos azules contienen variables de entrada o salida, los
rombos verdes contienen condicionales y los rectangulos café claros denotan

los procesos.
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Capitulo 4

Resultados y Discusion

En este seccién se presentan los resultados del calculé numérico del espectro de potencia
primordial escalar y del espectro de potencia primordial tensorial para los siguientes modelos
inflacionarios: Large Field Inflation (LFI), steplike potential, a—attractor y Radion Gauge
Inflation (RGI). Para analizar a profundidad cada modelo inflacionario, primero se resolvid
numéricamente las ecuaciones del fondo cosmolégico (Ecs.(3.11)) para obtener la evolucion de
diferentes parametros necesarios para describir el Universo durante inflacion, algunos de estos
son: El radio comévil de Hubble (Rp), el pardmetro de Hubble (H), el campo del inflatén (¢)
y uno de los parametros de slow-roll (¢); todos estos pardmetros mencionados anteriormente
se visualizan en funcién del nimero de e-fold (N). Una vez se conoce como evoluciona el
fondo cosmolodgico, para cada modelo se resuelve la ecuaciéon de Mukhanov Sasaki para las
perturbaciones escalares y tensoriales (Ec.(3.20) para las perturbaciones escalares y Ec.(3.23)
para las perturbaciones tensoriales), la solucién de esta ecuacién nos permite ver como evo-
lucionan durante inflacién tanto los modos escalares como los modos tensoriales, a partir de
los modos escalares podemos calcular el espectro de potencia primordial escalar y a partir de
los modos tensoriales podemos calcular el espectro de potencia primordial tensorial; ambos
espectros nos dan informacion importante del origen de la estructura de nuestro Universo.
Ademas, a través de las observaciones podemos conocer algunos parametros importantes en
inflacién, como lo son: el tensor-to-scalar ratio (r) y el indice espectral (ng). Asi, con el modelo
inflacionario podemos obtener informacion de nuestro Universo en una etapa muy temprana.
Es por eso que en este trabajo también se calcul6 numéricamente el tensor-to-scalar ratio (r)
para cada modelo inflacionario analizado.

4.1. Large Field Inflation con p =2/3.

El primer modelo presentado es el LFI el cual es caracterizado por el potencial inflacionario
de la Ec.(2.71), para este modelo se empled p = 2/3, ya que para V(¢) o ¢*/3 los valores de r
y n, se encuentran en el limite 20 en el espacio de parametros obtenidos con las observaciones
de Planck TT, TE, EE + lowE + lensing data (ver Fig.2.2 ). El pardmetro de masa empleado
fue M* = $m?, donde m = 1x 1077 My, este valor es obtenido a través de normalizacion del
CMB, el cual se estima que M/ My = 3 x 1072 [9]. El potencial de este modelo se presenta
en la Fig.4.1.
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Figura 4.1: Forma del potencial inflacionario para el modelo LFI con p =

2/3.

4.1.1. Evolucién del Fondo Cosmolégico

Las condiciones iniciales para los parametros ¢, ¢ y H obtenidas para este modelo se
muestran en la Tab.4.1, donde el valor obtenido para ¢enq fue gena ~ 0.47 M.

H; (M) ¢ (Mp) | oni (M)
8.47898 x 108 8.95896 —0.07441

Tabla 4.1: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
molégico para Large field inflation con p = 2/3.

Utilizando las condiciones iniciales se resolvieron las ecuaciones del fondo cosmolégico
(Ecs.(3.11)), obteniendo como solucioén la evolucién de H, Ry, ¢ y €, los cuales se muestran
en la Fig.4.2.

Durante inflacién el Universo se expande exponencialmente, es decir, a(N) o e, ademés,
como se menciona anteriormente en este trabajo se emple6 una ecuacion de estado para el
campo inflacionario con w = —1, es decir, P = —p, aplicando esta condicién en la ecuacién
de continuidad (Ec.(2.26)) se obtiene que la densidad de energia es constante (p = cte),
utilizando este resultado en una de las ecuaciones de Friedmann con k=0 (Ec.(2.20) en el
cual H? o p) se obtiene que también el parametro de Hubble es constante. La evolucién del
parametro de Hubble calculado numéricamente para el modelo LFT se muestra en la Fig.4.2.a,
como se puede observar durante casi toda la etapa inflacionaria (entre N &~ 1y N = 50) el
pardmetro de Hubble varfa muy poco (varia entre H ~ 8 x 1078 y H ~ 6.5 x 1078), es decir
que H = cte en esta etapa, esto es debido a que el pardmetro de slow-roll (¢) en esta etapa

N
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es muy pequeno (e < 1, ver Fig.4.2.d), cumpliéndose la aproximaciéon de slow-roll. Ademas,
en esta etapa € permanece aproximadamente constante, ya en la etapa final (entre N = 50 y
N = 60), € crece rapidamente por lo que la condicién de slow-roll (¢ < 1) deja de cumplirse
a medida N crece. Es por eso que en la soluciéon numérica de H, para N grandes, H decrece
rapidamente y deja de comportarse como H = cte.

le—8

107 4
8l
10°
7 10-14
61 T 1071
* T
s
-9 4
5 10
10713
]
107V7
3]
0 10 20 30 40 50 60 0 10 20 30 40 50 60
N N
(a) Evolucién del pardmetro de Hubble. (b) Evolucién del radio comévil de Hubble.
1.0
8_
0.8 1
6 <
0.6 1
- g
w
41 0.4
21 0.2 1
0 1 T T T T T T T 0'0 1 T T T T T T T
0 10 20 30 40 50 60 0 10 20 30 40 50 60
N N
(c) Evolucién del campo del inflatén. (d) Evolucién de e.

Figura 4.2: Evolucion de los parametros que describen el fondo cosmolégico
durante inflacién para el modelo inflacionario LFI con p = 2/3.

A partir de la evolucion del parametro de Hubble obtenida numéricamente, se puede cal-
cular la evolucién de Ry, el cual es importante para analizar como evoluciona el Universo
causalmente conectado durante inflacion, este radio comoévil de Hubble calculado numéri-
camente se muestra en la Fig.4.2.b. Como se puede observar Ry decrece exponencialmente
durante inflacién, por lo que ha medida el Universo se va expandiendo exponencialmente las
regiones con contacto causal se van haciendo cada vez mas pequenas, obteniendo cada vez
(durante inflacién), mas regiones que no tienen contacto causal entre ellas, pero, en algun
punto en el tiempo estuvieron conectadas causalmente, esto permite explicar porque hoy en
dia tenemos un Universo bastante homogéneo e isotropico, ya que nuestro Universo obser-
vable devié estar causalmente conectado en el pasado. Dada que Ry = (aH)™! y para la
aproximacion de slow-roll, H =~ cte y a o eV, es correcto esperar que Ry tenga un compor-
tamiento exponencial decreciente tal y como se obtuvo en la solucién numérica.
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Otro pardametro importante obtenido de la solucién numeérica de las ecuaciones del fondo
cosmolégico es la evoluciéon de ¢, esta evolucion se muestra en la Fig.4.2.c. Lo que se observa
es que durante inflacién este campo escalar decrece, pasa de ¢; ~ 8.96 My a peng = 0.47My,
durante casi toda inflacién (entre N &~ 1 y N & 50) se observa que ¢ decrece linealmente
y va en la parte final (entre N ~ 50 y N =~ 60) decrece més rapidamente, lo que significa
que a medida que el universo se va expandiendo la particula que provoca esta inflacién va
perdiendo energia potencial, la cual es empleada para expandir el universo.

4.1.2. Evolucion de las Perturbaciones Durante Inflacion

Una vez obtenida la solucién de las ecuaciones del fondo cosmoldgico se puede calcular
la evolucion de los modos escalares (ug,), a partir de la solucién numérica de la ecuacién de
Mukhanov-Sasaki (Ec.(3.20)), de la solucién numérica de uy, se puede calcular la evolucién
de las perturbaciones del campo escalar, dado que

Sopp, = k.
z

De igual forma se puede obtener la evolucién de los modos gravitacionales, a partir de la

solucion de la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las perturbaciones tensoriales (Ec.(3.23)),

analogo al caso escalar, se puede obtener las perturbaciones tensoriales del campo del inflatén

a partir de ug,, puesto que

ukt

0, = —.
a

4.1.2.1. Perturbaciones Escalares

La solucién obtenida para las perturbaciones escalares se muestra en la Fig.4.3, en la cual
se muestran la evolucién de uy, y d¢y, para un solo valor de k (k = 4.85 x 108 Mpc™1), esto
simplemente para ilustrar su comportamiento, pero, para el cdlculo del espectro de potencia
primordial escalar se ha obtenido la evolucion de los modos escalares para diferentes valores
de k.

La evolucién de los modos escalares en funcion de N se presenta en la Fig.4.3.a, tal como
se espera al inicio los modos escalares se comportan como ondas planas, debido a que al inicio
de inflacién aH < k, por lo que la ecuacién de Mukhanov-Sasaki se aproxima a la ecuacién
del oscilador arménico (u} + k*ug, = 0), pero a medida el universo se va expandiendo las
regiones causalmente conectadas se van haciendo cada vez més pequenas, provocando asi
que los modos escalares se vayan amortiguando. Cuando las oscilaciones salen del horizonte
(aH = k), las amplitudes de las perturbaciones sufren freeze-out (“congelamiento”) esto se
puede ver en la evolucién de la perturbaciones en el campo del inflatén (Fig.4.3.b), que como
se puede observar su amplitud va decayendo hasta que se cruza el horizonte (linea vertical
punteada) es alli cuando la amplitud converge a un valor constante, El comportamiento de
los modos escalares una ves las perturbaciones salen del horizonte, es exponencial.
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Figura 4.3: Solucién de la ecuacién de Mukhanov-Sasaki para las pertur-
baciones escalares, ambas uy. y d¢y. se calcularon para un k = 4.85 x 10%
Mpc~!, la linea vertical representa el horizonte cuando k = aH.

4.1.2.2. Perturbaciones Tensoriales

La solucién obtenida para las perturbaciones tensoriales se muestra en la Fig.4.4. De ma-
nera analoga a como se hizo en las perturbaciones escalares, en las perturbaciones tensoriales
también solo se presenta la evolucién de uy, y d¢y, para un solo valor de k (k = 4.85 x 10®
Mpc™1). Pero, para el cdlculo del espectro de potencia primordial tensorial, se analiza la
evolucion de uy, v d¢y, para distintos valores de k.
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(a) Evolucién de los modos tensoriales. (b) Evolucién de las perturbaciones tensoriales.

Figura 4.4: Solucién de la ecuacion de Mukhanov-Sasaki para las perturba-
ciones tensoriales, ambas ug, y d¢x, se calcularon para un k = 4.85 x 10%
Mpc~!, la linea vertical punteada representa el horizonte cuando k = aH.

La evolucion de los modos tensoriales obtenida (ver Fig.4.4.a) es similar a la evolucién
de los modos escalares, esto es porque la ecuacion de Mukhanov-Sasaki es muy similar para
ambas perturbaciones. Al inicio los modos tensoriales se comportan como onda plana dado
que la ecuacion de Mukhanov-Sasaki se aproxima a ecuacion del oscilador armoénico, pero ha
medida el Universo se va expandiendo estos modos tensoriales se van amortiguando, dado
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que el término a”/a en la ecuacién de Mukhanov-Sasaki comienza a hacer efecto, una vez
las perturbaciones salen del Horizonte la amplitud de las perturbaciones sufre freeze-out (ver
Fig.4.4.b) y los modos tensoriales crecen exponencialmente, puesto que, ur = dpr/a (d¢y
converge a un valor constante y a crece exponencialmente).

El efecto de freeze-out que sufren tanto las perturbaciones escalares como las perturbacio-
nes tensoriales es muy importante ya que con la amplitud con la que salen las perturbaciones
durante inflaciéon es la misma amplitud con la que entran nuevamente cuando el Universo
evoluciona segun el big bang caliente, esto nos permite analizar estas perturbaciones hoy en
dia y asi obtener informacién de nuestro Universo primitivo dado que con las caracteristicas
con las que entraron son con las que salieron.

4.1.3. Espectro de Potencia Primordial Escalar

El espectro de potencia primordial escalar contiene informacién estadistica de la amplitud
de las perturbaciones escalares cuando estas cruzan el horizonte ya que este esta relacionado
con la amplitud de los modos escalares por medio de la ecuacién Ec.(2.100).
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=== D. Baumann (2012).
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Figura 4.5: Espectro de potencia primordial escalar para el modelo LFI con
p = 2/3, la curva s6lida negra representa la solucién numérica y la curva a
trazos azul representa la solucion andlitica en la aproximacién de slow-roll.

El espectro de potencia primordial escalar obtenido para el modelo LFI se presenta en la
Fig.4.5, como se puede observar el espectro de potencia primordial escalar decrece levemente
con k, ya que la ventana en k empleada es grande (1073 Mpc™! < k < 10° Mpc™'), a lo largo
de esta ventana el espectro de potencia primordial escalar varfa de 2.4 x 1072 a 0.8 x 107
aproximadamente. Ademds, D. Baumann [7], establece una relacién analitica para Pg en la
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aproximacion de slow-roll, esta relacion es

1 H?
Pr = [SQMQ] ; (4.1)
A I PR

esta solucién analitica se presenta en la Fig.4.5 y como se puede observar la solucién nu-
mérica encaja bastante bien con esta solucién analitica. Ademds, en casi toda inflacion € es
aproximadamente constante y H decrece levemente (esto en la solucién numérica), por lo
que, en base a la relacion de la Ec.(4.1) se espera que en la aproximacién de slow roll al igual
que H, Pg decrezca levemente. A medida k crece, la amplitud de los modos escalares decrece
levemente, ademas, podemos observar que el espectro de potencia primordial escalar sigue
una ley de potencias, es decir, P, oc k™!, el cual haciendo célculos sencillos se estima que
ns = 0.973. Observacionalmente n, = 0.9646 £+ 0.0042 [8].

4.1.4. Espectro de Potencia Primordial Tensorial

De forma analoga a como se calculd el espectro de potencia primordial escalar se puede
calcular el espectro de potencia primordial tensorial para el modelo LFI, esto se puede hacer
a partir de la solucién de los modos tensoriales por medio de la ecuacién Ec.(2.101). Este es-
pectro también tiene informacion estadisticas de la amplitud de los modos tensoriales cuando
estos cruzan el horizonte.
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Figura 4.6: Espectro de potencia primordial tensorial para el modelo LFI
con p = 2/3, la curva sélida negra representa la solucién numérica y la
curva a trazos azul representa la solucién andlitica en la aproximacién de
slow-roll.

El espectro de potencia primordial tensorial calculado numéricamente se presenta en la
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Fig.4.6, como se puede observar este decrece a medida que k crece, pero decrece levemente ya
que la ventana en k es amplia (1073 Mpc™ < k < 10° Mpc™!) y a lo largo de esta ventana el
espectro de potencia primordial tensorial varfa de 2.38 x 1071% a, 1.8 x 10~1° aproximadamente.
Ademéds, D. Baumann [7], establece que el espectro de potencia primordial tensorial cuando
k = aH y para la aproximacion de slow-roll tiene el siguiente comportamiento

Pt<k>:[”ﬂ] |

T2 M2
es decir, el espectro de potencia primordial tensorial en la aproximacién de slow roll evo-
luciona como H?, esta solucién analitica se presente en la Fig.4.6 con la curva a trazos de
color azul, como podemos observar la solucion analitica encaja bastante bien con la solucién
numérica. El espectro de potencial primordial tensorial obtenido muestra que la amplitud
de los modos tensoriales en el horizonte disminuye con k y de forma analoga al espectro de
potencia primordial escalar, el espectro de potencia primordial tensorial también sigue una

ley de potencia, es decir, P, o k™, donde para este modelo y en base a la Fig.4.6 se estima
que n; = —0.007.

4.1.5. Tensor-to-Scalar Ratio

T 7
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=== D. Baumann (2012). //
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Figura 4.7: Tensor-to-scalar ratio para el modelo LFI con p = 2/3, la curva
solida negra representa la solucién numérica, la curva a trazos azul repre-
senta la solucion analitica en la aproximaciéon de slow-roll, la recta vertical
punteada ilustra la escala pivote y la recta horizontal punteada ilustra el
limite superior de r restringido por las observaciones [8].
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Finalmente, una vez calculado el espectro de potencia primordial escalar y el espectro de
potencia primordial tensorial se puede calcular el tensor-to-scalar ratio (r) (por medio de la
Ec.(3.30)). Delimitado por las observaciones, r < 0.11 en k, (k. = 0.05 Mpc™') [8], también
para r se calcula una solucién analitica en la aproximacién de slow-roll, donde r = 16¢ [7],
esta solucion analitica se presenta en la Fig.4.7 con la curva a trazos azul. El r obtenido de
forma numérica para el modelo LFI se muestra en la Fig.4.7. Como se puede observar r crece
con k siguiendo un ley de potencia, ademas, la solucién numérica coincide bastante bien con
la solucion analitica.

4.2.  Steplike Potential

El segundo modelo analizado es el steplike potential el cual, es una extension del modelo
LFI con p = 2/3, en el que se le ha agregado un paso al potencial, este paso puede ser

modelado introduciendo un término proporcional igual a 1 + tanh (%) en el potencial

2/3
V=M (Mil) / tal y como se muestra en la Ec.(2.72), esto con el fin de observar los efectos

de esta extension en los espectros de potencia primordial y poder posteriormente contrastar
con observaciones futuras.

Este modelo consta de cuatro pardmetros libres que son: El pardmetro de masa (M), el
parametro ¢gep que representa el valor de ¢ donde se da el paso, el parametro 5 que repre-
senta la amplitud del paso, generalmente el valor de 3 es pequeno dado que como se vera
més adelante este pardmetro afecta en la evolucién del pardmetro de slow-roll (¢€), por lo que
un valor grande de (8 puede frenar inflacion antes de N = 60 y finalmente el parametro o
que determina el ancho del paso. El pardmetro de masa (M) empleado en este potencial es
el mismo al empleado en LFI

En este seccion se estudia el efecto que tiene este paso tanto en el espectro de potencia
primordial escalar como en el espectro de potencia primordial tensorial, para ello se calcula
ambos espectros para diferente valores de ¢gep, 0 ¥ 5, especificamente por cada parametro se
tomaron 4 valores y cada uno de estos valores representard un escenario del modelo, en total
se tienen 12 escenarios (la eleccién de cada escenario se detalla en las siguientes secciones).

4.2.1. Variacion en ¢gtep

Primero, se estudi6 el efecto que provoca variar el pardmetro ¢gep, en ambos espectros
de potencia primordial (el escalar y el tensorial), los cuatro valores de ¢y, escogidos para
observar los efectos de esta variacion son: ¢giep = 7.3 Mp1, @step = 7.38 My, @step = 7.47 My,
Y Gstep = 7.55 My, ademds, el valor de 5 se mantuvo fijo en 8 = 0.07 y 6 se mantuvo fijo en
0 = 0.056 M,,. El potencial de cada uno de estos cuatro escenarios se muestra en la Fig.4.8,
como se puede observar este potencial es similar al potencial del modelo LFI (curva de color
negro de la Fig.4.8), con la diferencia que se genera una paso en el respectivo ¢gep (por
ejemplo el primer paso aparece en ¢ = 7.3 M, ( este valor en Fig.4.8 se visualiza con la linea
vertical punteada negra) que corresponde al escenario con ¢gep, = 7.3 My, lo mismo sucede
con los demés escenarios), el paso generado en cada escenario tiene la misma amplitud y el
mismo ancho dado que 8 y 6 se mantienen fijos, ademas, en cada uno de los escenarios de
este modelo se calculd que @enq ~ 0.47.
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Figura 4.8: Forma del potencial inflacionario para el modelo steplike poten-
tial con ¢gep variable en el rango de [7.3, 7.55], con 8 = 0.07 y 6 = 0.056 M,
las lineas verticales delimitan la region donde se generan los pasos.

4.2.1.1. Solucién de las Ecuaciones del Fondo Cosmolégico

Las condiciones iniciales calculadas numéricamente para los parametros H, ¢ y ¢n para
estos primeros cuatro escenarios en los que se varia el pardmetro del potencial @gep, se
muestran en la Tab.4.2, ademas, podemos observar que estas condiciones iniciales no varian
demasiado entre cada escenario, dado que el paso se genera (para el rango de ¢y, estudiado)
en una étapa intermedia en inflacién (de N = 20.8 a N = 22.8) y como se observara mas
adelante, H, Ry, ¢ y € en cada escenario, solo difieren en la regién donde se da el paso, en
otras regiones toman el mismo valor.

Qbstep( Mpl) Hi( Mpl) Cbz( Mpl) ¢Nz( Mpl)
7.3 8.82707 x 1078 9.13273 —0.0720
7.38 8.82801 x 1078 | 9.13564 | —0.072975
7.47 8.82863 x 1078 9.13758 —0.07296
7.55 8.82957 x 1078 9.14049 —0.07294

Tabla 4.2: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
molégico para ¢ = 0.056 My, y 8 = 0.07, mientras que ¢gep se varia en los
valores presentados.

Utilizando las condiciones iniciales de la Tab.4.2 se resolvié numéricamente las ecuaciones
del fondo cosmoloégico para cada escenario de esta seccion, la solucién obtenida se muestra
en la Fig.4.9, donde se puede observar la evolucion de H, Ry, ¢ vy €.
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Figura 4.9: Solucién numérica de las ecuaciones del fondo cosmolédgico para
el modelo steplike potential con ¢g.p variable y con 5y § fijos, la region
sombreada roja (entre N ~ 20.3 y N ~ 23.3) delimita la regién donde se
generan los pasos para el rango de ¢gip empleado.

La evolucién de H se muestra en la Fig.4.9.a. Al igual que en LFI el universo se expande
exponencialmente, es decir, a o< . Recordando que w = —1, por lo que, tanto p como H
son aproximadamente constantes en casi toda la etapa inflacionaria, es decir que H en este
modelo evoluciona similar a H del modelo LFI, pero con la diferencia en que en este caso H
experimenta un paso decreciente, en el escenario con @gep, = 7.3 My aparece en N ~ 22.8,
en el escenario con @gep = 7.38 My en N = 22.5, en el escenario con @gep, = 7.47 My en
N = 21.7 y en el escenario con @gep = 7.95 My en N ~ 20.8, esto es por el paso del po-
tencial, el cual provoca un pico en € en el mismo N que en H para el respectivo escenario,
rompiendo brevemente la aproximacién de slow-roll (e < 1 ). Se puede observar en la Fig.4.9
que para cada parametro (H, Ry, ¢ v €) el primer paso se genera para el escenario con
Gstep = 1-90 Mp1 v a medida ¢gep disminuye, la posicion del paso se va corriendo hacia la
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derecha, esto es ya que durante inflacion el campo del inflatén decrece (ver Fig.4.9.c), pero
en el caso de la variacién de ¢gep €l paso que se genera no sufre cambios en la amplitud ni
en el ancho, dado que 3 y 0 son fijos.

A partir de de la evolucién de H se puede calcular la evolucion de Ry, esta evolucion
se presenta en la Fig.4.9.b, como se mencion6 antes, a crece exponencialmente, por lo que
se espera que Ry decrezca exponencialmente, tal como se obtuvo en la solucién numérica.
Debido a este comportamiento exponencial el paso en este parametro es poco perceptible a
simple vista, sin embargo, si se genera el paso en el respectivo Ngtep (Nstep Tepresenta el valor
de N donde aparece el paso) de cada escenario, el cual los podemos observar si hacemos una
expansion en la gréafica en la regién donde se genera el paso (ver en la parte superior derecha
de la Fig.4.9.b).

La evolucién de ¢ (ver Fig.4.9.c) también presenta un paso decreciente en el respectivo ¢step,
la linea horizontal punteada azul indica la posiciéon del primer paso, el cual corresponde a
Gstep = 7-595 My v la linea horizontal punteada negra indica la posicién del dltimo paso, el
cual corresponde a @gep, = 7.55 M. Ademas, vale rescatar que como podemos observar en la
regién sombreada de rojo (ver Fig.4.9) los pardmetros H, Ry, ¢ y € de cada escenario, solo
difieren en la regién donde se da el paso (entre N ~ 20.3 y N =& 23.3) en cualquier otra regién
cada pardmetro toma el mismo valor en cada uno de los cuatro escenarios y finalmente, re-
capitulando el efecto que tiene ¢ge, en cada uno de los parametros de la Fig.4.9 es desplazar
la posicién del pazo hacia la izquierda si ¢gp aumenta o equvialentemente, hacia la derecha
Sl Qstep disminuye.

4.2.1.2. Espectros de Potencia Primordial Escalar y Tensorial

Una vez conocida la evolucion de H, Ry, ¢ y ¢, se calculd la evolucién de los modos esca-
lares y tensoriales para diferentes valores de k, a partir de los modos escalares se calculé el
espectro de potencia primordial escalar (Pg) para cada escenario por medio de la Ec.(2.100),
estos se presenta en la Fig.4.10, como se puede observar hay tres regiones bien marcadas, la
primera entre k ~ 1072 — 10 Mpc™?, en esta region el espectro de potencia primordial escalar
sigue una ley de potencias de la forma Pr(k) oc k™! (para los siguientes resultados esta ex-
presion serd referida como: “ ley de potencia escalar”), similar que en el caso de LFI, ademas,
en esta region el espectro de potencia toma el mismo valor en cada escenario, es decir, que
no hay diferencias perceptibles y n, es igual en cada uno de los escenarios, haciendo célculos
se estima que en esta region n, ~ 0.974, es por ello que el espectro de potencia primordial
escalar decrece muy levemente.

La segunda regién estd entre k ~ 10 — 10* Mpc~!, en esta regién el espectro de potencia
primordial escalar experimenta oscilaciones, que al inicio son oscilaciones fuertes pero a me-
dida k crece estas oscilaciones se van amortiguando hasta que cesan, el efecto que tiene variar
Gstep, €5 que el punto donde aparecen por primera vez las oscilaciones se va desplazando hacia
la derecha a medida que ¢, decrece, las oscilaciones aparecen primero para el escenario en
el que @gtep = 7.55 My, posteriormente aparecen para el escenario en el que @gep = 7.47 My y
asf sucesivamente hasta el tltimo escenario en el que ¢gep, = 7.30 M. En los cuatro escenarios
se mantuvo la forma del espectro, solo sufre un corrimiento hacia la derecha a medida ¢,
decrece, vale rescatar que el rango elegido para ¢gep, se tomoé de tal forma que las variaciones
que presenta el espectro de potencia primordial escalar respecto a la ley de potencias estan en
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la regién entre k ~ 1 — 10* Mpc~!, esto por dos motivos, primero, observacionalmente sabe-
) b )

mos (como se explico en la seccion 3.2.2) que en el rango de k = 107* — 0.1 Mpc~! el espectro
de potencia primordial escalar sigue una ley de potencias, es por eso si nuestro modelo pro-
duce una desviacién en esta region estaria descartado y segundo, a través de las distorsiones
espectrales se espera explorar la region entre k ~ 1 — 10 Mpc™! [37] y puede ser que en esta
region el espectro no necesariamente se comporte como en la regién de k = 1074 —0.1 Mpc~!.
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Figura 4.10: Espectro de potencia primordial escalar para el modelo steplike
potential con ¢giep variable en el rango de 7.30 My, a 7.55 My, los pardme-
tros 0 y 3 se mantuvieron fijos en 0.056 M, y 0.07, respectivamente, las li-
neas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comportamiento
de Pgr cambia.

Finalmente, la tercera region esté entre k£ ~ 10* — 10° Mpc™!, en esta regién el espectro
de potencia primordial escalar vuelve a comportarse como una ley de potencia pero con un
n, distinto, el cual calculando, en esta regién ng ~ 0.953.

De manera analoga, a partir de los modos tensoriales se calculé el espectro de potencia
primordial tensorial (P;) por medio de la Ec.(2.101) este espectro de potencia primordial
tensorial calculado numéricamente para cada escenario se presenta en la Fig.4.11. De manera
similar al espectro de potencia primordial escalar, aqui también se pueden ver las mismas
tres regiones bien marcadas. En primera region (entre k ~ 1073 — 10 Mpc™?) el espectro de
potencia primordial tensorial decrece con k y lo hace con una ley de potencias de la forma
P,(k) o< k™ (para los siguientes resultados esta expresion serd referida como: “ ley de poten-
cia tensorial”, para diferenciar la forma que toma el espectro de potencia primordial escalar
y el espectro de potencia primordial tensorial), en esta regién se estima que ny; ~ —0.007
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y, ademds, no hubo diferencias entre los espectros de potencia primordial tensorial de cada
escenario.
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Figura 4.11: Espectro de potencia primordial tensorial para el modelo ste-
plike potential con ¢gep variable en el rango de 7.30 My, a 7.55 My, los pa-
rametros ¢ y B se mantuvieron fijos en 0.056 My, y 0.07, respectivamente,
las lineas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comporta-
miento de P; cambia.

En la segunda regiéon (entre k ~ 10 — 10* Mpc™1), el espectro de potencia primordial
tensorial en cada escenario experimenta un fuerte paso decreciente y al final del paso termi-
na oscilando débilmente, estas oscilaciones se amortiguan rapidamente hasta que cesan, este
comportamiento es debido al paso en el potencial, el efecto que tiene ¢gep en el espectro de
potencia primordial tensorial es desplazar el paso hacia la derecha a medida ¢4, disminuye,
es decir, que el primer paso aparece para el escenario en el que ¢gep = 7.55 My, luego aparece
para el escenario en el que @gep = 7.47 My, y asi sucesivamente hasta el tltimo escenario en
el que @gep = 7.30 My,;. La amplitud del paso y su forma no se vieron modificadas dado que
By ¢ son fijos, finalmente en la tercera regién (entre k ~ 10* — 10° Mpc™1) el espectro volvio
a su comportamiento inicial (como ley de potencias), pero con un valor distinto de n, el cual
en esta region n, ~ —0.012.

Finalmente, una vez obtenido el espectro de potencia primordial escalar y el espectro de
potencia primordial tensorial, estos pueden ser empleados para calcular el tensor-to-scalar
ratio (1), este se presenta en la Fig.4.12. Podemos observar que en la primera regién crece
levemente con k, en base a una ley de potencias de la forma r(k) oc k™=t = 9019 oh
teniendo un r casi constante, de igual forma que en Pr y P, en esta regién r no mostro
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diferencias entre los escenarios.

En la segunda region, r» también experimenté oscilaciones fuertes, dado que en esta region
los efectos que predominan son los del espectro de potencia primordial escalar, dado que
es el que mayor rango tiene (este se extiende desde Pr ~ 1072 a Pr ~ 1077, mientras
que el espectro de potencia primordial tensorial se extiende desde P, ~ 1.6 x 1071% a P, ~
2.4 x 1071% como se puede observar la diferencia es significativa), ademds, a medida k crece
estas oscilaciones se van amortiguando hasta que desaparecen, de igual forma que en Pgr y
en P, el efecto que tiene ¢gp, en 7 es desplazar el punto donde inician las oscilaciones hacia
la derecha a medida ¢gep, disminuye.
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Figura 4.12: tensor-to-scalar ratio para el modelo steplike potential con @giey
variable en el rango de 7.30 My, a 7.55 My, los pardmetros § y 8 se mantu-
vieron fijos en 0.056 My, y 0.07, respectivamente, las lineas verticales pun-
teadas dividen las tres regiones donde el comportamiento de r cambia.

En la tercera region r volvié a comportarse como una ley de potencias, pero en este caso
con un exponente distinto, en el cual r(k) oc k%% y en esta regién no hubo diferencias
respecto al r de cada escenario.

4.2.2. Variacion en

Luego se estudié6 los efectos producidos por el parametro 9, los cuatro valores de ¢ elegidos
son: 6 = 0.02 My, 0 = 0.11 My, 6 = 0.21 My, y 6 = 0.3 My, esta eleccién se hizo de tal
forma que los efectos del paso sean perceptibles, ya que a medida se aumenta el valor de ¢
los efectos van desapareciendo, ademas, 3 se mantuvo fijo en 3 = 0.075 y @gtep Se mantuvo
fijo en @spep = 7.425 M.
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El efecto que tiene variar 0 en el potencial se ilustra en la Fig.4.13, donde para cada
escenario se genera un paso en el potencial con diferente ancho, siendo para el escenario
con § = 0.02 My, el paso menos ancho (o menos suave) y a medida & crece, el paso se va
suavizando, siendo el escenario con ¢ = 0.3 M, el mas suave, los cuatro pasos tienen la misma
amplitud (determinada por f) y son generados en el mismo ¢ (¢ = 7.425 M) dado que ¢gtep
se mantiene fijo.
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Figura 4.13: Forma del potencial inflacionario para el modelo steplike po-
tential con ¢ variable en el rango de 0.02 My, a 0.3 My, los valores de ¢siep
y B se mantuvieron fijos en 7.425 My, y en 0.075, respectivamente, la linea
vertical punteada indica la posiciéon en ¢ donde se genera el paso.
4.2.2.1.  Solucién de las Ecuaciones del Fondo Cosmolégico

Las condiciones iniciales obtenidas para H, ¢ y ¢, en los cuatro escenarios del parametro
0 se muestran en la Tab.4.3. La solucion de las ecuaciones del fondo cosmolégico para estas
condiciones iniciales se muestra en la Fig.4.14, donde se presenta la evolucion de H, Ry, ¢ y
€ (esto en analogia a como se hizo en la variacién de ¢gtep)-
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5( M) H;( My) di( Mp1) | oni( Mp)
0.02 8.81781 x 1078 9.04057 —0.07374
0.11 8.88728 x 1078 9.25593 —0.07203
0.21 8.93023 x 1078 9.39078 —0.07099
0.3 8.96118 x 108 9.48876 —0.07026

Tabla 4.3: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
molégicos para gsep = 7.425 My y B = 0.075, mientras que § se varfa en
los valores presentados.
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punteada indica la posicién central donde se da el paso
en cada escenario que corresponde a ¢ = 7.425 M.

Figura 4.14: Solucién numérica de las ecuaciones del fondo cosmoldgico para
el modelo steplike potential con ¢ variable y con ¢gep ¥ B fijos en 7.425 My,
y 0.075, respectivamente.

De manera individual en la Fig.4.14.a se muestra la evolucion de H para los cuatro esce-
narios descritos anteriormente, en la figura se puede observar una evolucion similar que en el

52



caso de @step, Pero con un comportamiento diferente en la regiéon donde se generan los pasos
(entre N ~ 20 a N =~ 25), en esta region lo que sucede es que el paso en cada escenario
presenta diferentes inclinaciones, siendo el escenario con el menor ¢ (6 = 0.02 M) donde
se da el paso mas abrupto y a medida que § va aumentando este paso se va suavizando,
provocando que dicho paso tenga una “mayor duracién” en los escenarios con mayor § y
esto a su vez (como podemos observar en cada una de las evoluciones de la Fig.4.14) al ser
mas suave el paso, provoca que los efectos del paso se vayan atenuando. A partir de H se
puede calcular la evolucién de Ry, esta evolucién se muestra en la Fig.4.14.b, como se pue-
de observar este decrece exponencialmente con N, tal como se espera y de igual forma que
en la variacion de @gep, Ry presenta los pasos de los distintos escenarios, pero debido a su
caracter exponencial estos pasos se ven estirados y por ende poco perceptibles, siendo més
perceptible en el escenario con 6 = 0.02 My, dado que su paso es mas abrupto y sus efectos
son mas fuertes. El motivo de por que el paso es mas abrupto en los escenarios con d méas
pequernios se puede ver méas claro en la evolucién de e (ver Fig.4.14.d), ya que como se puede
observar para delta mas pequenos este presenta un pico con mayor amplitud y menor ancho.
Al tener una mayor amplitud significa que se da un mayor rompimiento de la condiciéon de
slow-roll (¢ < 1) y recordando, cuando se cumple la condicién de slow-roll, H = cte, ¢ evo-
luciona suavemente y de manera linealmente, es decir, sin alteraciones bruscas en la evolucion.

En el caso del campo del inflatén este decrece durante inflacién (ver Fig.4.14.c), aqui
también se genera un paso en cada escenario, de igual forma el escenario con ¢ = 0.02 My,
presenta el paso més abrupto y el escenario con § = 0.3 My, presenta el paso més suave y a
medida 0 crece los efectos del paso se van atenuando.

4.2.2.2. Espectros de Potencia Primordial Escalar y Tensorial

En esta seccidn se presenta la evolucion del espectro de potencia primordial escalar, la evo-
lucion del espectro de potencia primordial tensorial y la evoluciéon del tensor-to-scalar ratio
(r) para cada escenario del modelo steplike potential con ¢ variable, los espectros de potencia
primordial escalar se muestran en la Fig.4.15, similar que en la variacion de ¢gp aqui también
tenemos tres regiones bien definidas, la primera regién estd entre k ~ 1073 — 10 Mpc~1, la se-
gunda regién estd entre k ~ 10—10% Mpc ! y la tercera regién estd entre k ~ 105—107 Mpc—.

Tanto en la primera regién como en la tercera el espectro de potencia primordial escalar
sigue la ley de potencia escalar, siendo ny; = 0.974 en la primera regién y ng = 0.950 en
la tercera region, ademas, en estas regiones, Pr de cada escenario no presentd diferencias
apreciables.

En la segunda region se generaron oscilaciones en el espectro de potencia primordial es-
calar de cada escenario, en cada escenario las caracteristicas de estas oscilaciones fueron
diferentes, siendo estas mas fuertes y con mayor niimero de oscilaciones en el escenario con
0 = 0.02 M, ademads, se puede observar que a medida ¢ aumenta, las oscilaciones son mas
débiles y el nimero de oscilaciones va disminuyendo, siendo el escenario con 6 = 0.3 My, el
que menor numero de oscilaciones presenta, como se puede observar este solo presenta un
pico, otro efecto que se puede apreciar es que a medida 0 aumenta también lo hace el ancho
de las oscilaciones, esto debido a que el paso en el potencial se hace mas ancho y a su vez
mas suave, es por eso que el nimero de oscilaciones también disminuye.

53



El espectro de potencia primordial tensorial calculado numéricamente para cada escenario
de ¢ se muestra en la Fig.4.16, como se puede observar aqui también aparecen tres regiones
bien marcadas (regiones donde el comportamiento del espectro de potencia primordial es
diferente). La primera regién es la misma que en el espectro de potencia primordial escalar,
pero la segunda y tercera region si se ven un poco modificadas dado que los efectos del paso
en el espectro de potencia primordial tensorial se atentian méas rapido que en el espectro de
potencia primordial escalar, es por ello que la segunda regién estd entre k ~ 10 — 10°> Mpc™*
y la tercera regién estd entre k ~ 10° — 10° Mpc 1.
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Figura 4.15: Espectro de potencia primordial escalar para el modelo steplike
potential con ¢ variable en el rango de 0.02 My, a 0.3 My, los pardmetros
Gstep Y B se mantuvieron fijos en 7.425 My, y 0.075, respectivamente, las li-
neas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comportamiento
de Pg es diferente.

En la primera y tercera region el espectro de potencia primordial tensorial sigue la ley de
potencia tensorial, con n; = 0.006 en la primera region y n, = 0.013, al igual que en los ca-
sos anteriores el espectro de potencia primordial tensorial es el mismo en los cuatro escenarios.

En la tercera region en cada escenario el espectro de potencia primordial tensorial ex-
perimenta un fuerte paso y al final de este paso experimenta pequenas oscilaciones que se
van amortiguando a medida que el nimero de onda (k) aumenta, los efectos que provoca
variar 0 en el espectro de potencia primordial tensorial son que el paso que se genera en el
espectro es mas abrupto en el escenario con 6 = 0.02 My, y a medida J aumenta este paso se
va suavizando, siendo el escenario con ¢ = 0.3 M}, el més suave, ademas, en las oscilaciones
que se generan al final del paso, son mas fuertes en el escenario con 6 = 0.02 M, y con mayor
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numero de oscilaciones, pero a medida § aumenta estas van disminuyendo en amplitud, tam-
bién disminuye el niimero de oscilaciones y se hacen mas anchas, es decir, que aumenta su
longitud de onda (no confundir esta longitud de onda con la longitud de onda de los modos),
por lo que los efectos van desapareciendo con el crecimiento de §, por ejemplo en el escenario
con ¢ = 0.3 M, estds oscilaciones practicamente han desaparecido.

El motivo de que la segunda regién sea mas extensa en el espectro de potencia primordial
escalar que en el espectro de potencia primordial tensorial es que en Pg inicialmente se ve
afectada por un pico, pero P, es afectado por un paso, y los picos son doblemente ensanchadas
que el paso, dado que en el paso solo hay una caida, pero en el pico hay una caida y una
subida.
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Figura 4.16: Espectro de potencia primordial tensorial para el modelo stepli-
ke potential con ¢ variable en el rango de 0.02 My a 0.3 My, los pardmetros
Gstep Y B se mantuvieron fijos en 7.425 My, y 0.075, respectivamente, las li-
neas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comportamiento
de P; es diferente.

Finalmente, como se ha hecho en los casos anteriores, a partir de ambos espectros de
potencia primordial (escalar y tensorial) se calcula el tensor-to-scalar ratio por medio de la
Ec.(3.30), este se presenta en la Fig.4.17, las regiones que aparecen aqui son las mismas que
en el espectro de potencia primordial escalar.

En la primera y tercera regién, r se comporta como ley de potencia, con r o< k%02 en
la primera regién y r oc k%97 en la segunda regién. Similar a los casos anteriores, en estas
regiones r es igual en cada escenario.
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En la tercera regién, r experimenta fuertes oscilaciones dado que al igual que el r en la
variacion de ¢siep, aqui los efectos que predominan son los del espectro de potencia primordial
escalar (por la misma razon que en la variacion de ¢gep). En los escenarios con menor 6, r
oscila con mayor amplitud y se generan mayor nimero de ondas, que en los escenarios con
mayor, también aqui las oscilaciones se van amortiguando con el crecimiento de k.

De manera general, en los tres (Pg, P, y r) los efectos del paso son menores a medida
que ¢ crece, esto por que el paso del potencial se hace mas suave, generandose un menor
rompimiento de la aproximacion de slow-roll y por ende se desvian menos del comportamiento
en base a una ley de potencia.
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Figura 4.17: Tensor-to-scalar ratio para el modelo steplike potential con §
variable en el rango de 0.02 My a 0.3 My, los pardmetros ¢siep y 5 se man-
tuvieron fijos en 7.425 My, y 0.075, respectivamente, las lineas verticales
punteadas dividen las tres regiones donde el comportamiento de r es dife-
rente.

4.2.3. Variaciéon en [

Finalmente para concluir con el analisis del steplike potential se estudié los efecto de va-
riar el parametro [ en el potencial, en este caso se empled la misma mecanica que en el
caso de ¢gep y 0, es decir, que se tomaron cuatro valores de 3 y cada valor representa un
escenario del potencial, en total se analizd cuatro escenarios, los valores de  utilizados son:
B =0.01, 8 =0.083, 8 =0.16 y 8 = 0.23, los pardmetros ¢gp, ¥y 0 se mantuvieron fijos en
Gstep = 7-425 My, v 0 = 0.055 M. El rango de § fue elegido de tal manera (como se vera en
la evolucion de ¢, Fig.4.19.d) que inflacién no se vea interrumpida en el intervalo de N = 0
a N = 60, ya que esta es la condiciéon necesaria para explicar el problemas del horizonte,
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el parametro de 0 se eligié tal que los efectos sean observado claramente, ya que como se
menciond anteriormente al aumentar este valor los efectos se van atenuando y finalmente el
valor de ¢gep se eligit el valor central de el rango descrito en la variacion de @gep, €sto para
garantizar que los efectos en los espectros de potencia primordial aparezcan en la ventana de
k que va desde k = 1 Mpc™t a k = 10* Mpc™ (ya que es la ventana que se espera explorar
experimentalmente con distorsiones espectrales).

En la Fig.4.18 se muestra la forma del potencial inflacionario de los cuatro escenarios del
modelo steplike potential cuando se varia el parametro 3, de los tres pardmetros @gep, 5y 9,
la variacién del parametro 3 fue el que mas afectd la forma del potencial. En cada escenario
se gener6 un paso en el potencial en @gep, = 7.425 My, y con un mismo ancho, determinado
por 0 = 0.055 My, pero en cada escenario vari6 la amplitud del paso, siendo el escenario con
£ = 0.01 el que menor amplitud del paso se observa y el escenario con = 0.23 es el que
mayor amplitud del paso presenta, es decir, que a medida el pardmetro [ crece, la amplitud
del paso también crece y caso contrario a medida el pardmetro § disminuye la forma del
potencial tiende a la del modelo LFT (ver Fig.4.18).
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Figura 4.18: Forma del potencial inflacionario para el modelo steplike po-
tential con [ variable en el rango de 0.01 a 0.23, los valores de ¢gep ¥ 3
se mantuvieron fijos en 7.425 M, y en 0.055 My, respectivamente, la linea
vertical punteada indica la posiciéon en ¢ donde se genera el paso.

57



4.2.3.1. Solucién de las Ecuaciones del Fondo Cosmolégico

Tal y como se ha hecho en los escenarios de la variacion en ¢gep, de la variacién en 0 y en
el modelo LFI, en esta seccion se presenta para estos ultimos cuatro escenarios gobernados
por la variacién en [ la evolucion de H, Ry, ¢ y €, las condiciones iniciales para H, ¢ y ¢n
de estos cuatro escenarios se presentan en la Tab.4.4.

La solucién numérica obtenida de resolver las ecuaciones del fondo cosmoldgico (Ec.(3.11))
aplicando las condiciones de la Tab.4.4 se muestra en la Fig.4.19 y de manera especifica en la
Fig.4.19.d se presenta como evoluciona ¢, el pico que se genera debido al paso del potencial
tiene el mismo ancho en cada escenario y estd ubicado en en el mismo N (Ngep ~ 23), pero
la amplitud del pico aumenta a medida aumenta [, siendo el escenario con 5 = 0.23 donde
mayor amplitud del pico se observa y por ende donde mayor rompimiento de la aproximacion
de slow-roll se genera (ya que es donde € estd mas proximo a la unidad) y por lo cual los
efectos del paso seran mas intensos, ademas, debido a este comportamiento se intuye que
si se sigue aumentando el valor de # eventualmente € superara la unidad produciendo una
interrupcion parcial y prematura de la etapa inflacionaria.

B H;( M) ¢i( Mp1) | éni( Mpr)
0.01 8.54768 x 1078 9.04251 —0.07373
0.083 | 8.88504 x 10® 9.14243 —0.07292
0.16 9.19090 x 108 9.17251 —0.07268
0.23 0.48412 x 108 9.19094 —0.07254

Tabla 4.4: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
moldgico para Pgep = 7.425 My y 6 = 0.055 My, mientras que [ se varia
en los valores presentados.

En la Fig.4.19.a se presenta la evolucién de H, como se puede observar, a diferencia que
en la variacién de ¢gep y 0 la curva de cada escenario estan desfasadas respecto a la de los
demaés escenarios (esto sucede en cada una de las evoluciones de la Fig.4.19), el paso que se
genera en la evolucion de H ( ubicado en N = Ny, al igual que en las demas evoluciones
de la Fig.4.19) tiene una amplitud diferente en cada escenario, donde se puede observar que
a medida [ crece también lo hace la amplitud del paso, siendo en este caso el escenario con
B = 0.23 el que mayor amplitud en el paso presenta. A partir de la soluciéon de H podemos
determinar como evoluciona Ry, esta evolucién se presenta en la Fig.4.19.b, como se puede
observar el radio comévil decrece exponencialmente durante inflacion en cada escenario, aqui
también se genera el paso el cual es poco perceptible a simple vista, debido a su caracter
exponencial, sin embargo al ampliar la grafica si se observa y de hecho en la variacién de [ es
donde mejor se observa el paso de Ry. Finalmente, en la Fig.4.19.c se presenta la evoluciéon de
¢ para cada escenario de (3, el paso que se genera en este parametro se comporta de manera
similar que en los otros parametros, apareciendo un paso con el mismo ancho y a medida 3
crece también la amplitud del paso crece.
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punteada indica la posiciéon en ¢ donde se genera el paso.

Figura 4.19: Solucién numérica de las ecuaciones del fondo cosmolégico pa-
ra el modelo steplike potential con [ variable en el rango de 0.01 a 0.3, los
pardmetros ¢sep ¥ 0 se mantuvieron fijos en 7.425 My, y 0.055 M, respec-
tivamente.

4.2.3.2. Espectros de Potencia Primordial Escalar y Tensorial

Para la variacién en f3, el espectro de potencia primordial escalar obtenido se presenta
en la Fig.4.20, el espectro de potencia primordial tensorial en la Fig.4.21 y el tensor-to-
scalar ratio en la Fig.4.22. Como se pude observar en los tres casos aparecen tres regiones
en la cual el comportamiento es diferente, estas tres regiones coinciden con las tres regiones
que aparecen en la variacién de ¢gep (€l cual recordando, la primera regién estd entre entre
k ~ 1072 — 10 Mpc~!, la segunda regién esté entre k ~ 10 — 10* Mpc~—! y la tercera regién
estd entre k ~ 10* — 10° Mpc~!, el cual en las Fig.4.20, Fig.4.21 y Fig.4.22 estas regiones
estan delimitadas por las lineas verticales punteadas), en la primera y tercer region, el espec-
tro de potencial primordial escalar sigue la ley de potencia escalar, el espectro de potencia
primordial tensorial la ley de potencia tensorial y r de igual forma sigue una ley de potencia,
en la primera regién, ny, = 0.974, n, = —0.007 y r o< k%%1? y las curvas son iguales en cada
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escenario; en la tercera regién n, = 0.95, n, = —0.013 y r o< k%97, pero en esta regién las
curvas de cada escenario estan desfasadas respecto a las curvas de los demés escenarios.
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Figura 4.20: Espectro de potencia primordial escalar para el modelo steplike
potential con [ variable en el rango de 0.02 My, a 0.3 My, los pardmetros
dstep ¥y 0 se mantuvieron fijos en 7.425 My, y 0.055 My, respectivamente,
las lineas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comporta-
miento de Pg es diferente.

En la segunda region, Pr experimento oscilaciones que se amortiguan con el crecimiento
de k, P, experimentd un paso seguido de pequenas oscilaciones que también se amortiguan
con el crecimiento de k; en r dado que en esta region sus efectos son determinados por Pg, r
también experimenta oscilaciones que se amortiguan, el motivo de que se atentien los efectos
a medida k incrementa es por que el paso de H tiene un AN (el cual se denotarda como AN,
Y ANgep ~ 22.25 — 21.5 = 0.75) de duracién el cual antes y después del paso se comporta
aproximadamente como LFI, por ende también se tiene un AH (este AH es diferente en
cada escenario y va depender de la amplitud del paso, es decir, que depende de ) donde los
efectos del paso son relevantes. Dado que en el instante en que las perturbaciones salen del
horizonte se tiene que k = aH, por ende también existe un Ak determinado por A(aH) y
como a evoluciona exponencialmente por eso el Ak tiene un tamafio de Ak ~ 9.99 x 103, en
el caso de la variacion en 0, AH es mayor dado que en el escenario con 6 = 0.3 M hay una
mayor duracién, es decir, ANy, €s mayor.

Las oscilaciones que aparecen en Pr son mas fuertes y con mayor nimero de ondas en el
escenario con = 0.23 que en los demads; a medida 8 disminuye la amplitud y el numero
de oscilaciones también lo hacen, siendo el escenario con 8 = 0.01 el que menor amplitud y
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menos numero de oscilaciones presenta, por que lo se puede afirmar que a medida el valor
de 8 disminuye los efectos del paso se van atenuando en Pg (similar que en la variacién de
). Ademads, comparando entre las tres variaciones, los efectos del paso en el potencial que
aparecen son mas sensibles al cambio en £.
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Figura 4.21: Espectro de potencia primordial tensorial para el modelo stepli-
ke potential con 3 variable en el rango de 0.02 My, a 0.3 My, los pardmetros
Gstep Y 0 se mantuvieron fijos en 7.425 My, y 0.055 My, respectivamente, las
lineas verticales punteadas dividen las tres regiones donde el comportamien-
to de P; es diferente.

El paso que aparece en P, tiene una mayor amplitud en el escenario con 5 = 0.23 que en
los demas, y a medida [ disminuye, la amplitud del paso también lo hace, es decir, que el
comportamiento se va pareciendo mas al de ley de potencia tensorial, como se puede obser-
var en el escenario con $ = 0.1, los efectos del paso son casi imperceptibles; las oscilaciones
que aparecen al final del paso en P, siguen la misma logica que en Pg, pero en P, son
mas débiles, el motivo del desface de las curvas en la tercera region se puede ver claramente
en la evoluciéon de P; y es debido a que el paso tiene una amplitud diferente en cada escenario.

Finalmente, las oscilaciones que aparecen en r, son mas fuerte en el escenario con 5 = 0.23

y mas débiles en el escenario con § = 0.01, ademaés, se puede deducir el siguiente patrén, si
£ aumenta, la amplitud de las oscilaciones y el niimero de ondas también aumenta.
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Figura 4.22: tensor-to-scalar ratio para el modelo steplike potential con 3
variable en el rango de 0.02 My, a 0.3 My, los pardmetros ¢giep y 0 sSe mantu-
vieron fijos en 7.425 My y 0.055 My, respectivamente, las lineas verticales
punteadas dividen las tres regiones donde el comportamiento de P; es dife-
rente.
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4.3. a-attractor

El siguente modelo analizado es el a-attractor con n = 1, este modelo es descrito por
el potencial de la Ec.(2.73), para analizar la forma de los espectros de potencia primordial
predichos por este modelo se tomaron dos escenarios, uno con a« = 3 y el otro con a = 6,
estos valores se tomaron en base a dos criterios, el primero, como se detalla en la seccién
2.2.6.3, a > 1/4, el segundo, o = 6 es el que mejor contrasta con los datos de ny y r de las
observaciones de Planck + BK18, a = 3 se tomd para ver los efectos al variar «; la forma
del potencial para cada escenario se muestra en la Fig.4.23, como se puede observar toda la
curva es un paso similar al que se da en steplike potential, siendo mas abrupta la subida en
el escenario con a = 3 que en el escenario con a = 6.
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Figura 4.23: Forma del potencial en el modelo a-attractor.

4.3.1. Solucién de las Ecuaciones del Fondo Cosmolégico

En este modelo el valor de ¢.,s presenta un leve cambio entre cada escenario, siendo
que para el primer escenario ¢eng = 1.33 M mientras que en el segundo escenario genq =
1.37 My, las condiciones iniciales calculadas a partir de los valores de ¢eng para H, ¢ y ¢y,
para ambos escenarios estan contenidas en la Tab.4.5.

Hz( Mpl) ¢z( Mpl) Qsz( Mpl)
3 5.56992 x 1078 8.52841 —0.03385
6 5.38654 x 1078 10.08530 —0.04629

Tabla 4.5: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
mologico para los dos escenarios del modelo «-attractor.
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La evolucion de H se muestra en la Fig.4.24.a (el cual su evolucién y la de los demds
pardametros es similar que en LFI), el efecto que tiene en H variar el parametro a en el
potencial es, primero, que H inicia en un valor mayor en el escenario con 6 = 3 con respecto
al escenario con § = 6, ademés, a medida § crece en la etapa final de inflacién la caida es
mas suave.
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Figura 4.24: Solucién a las ecuaciones de fondo para ambos escenarios del
modelo a-attractor. La curva celeste corresponde a @ = 3 y la curva naranja
corresponde a a = 6.

La evolucion del radio comdévil de Hubble obtenido numéricamente se muestra en la
Fig.4.24.b y su evolucion es exponencialmente decreciente, en la Fig.4.24.c se muestra la
evolucion del campo del inflatén, el cual en ambos escenarios decrece y en cada escenario el
¢ inicia en valores diferentes, siendo que entre mas grande es el parametro a mas grande sera
el valor inicial de ¢, pero ambas curvas convergen en la etapa final.
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4.3.2. Espectro de Potencia Primordial Escalar y Tensorial

El espectro de potencia primordial escalar obtenido numéricamente para los dos escenarios
seleccionados del modelo a-attractor se presenta en la Fig.4.25, este sigue la ley de potencias
escalar, con ny ~ 0.96 en cada escenario, es por ello que este espectro de potencia primordial
escalar no presento diferencias significativas entre los dos escenarios.
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Figura 4.25: Espectro de potencia primordial escalar para dos escenarios del
modelo a-attractor, el primer escenario con o = 3 y el segundo con o = 6.

El espectro de potencia primordial tensorial obtenido numéricamente para el modelo a-
attractor en ambos escenarios (« = 3 y = 6) se muestra en la Fig.4.25. Como se puede
observar sigue la ley de potencias tensorial, con n, = —0.0017 para el escenario con o = 3 y
n; = —0.0032 para el escenario con o = 6, en este caso si hubo diferencias entre cada escena-
rio, el escenario con a = 3 presenta un comportamiento mas suave que el escenario con o = 6.

Finalmente, se calcula el tensor-to-scalar ratio el cual se muestra en la Fig.4.27, el com-
portamiento general de r en funcién de k para el modelo es como el de una potencia, con
r oc k90383 en el escenario con @ = 3 y r o< k%9368 en el escenario con a = 6 debido a esto
hay un pequeno desface entre las curvas de cada escenario.
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Figura 4.26: Espectro de potencia primordial tensorial para dos escenarios

del modelo a-attractor, el primer escenario con o = 3 y el segundo con
a = 6.
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Figura 4.27: Tensor-to-scalar ratio para dos escenarios del modelo «-
attractor, el primer escenario con a = 3 y el segundo con o = 6.
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4.4. Radion Gauge Inflation

Finalmente, el dltimo modelo analizado es el RGI este modelo es caracterizado por el
potencial de la Ec.(2.74), como se puede observar este consta de un pardmetro libre (),
para describir los espectros de potencia primordial predichos por este modelo se tomaron dos
valores de a, « =5y o = 10 (la condicién para el pardmetro « es que o > 1/2), cada valor
representa un escenario del modelo, la forma del potencial para ambos escenarios se muestra
en la Fig.4.28, como se puede observar la forma del potencial RG1 es parecida a la forma del
potencial en «a-attractor, pero en el caso de RGI, el potencial barre un rango mas grande.
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Figura 4.28: Forma del potencial inflacionario para el modelo RGI.

En este modelo el valor de ¢.nq €s distinto en ambos escenarios, para el escenario con o = 5
)
Gena = 1.13M,,; y para el escenario con o = 10 ¢eng = 1.22 My, las condiciones iniciales para
cada escenario se muestran en la Tab.4.6.

H;( M) Gi( Mp1) | oni( Mp1)
5% 5.47345 x 1078 6.66238 —0.03039
10 5.34673 x 1078 7.76128 —0.03669

Tabla 4.6: Condiciones iniciales para resolver las ecuaciones del fondo cos-
moldgico para el modelo RGI.

La solucion a las ecuaciones del fondo cosmoldgico obtenida numéricamente para ambos
escenarios se muestra en la Fig.4.29, como se puede observa el comportamiento de cada
pardmetro (H, Ry, ¢ v €) es similar al del modelo a-attractor, ademés « produce el mismo
efecto.
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Figura 4.29: Solucién a las ecuaciones del fondo cosmolégico para ambos
escenarios del modelo RGI, la curva celeste corresponde a @ = 5 y la curva
naranja corresponde a « = 10.

El espectro de potencia primordial escalar obtenido numéricamente para ambos escenarios
se presentan en la Fig.4.30, al igual que en los casos anteriores sigue la ley de potencias escalar,
donde ns ~ 0.968 en el escenario con o = 10 y ng =~ 0.967 en el escenario con o = 5, es por
ello que hay una pequena rotaciéon en entre las curvas de cada escenario respecto a k.

El espectro de potencia primordial tensorial obtenido se presenta en la Fig.4.31, para este
modelo, n; = —0.0013 en el escenario con a = 5 y n; = —0.0019 en el escenario con a = 10,
debido a esto la rotacion que presentan las curvas al rededor de k, es mas apreciable que en
el espectro de potencia primordial escalar, dado que hay una mayor diferencia en las potencias.

Finalmente, el r calculado numéricamente para ambos escenarios se muestra en la Fig.4.32,
dado que Pr y P, siguen un ley de potencia, es por ello que también r lo hace, siendo
r(k) o< k%9397 para el escenario con o = 5y r(k) oc k%91 en el escenario con a = 10, los
efectos de variar « son casi imperceptibles dado que la diferencia el la potencia es leve, pero
si se observa la pequena rotaciéon al rededor de k..
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Figura 4.30: Espectro de potencia primordial escalar para ambos escenarios

del modelo RGI, el primer escenario corresponde a @ = 5 y el segundo a
a = 10.
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Figura 4.31: Espectro de potencia primordial tensorial para ambos escena-

rios del modelo RGI, el primer escenario corresponde a @ = 5 y el segundo
a a=10.
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Figura 4.32: Tensor-to-scalar ratio para ambos escenarios del modelo RGI,
el primer escenario corresponde a « = 5 y el segundo a o = 10.
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Capitulo 5

Conclusiones y Recomendaciones

5.1. Conclusiones

En este trabajo se ha analizado como evoluciona el Universo en la época inflacionaria
para diferente escenarios de los cuatro modelos inflacionarios siguientes: LFI, steplike poten-
tial, a-attractor y RGI, esto se hizo resolviendo las ecuaciones del fondo cosmolégico para
conocer la evolucién de H, ¢, Ry, € y a, que indirectamente nos dicen como evoluciona p,
P, entre otros parametros. Pero, principalmente se ha analizado el comportamientos de las
perturbaciones escalares y tensoriales generadas durante inflacion, especificamente cuando
estas cruzan el horizonte, esto se ha hecho a partir del calculo de la evolucién del espectro
de potencia primordial escalar y del espectro de potencia primordial tensorial, el cual ambos
tienen informacién estadistica de la amplitud de las perturbaciones respectivas cuando cru-
zan el horizonte.

Los escenarios analizados se distribuyen de la siguiente manera: uno para LFI, doce para
el modelo steplike potential (cuatro por cada pardmetro libre siguiente: @gep, 0 y 5), dos
para «a-attractor (determinados por el parametro «) y dos para RGI (determinados por un
parametro «, el cual no tiene relacién con el « del a-attractor).

En cada escenario de los modelos LFI, a-attractor y RGI los espectros de potencia pri-
mordial escalar y tensorial siguen una ley de potencia, Pr(k), sigue la ley de potencia escalar
descrita en secciones anteriores. Para el escenario LFI, ny, = 0.973, con 0.82 % de error res-
pecto al dato observacional (n, = 0.965), para el modelo a-attractor en ambos escenarios
ns ~ 0.96, repesentando un error del 0.52 % respecto al dato observacional y para el modelo
RGI, ng = 0.968 para el escenario con a« = 5 (0.31 % de error) y ng = 0.967 para el escenario
con a = 10 (0.21 % de error), de todos los escenario el escenario con aw = 10 de modelo RGI
es el que mejor concuerda con las observaciones. En el caso de P;, sigue la ley de potencia

tensorial, donde para el escenario LFI, n, = —0.007, para el modelo a-attractor, ny = —0.0017
para el escenario con @ = 3 y n; = —0.0032 para el escenario con o = 6 y para el modelo
RGI, ny = —0.0013 para el escenario con o = 5y ngy = —0.0019 para el escenario con o = 10.

En el caso del modelo steplike potential en el cual el potencial presenta un paso, cuyas
caracteristicas vienen descritas por los parametros ¢siep, 0 y 3, ambos espectros de potencia
primordial y r, presentan tres regiones donde el comportamiento de estos es diferente, en la
primera y tercera region, Pg sigue la ley de potencia escalar, donde en cada escenario, en la
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primera regién ny ~ 0.974 (con aproximadamente 0.93 % de error respecto al dato observa-
cional), mientras que en la tercera regién, en cada escenario ns; ~ 0.95 (no tenemos referencia
observacional para comparar en esta regién); en estas regiones P; sigue la ley de potencias
tensorial, en el cual en la primera region en cada escenario n; &~ —0.007, mientras que en la
tercera regién n, ~ —0.013, en estas regiones en los escenarios de ¢gep ¥ 9, Pr no presenta
diferencias, sin embargo para los escenarios de 3, las curvas estan desfasadas respecto a las
demas debido a que el paso del potencia cambia de amplitud.

Los efectos del paso en el potencial aparecen en la segunda region, donde debido a este pa-
so, Pgr presenta oscilaciones que se amortiguan segtin k crece, este amortiguamiento depende
de los parametros ¢ y (3, haciéndose mas violento cuando ¢ disminuye o cuando § aumenta, en
el caso de ¢ sucede porque el paso se va suavizando cuando ¢ aumenta, esto provoca que los
efectos del paso se vayan atenuado, mientras que en el caso de [ sucede porque al aumentar 3
aumenta la amplitud del paso y por ende aumenta la amplitud de las oscilaciones provocan-
do que se produzcan mas oscilaciones, haciendo mas lento el amortiguamiento, finalmente el
parametro ¢, genera un desplazamiento de las oscilaciones hacia nimeros de onda menores
al aumentarlo, es decir, ¢y, modifica la ubicacién donde aparecen estas oscilaciones. En el
caso de P; el efecto principal que provoca el paso en el potencial es que se genera un paso
decreciente seguido de pequenas oscilaciones que se amortiguan con el crecimiento de k en
esta region, las caracteristicas de este paso son determinadas por los pardmetros ¢giep, 0 v 3,
el pardmetro ¢g, modifica la posiciéon donde aparece el paso, cuando este aumenta provoca
un desplazamiento del paso hacia niimeros de onda menores; el parametro ¢ modifica el ancho
del paso, haciendo el paso mas suave cuando este aumenta, provocando que los efectos se
vayan atenuando, ya que para ¢ = 0.3 las pequenas oscilaciones son casi imperceptibles en
comparacion con los demas escenarios y finalmente el pardmetro S modifica la amplitud del
paso, siendo mayor cuando este aumenta, cuando [ disminuye se van atenuando los efectos
del paso, dado que al tener una amplitud pequena, el potencial del modelo steplike poten-
tial se va aproximar al potencial del model LFI y por ende el comportamiento de P; se va
aproximar al de la ley de potencia tensorial. De los tres parametros, variar 3 es el que mas
modifica los efectos que aparecen en Py y P; debido al paso.

En cuanto a r en los modelos LFI, a-attractor y RGI se comporta en base a una ley de
potencias, con potencia positiva, los mismo pasa en la primera y tercera regién del modelo
steplike potential, en la segunda region el comportamiento de r es dominado por el compor-
tamiento de Pg, dado que varfa (por mucho) en un mayor rango que en el que varia P; y por
ende r presenta oscilaciones que se amortiguan con el crecimiento de k.

5.2. Recomendaciones

Algunas recomendaciones para mejorar este trabajo o para el desarrollo de uno similar
son:

* Explorar otros métodos numéricos para resolver las ecuaciones diferenciales y contrastar
con los empleados en este trabajo, por dos motivos, uno, para medir la eficiencia del
método usado (tiempo de ejecucién, calidad de los datos, etc.), dos, para tener un
contraste de los resultados.

» Aumentar el nimero de datos de k, para mejorar las curvas obtenidas (tomando en
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cuenta que al aumentar este niimero también aumenta el tiempo de compilacién).

* Elegir modelos que se ajusten bastante bien a los datos observacionales en la ventana
de k entre k = 107* Mpc™' a k = 0.1 Mpc~1.

5.3. Trabajo a futuro

Para continuar con esta investigacion se plantea los siguientes trabajos.

» Calcular Pg y P,, para otros modelos inflacionarios con caracteristicas interesantes que
puedan producir distorsiones espectrales importantes en la ventana de k entre k = 1
Mpc! y k = 10* Mpc™! y ademds, que el espectro de potencia primordial escalar siga
una ley de potencia en la ventana de k entre k£ = 10™* Mpc™! a k = 0.1 Mpc™'.

* Realizar el célculo de las distorsiones espectrales (i e y) para el modelo steplike potential,
donde se recomienda usar el mismo espacio de parametros empleado en esta tesis para
los pardmetros ¢gep, 0 y 5.

e Utilizar Pg del modelo step potential (siempre con p = 2/3) con la configuracién de
parametros que mejor se ajuste a los datos observacionales, para la reconstruccion de la
dindmica inflacionaria pero abordado desde la teoria de dispersion inversa.
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