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En lacosmologiainflacionaria, los model os més popularesy exitosos son los del tipo slow-roll,
los cuales satisfacen las condiciones requeridas para la solucion de los problemas cléasicos de la
cosmologia estandar. Sin embargo, estos model os requieren de la existencia de campos escal ares
fundamentales, tales como el inflatén, los cuales alin no han sido observados en la naturaleza. A
esta “dificultad” se suma el hecho de que estos model os requieren de potenciales practicamente
planos paragenerar inflacién. En este articul o, se construye un modelo inflacionario motivado por
las dificultades que presentan los model os del tipo slow-roll. En este model o, se considera nuestro
Universo a gran escala como un fluido perfecto constituido por vacio o constante cosmolégica A
(en cuyo caso es la Unica componente dominante) y radiacion. Para dicho modelo, la expansion
acelerada del Universo se sigue apartir de latransferenciade energiade vacio no seatransferidaa
laradiacion, no se generara una época inflacionaria exitosa) sin la necesidad de campos escalares
fundamentales tales como el inflaton. A medida que ocurra la transicion, la densidad de energia
asociada al vacio decaera exponencialmente a densidad de energia de radiacion, modificando €l
contenido energético del Universoy, consecuentemente, |as ecuaciones de evolucion que describen
esta etapa inflacionaria. A partir de la dindmica del modelo, se obtienen soluciones analiticas
exactas para el parametro de Hubble y de expansion. Se calculael monto deinflacion y se estable-
cen |las condiciones necesarias pararesol ver los problemas de planitud, horizontey dereliquias no
deseadas. Adicional mente, se determinalatemperaturaal final de este periodo inflacionario deno-
minadatemperatura post-inflacionaria.
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Abstract

In the inflationary cosmology, the most popular and successful models are those of the slow-roll

variety, which satisty the required conditions to solve the classical problems of the standard cosmology.
However, these models require the existence of fundamental scalar fields, such as the inflaton, that have
not been observed yet in nature. Besides this “difficulty”, these models require almost flat potentials to
generate inflation. In this paper, we build an inflationary model motivated by the difficulties presented
by the slow-roll models. In this model, we consider our Universe at large-scales as a perfect fluid
composed of vacuum or cosmological constant A (in which case this is the only dominant component)
and radiation. The accelerated expansion of the Universe, for this model, is driven by the transfer of
energy from vacuum to radiation (in the case that the vacuum energy is not transfered to radiation,
a successful inflationary epoch will not be generated) without the need of fundamental scalar fields
such as the inflaton. As the transition happens, the energy density associated to the vacuum will
exponentially decay to radiation energy density, modifying the energy content of the Universe and,
consequently, the evolution equations that describe this inflationary stage. From the dynamics of the
model, exact analytical solutions for the Hubble and expansion parameters are obtained. The amount of
inflation is calculated and the necessary conditions to solve the flatness, horizon, and unwanted relics
problems are established. In addition, the temperature at the end of this inflationary period, which is
called post-inflationary temperature, is calculated.

Key words: Cosmology, inflationary models, interacting fluids.

1. Introduccion

Nuestro Universo debe presentar condiciones genéricas
mediante las cuales el paradigma inflacionario, a través de
un modelo adecuado, describa su evolucién primordial (an-
tes del Big Bang). A partir de esta idea se quiere obtener
un modelo que reproduzca nuestro Universo actual bajo las
condiciones requeridas para la solucién de los problemas
cldsicos de la cosmologia estandar. La cosmologia moderna
se apoya en el periodo primordial de expansion acelerada,
conocido como inflacién y propuesto por Alan Guth (Guth,
1981), el cual se define como una etapa primordial del Uni-
verso en donde la densidad de energia de vacio domina sobre
la densidad de energia total, caracterizada por presion ne-
gativa y repulsion gravitacional. Dicha etapa de expansion
acelerada produce un incremento del factor de escala a(t)
de aproximadamente 27 ordenes de magnitud en un periodo
de al menos 1079 s, e irregularidades capaces de generar
formacién de estructuras a gran escala a partir de inestabi-
lidad gravitacional (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009;
Mukhanov, 2005; Weinberg, 2008).

Existen dos categorias en las cuales se puede clasificar
un modelo inflacionario (Mukhanov, 2005), las cuales son
de vieja inflacién y de nueva inflacion. La primera se ca-
racteriza por campos escalares que tunelan de un estado de
energia de vacio falso o metaestable a un estado de energia
verdadero. La segunda se caracteriza por un potencial practi-

camente plano en el cual el campo escalar, el inflatén, cae
cuesta abajo hasta un minimo, generando de esta forma in-
flacion. Es inevitable que la clase de modelos de inflacion
vieja no proprocione una salida exitosa debido a ciertos in-
convenientes como la imposibilidad de termalizacion en la
nucleacion de burbujas de vacio verdadero en el fondo de
burbujas de vacio falso (Witten, 1984), debido a que toda su
energia almacenada es concentrada en las paredes de ésta y
no sufren cambios para colapsar.

La razén de que prevalezca la idea de la existencia de
campos escalares fundamentales en la naturaleza corres-
ponde a la necesidad tedrica que requieren algunas teorias
generales, tales como el Modelo Estindar de particulas ele-
mentales (Kane, 1993), que postula el boson de Higgs para
explicar el mecanismo mediante el cual las particulas ad-
quieren masa, y la teoria de cuerdas (Polchinski, 1998), que
postula como un ejemplo el Dilatén como componente de la
materia oscura.

Sin embargo, el hecho de que no exista hasta la fecha
evidencias observacionales de la existencia de tales campos
escalares en la naturaleza (a pesar de los grandes esfuerzos
en la bisqueda del Higgs en los experimentos en los acelera-
dores: Tevatron en el FERMILAB y LEP en el CERN) y de
que estén presentes algunas dificultades en los modelos del
tipo vieja y nueva inflacién, motiva a proponer nuevos mo-
delos inflacionarios alternativos a los tradicionales, siendo
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un ejemplo el de inflacién vectorial (Golovnev, Mukhanov isotropo a gran escala, es decir, una que cumpla el Principio
& Vanchurin, 2008) basada en campos vectoriales funda- Cosmoldgico, es la métrica de Friedmann-Robertson-Walker
mentales. Cabe notar que los campos vectoriales implican (FRW) (Dodelson, 2003: Lyth & Liddle. 2009: Mukhanov,
preferencia en la direccién y. por lo tanto, generan violacio- 2005; Weinberg, 2008)
nes de la isotropia estadistica (Dimopoulos, Karciauskas,
Lyth & Rodriguez, 2009). No obstante, los campos vecto- 5
il : : . 2 2 2 dr 2 2 : 2 942
riales fundamentales estdn presentes en la naturaleza y desde ds® = dt* — a*(t) T2 + 72 (d6° + sin0do”)

— T

luego si se han observado: como es el caso del fotén y de los
bosones W+ y Z" que son los mediadores de las interaccio-
nes electromagnética y débil respectivamente.

(1)
en donde ¢ es el tiempo cdsmico, r, f, ¢ son las coordenadas
espaciales comoviles, a(f) es el factor de escala del Univer-
so, y K es la constante de curvatura de una hipersuperficie

Segiin el modelo de Watson et. al. (Watson, Perry, Ka- ridimensional (3D).

ne & Adams, 2007), que se desarrolla a profundidad en este
articulo, no se requiere la presencia de campos escalares,
inflatones, para generar inflacion, sino de dos fluidos aco- 2.2. Tensor momentum-energl’a
plados mutuamente: vacio y radiacion, en la que el primero
domina la densidad de energia. Al igual que otros modelos
inflacionarios, este modelo debe ser capaz de solucionar los
problemas cldsicos de la cosmologia estindar (problema de
horizonte, de planitud y de reliquias no deseadas) . y generar
las condiciones primordiales requeridas por el Big Bang ca-

A partir de la caracteristica de homogeneidad e isotropia
que presenta nuestro Universo a gran escala, el contenido
energético del Universo se puede modelar como un fluido
perfecto descrito por el tensor momentum-energia

T — e L e ¢
liente (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009; Mukhanov. B =l Rivte < B, )
2005; Weinberg, 2008), tales como recalentamiento en el siendo p, Py u" la densidad de energia. la presién y la cua-
cual la densidad de energia de vacio se transforma en radia- drivelocidad del fluido respectivamente. Ademds dicho flui-
cion. do cumple la condicién

T;Ju:ﬂ e U. (3)
2. Generalidades de la cosmologia en donde el punto y coma denota la derivada covariante*. Di-
, cha condicién se puede obtener a partir de las ecuaciones de
estandar campo de Einstein
21. La métrica de Friedmann-Robertson- Ry — % guwR = —87G T, )
Walker

en donde 1?,,,, es el tensor de Ricci, I es el escalar de Ricci,
y G es la constante de gravitacion universal. La expresion
(3) corresponde a la conservacion local del cuadrimomen-
tum (Weinberg, 1972).

La caracteristica mas importante de nuestro Universo
a gran escala es la aproximada homogeneidad e isotropia
que se presenta en la distribucion de galaxias. Esta carac-
teristica constituye el Principio Cosmologico (Mukhanov,
2005), el cual es vilido para regiones obervables del Univer-
so mayores a 100 Mpe, siendo | Mpc = 3,26 x 10° afios
luz. Para regiones observables menores que dicha escala, el
Universo presenta inhomogeneidades (galaxias, clusters, su-
perclusters). Observaciones en la radiacion césmica de fondo
demuestran que existen pequefias fluctuaciones en la tempe-
ratura % del orden de 10~° (Komatsu et. al., 2011). es
decir., que la distribucién de densidad de energia a pequefias

escalas (menores que 100 Mpc) es inhomogénea.

En un sistema de referencia comovil, localmente inercial,
y cartesiano, la densidad de energia p es definida como 7",
la densidad de momentum como 7", y el tensor de esfuerzos
como T, Si la presién P es isétropa, el tensor de esfuer-
zos es definido como T/ = §;; P. Asumir que la variaci6n
del tensor momentum-energia con respecto a la posicion es
practicamente despreciable es equivalente a decir que el ob-
servador viaja con el fluido (Malik & Wands, 2009). El mar-
co en reposo del fluido se define como aquél en que 79" = 0
yu' = (1,0,0,0), en donde u" es el cuadrivector velocidad.

La métrica que describe un Universo homogéneo e . .
q © En general u,u" = 1 (Weinberg, 1972).

4Otra manera de expresar la derivada covariante es a través del operador V.
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2.3. La ecuacion de Friedmann

A partir de la componente 0 — 0 de las ecuaciones de
campo de Einstein (c.f. Ec. (4)), se obtiene la ecuacion mas
importante de evolucién de nuestro Universo, la cual es la
ecuacion de Friedmann (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle,
2009; Mukhanov, 2005; Weinberg, 2008)

2= ﬂ S E é = I_\ (5)
3M2 3 a*’

en donde H = ﬁ es el pardmetro de Hubble, el punto denota
la derivacion con respecto al tiempo cosmico ¢, M, es la ma-
sa de Planck que se relaciona con la constante de gravitacion
universal mediante M, = (G)~'/2, y K se relaciona con
la geometria espacial del Universo: el Universo es plano si
K = 0, finito o cerrado si K' > 0, o infinito y abierto si
K <0.

5 AM?Z :
Al definir py = Wﬂ, se toma p; como la densidad de

energfa total tal que® p; = p + pa, de modo que la ecuacién
de Friedmann se puede escribir como

8rpy K
3M 5’ a?’

H? = (©6)
De la ecuacion de Friedmann. vemos que para un valor dado
del pardmetro de Hubble. hay una densidad particular cono-
cida como la densidad critica para la cual el Universo es espa-
cialmente plano en la ausencia de una constante cosmoldgica

3HEM§

D= P (7)
Es usualmente mds simple medir la densidad de energia co-
mo una fraccion de la densidad critica, definiendo el parime-
tro de densidad €2 = !—"— Este puede ser aplicado separada-
mente a diferentes contenidos energéticos del Universo, tales
como materia no relativista, radiacién y bdrlones Se puede
incluir también una contribucion €1, = “;Tf asociada a la
constante cosmoldgica, tal que €, = Q + Qy 6 Entonces
la ecuacion de Friedmann puede ser descrita como

K

S}fuf o 1 — m‘

(8)

2.4. La ecuacion de continuidad

La dependencia temporal de p estd dada por la ecua-
cion de continuidad (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009;

Mukhanov, 2005; Weinberg, 2008)
p+3H(p+P)=0, (C)]

la cual corresponde a la componente 0 de la ecuacién (3).
La anterior expresion se puede escribir de la forma
1
s (i’) — _3H(p+ P), (10)

da
que a su vez es equivalente a la expresion

d(pa®) _ Pd.(a."‘).
da da

La anterior ecuacion corresponde a la primera ley de la ter-
modindmica para una expansion adiabdtica, dU = —PdV,
en donde /' = Vp es la energia interna en un volumen
V o a®. La expansién de un Universo isétropo es de hecho
adiabadtica porque no puede haber transferencia de energia de
una region comovil a otra, de acuerdo con el principio cos-
molégico.

(11)

2.5. El paradigma inflacionario

La definicion exacta de inflacion es simplemente una
época durante la cual la expansion del Universo es acelerada

INFLACION < d > 0. (12)

Existe una expresion alternativa equivalente a la condicion
de inflacion que proporciona una interpretacion mads fisica

d (H™!
— ; 3
dt ( a ) <0, (13)

en donde H,—,_I corresponde al radio de Hubble comévil,
y es directamente proporcional al horizonte de particulas’
comavil.

La condicién para que se dé inflacion es que el horizon-
te de particulas comévil, la cual es la mds importante esca-
la caracteristica del Universo en expansion, decrezca con el
tiempo (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009: Mukhanov,
2005; Weinberg, 2008). Dicha condicién impone un reque-
rimiento sobre la naturaleza del contenido energético que ge-
nera inflacion. Directamente de la ecuacién de Friedmann (6)
se encuentra que

p+3P <. (14)
Puesto que p es siempre positivo, es necesario que P sea
negativo para satisfacer esta condicion, la cual es indepen-
diente de la curvatura del Universo. Inflacion fue generada

SAqui p puede considerar tanto densidad de energia de materia como de radiacién.
SEl valor actual de €24, de acuerdo al tltimo reporte de datos del satétile WMAP (Komatsu et. al., 2011), es Q40 = 0,728 + 0,016.
7Se define como la distancia fisica que hay desde un punto A (nosotros) hasta un punto B (emisién de la radiacion césmica de fondo) de la cual se podria

recibir informacion si la radiacion siempre hubiese sido libre.
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I Ly (23)

Peri .
se obtiene una ecuacidn diferencial en términos del factor de
escala
HU“U

S),U +SZ\(;H](I (24)

11 . Bpro B, s
en donde Q.,.“ = ﬂ—fg‘mu. SI_.\“ I“_‘ré_’ﬁ?l“ y If“ es el
parametro de Hubble al inicio de este periodo.

La ecuacién (24) es una ecuacién diferencial de primer
orden y de variables separables, por consiguiente se puede
llevar a la forma

ﬁ:%m (25)

dt

en donde se ha elegido que'? ay = 1. Separando variables y
factorizando €1, se encuentra

/ g _ / Hydt. (26)
0 1+ at %-W

La anterior expresion es equivalente a

1 " du
= Hyt, 27)
24/ Q_.J\{} J V1+ u? ¢ (

en donde se ha realizado la sustitucion u = ‘;‘ “ _a" Asi, y

al realizar una nueva sustitucion v = sinh @, se obtiene

1 " cosh@ df Hot (28)
= — ol
2vQn0J /14 sinh?6 ]

cuya solucién corresponde a

AD

alt) = (%) sinh'/2 [2\/9,.\051”;] .9

en donde se ha ajustado la constante de integracion asociada
a la integral indefinida de tal manera que a(f = 0) =

A partir de la definicion H = % se obtiene para el
pardmetro de Hubble la solucion

H(t) = /QnoHo coth [‘2»./&2__\(;[{”??] NE)

Si se sustituye la definicién de cada parimetro de densi-
dad asociado a cada componente en la ecuacion (29), se de-
termina la forma funcional del factor de escala. Dado que

(g2 )4 = %{’—:)1/4 = ¢y y el argumento del sinh'/

equivale a 2/QpgHyt =
cion temporal del factor de escala estd en funcién de la den-
sidad de energia inicial de radiacion y de la constante cos-
moldgica A.

v/ 4, se encuentra que la evolu-

a(t) = ¢ sinh!/? %\r 3D

mientras que para el parametro de Hubble. considerando que

A Q;\I]H{} =

W}pﬂg = \/:, se encuentra que

H(t) = \/gmth %f . (32)

Analizando la Figura 1 se observa que, para un tiempo
determinado {, existe un punto de inflexion el cual estd aso-
ciado con el inicio de un periodo inflacionario. Dicho periodo
se prolonga indefinidamente'? y por consiguiente no corres-
ponde a un periodo inflacionario primordial'*. En la Figura 2
se presenta la evolucion temporal del parimetro de Hubble,
la cual sé6lo depende de la constante cosmolégica A: como se
puede observar, el pardmetro de Hubble disminuye continua-
mente en este modelo.

4. Dinamica de un modelo inflacionario
sin inflatones

Habiendo probado previamente la insuficiencia del pri-
mer motor cosmico, se prosigue a perfeccionar su dindmica
con el fin de que nuestro modelo sea consistente con un
periodo inflacionario primordial. Por consiguiente, es ne-
cesario introducir un nuevo mecanismo para generar la ex-
pansion inflacionaria. Para ello es necesario considerar dos
fluidos mutuamente acoplados en donde se produzca trans-
ferencia de energia de vacio a radiacion.

" Nétese que la densidad de energia de vacio py no varia, a diferencia de la densidad de energia de radiacion. De aqui que sea relevante denotar p,.q, como la

densidad de energia de radiacién inicial.

2Esto es posible debido a que el factor de escala no es una cantidad observable.

*Contrario al periodo inflacionario primordial el cual debe tener una duracién finita.
4Por periodo inflacionario primordial se entiende un periodo en el que se da origen a las estructuras a gran escala (inhomogeneidades) y se identifica antes del
Big Bang, a diferencia del periodo inflacionario que experimenta nuestro Universo actual que podria en esencia ser modelado con este primer motor cosmico.
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Figura 1: Evolucion temporal del factor de escala para un universo compuesto por dos fluidos no interactuantes: constante
cosmologica y radiacion

Se puede apreciar que para un tiempo determinado t (correspondiente a ay = 1) existe un punto de inflexion el cual estd aso-
ciado con el inicio de un periodo inflacionario (4 > 0). Aqui A = %M f. Pro = ?:f;".f ‘,f v t, = tM, (unidades de tiempo
de Planck), de tal manera que a(t,) = sinh'/? ¢ p- El periodo inflacionario se prolonga indefinidamente y por consiguiente no
corresponde a un periodo inflacionario primordial.

Figura 2: Evolucion temporal del parametro de Hubble para un universo compuesto por dos fluidos no interactuantes:

constante cosmologica y radiacion
Se puede apreciar que el pardmetro de Hubble disminuye continuamente. Aqui A = ﬁﬂu’ j

de Planck), y t,, = tM,, (unidades de tiempo de Planck), de tal manera que H,(t,) = 3 cotht,.

H, = HM_ " (unidades de energia
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4.1. Ecuaciones de evolucion para el fondo
métrico
Nuestro Universo homogéneo e isotropo es gobernado
por la ecuacion de evolucién

; 8mp
2
= —F. (33)
Jﬂfﬁ
Derivando la ecuacion de Friedmann con respecto al tiempo
cosmico se obtienen ecuaciones de evolucion “alternativas™
para el factor de escala y para el pardmetro de Hubble'’

i 4w )
; :—m(ﬂ‘lﬂip). (34)
. dm
H=—=5(p+P). (35)
P

Las anteriores expresiones tienen como objetivo expresar las
nuevas ecuaciones de evolucion en términos de pardmetros
que caracterizen el fluido, tales como la densidad y la presion
(las cuales actian como fuente).

Se considera como fuente para las ecuaciones de evolu-
cion un fluido constituido por vacio (denotado con el subindi-
ce A\) y radiacion, tal que

P = pPA+ pr, (36)

P=Pyx+F,. (37)

Dichas componentes del fluido se caracterizan mediante las
relaciones'®

."\ ”2 r
==L 0 =52, (38)
m ]
vy sus respectivas ecuaciones de estado
P‘.\ = —_()A.P-,- = % (39)

Sustituyendo en las ecuaciones de evolucion las componen-
tes para la densidad de energia y presion (ecuaciones (36)
y (37) respectivamente) y las respectivas relaciones para la
presion de cada componente del fluido (39), se encuentra

3T
2 _ _ A N -
i 8T
i W(PA - Pr)s (41)

= —;;)—}}P,-. (42)
De igual manera la ecuacion de continuidad toma la forma
PA + pr=—3H(pr + pr + Pr + P.), (43)
= pr + pr +4Hp, =0, (44)
dado que Py = —pa ¥y pa # 0. De la ecuacion (41) se

determina que @ > o0 < pa > p,, lo cual implica que la
componente dominante del fluido debe ser el vacio, mientras
que la componente subdominante debe ser la radiacién. De
esta manera se ha impuesto una condicion sobre el contenido
energético del Universo para poder generar un periodo infla-

cionario'”.

4.2. Transferencia de energia entre los fluidos
interactuantes

En la solucion (29) del factor de escala se tomé A = cle
o lo que es equivalente py = 0y como resultado de esta
consideracion se obtuvo una solucion del factor de escala
que no es consistente con la de una época inflacionaria pri-
mordial. Ahora, si se considera dependencia temporal en la
densidad de energia de vacio'® (Watson, Perry, Kane &
Adams, 2007), las cuales surgen como producto de la inte-
raccion mutua de dos fluidos acoplados, uno de vacio y otro
de radiacion, se verd que dicho mecanismo conduce a un
periodo inflacionario primordial.

Para cuantificar la interaccion entre los fluidos es nece-
sario definir la razon de transferencia de energia Q = dp/dt
asociada a cada constituyente de nuestro Universo como

V;JT'K“ = Q:\ = _FP.-’\- {45)
YV TH =@y =Tpa, (46)

endonde V,, T{’:f}) es la derivada covariante del respectivo ten-
sor momentum-energia. I', la cual se asume constante, es la
razoén de decaimiento y establece la razén a la que decae la
densidad de energia de vacio en densidad de energia de ra-
diacién.

Las ecuaciones (45) y (46) describen un modelo fenome-
nolégico de intercambio de energia entre fluidos, motivado
por su simplicidad (al asumir I' como una constante) y por la
ausencia de una microfisica que permita entender el origen
del fluido de vacio considerado y su interaccién con el fluido

'3En realidad se tiene sélo una ecuacién de evolucién adicional dado que las ecuaciones (34) y (35) son equivalentes.

1De nuevo, se ha escogido ag = 1.

7Esta condicién proporciona un periodo inflacionario, pero no garantiza que sea primordial.
¥ Para este modelo se requiere no sélo que la densidad de energia de vacio domine sobre la densidad de energia de radiacién, sino que tambien varie tempo-

ralmente segiin (43),
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de radiacion. Existen escenarios alternativos, usando campos
escalares, pero en esencia similares a este modelo que per-
miten describir la microfisica de interaccion entre el vacio y
la radiacion (Abbott, 1985; Berera, Moss & Ramos, 2009;
Freese, Liu & Spolyar, 2005; Freese & Spolyar, 2005);
sin embargo, y dado que emplean campos escalares, estos
escenarios carecen de una de las motivaciones del presente
trabajo que es la implementacion de un modelo inflaciona-
rio sin inflatones en vista de la ausencia de observaciones de
particulas escalares fundamentales. Uno de estos escenarios
corresponde a la bien conocida “inflacion caliente” (Bere-
ra, Moss & Ramos, 2009): en €l, 1a razon de decaimiento I
es variable en el tiempo. Una descripccion de la microfisica
asociada al modelo estudiado en este articulo estd mds alld de
los propésitos del presente trabajo.

4.3. Ecuacion de continuidad modificada

Al considerar la transferencia de energia de un fluido a
otro, se produce una modificacion sobre la ecuacion de conti-
nuidad que describe cada fluido individual (Malik & Wands,
2009)

ﬂ;r = —SH{P“- + Pn) + Qn--. (47)

en donde (), determina la cantidad de energia transferida
entre los fluidos. Por esta razon, se encuentra que la nueva
ecuacion de continuidad para cada fluido, considerando la
transferencia de energia segtin (45) y (406). es respectivamen-
e

TX., = pa = Qa, (48)

TY) = pr+4Hpy = Q. (49)

De esta manera se encuentra para cada componente del flui-
do su respectiva ecuacion de continuidad modificada, (48) y
(49). de acuerdo con (47). Como consecuencia, se tiene que
la densidad de energia de radiacién no sélo varia a medida
que se expande el universo'?, sino que se produce una con-
tribucion a su variacion debido a la transferencia de energia.
De igual forma py £ 0.

De acuerdo a lo observado en la Seccién 2.2, las ecuacio-
nes de campo de Einstein conllevan a la conservacion local
del cuadrimomentum sin importar si el fluido perfecto descri-
to por T},,, corresponde a un tnico fluido o a miiltiples flui-
dos, en general, interactuantes. Ahora bien, teniendo en cuen-
ta que para miiltiples fluidos el tensor energia-momentum es

Recordando que, en este caso, p, o< a2,

la suma de los tensores energia-momentum de los fluidos in-
dividuales
e e 5
=S, £y
(83
se obtiene que, para el modelo en cuestion que considera un
fluido de vacio y otro de radiacion,

Vo TH = Vu(T) + V. TH) =0. (51)

De aqui se concluye que Q5 = —@,., lo cual explica la rela-
cion entre las ecuaciones (45) y (46). Las ecuaciones (45) y
(46) nos dicen que el cuadrimomentum asociado a cada flui-
do es conservado localmente tnicamente en el caso de que
los fluidos no interactiien, de modo que Q) = 0.

44. Ecuaciones de movimiento para el fon-
do métrico considerando transferencia de
energia de vacio a radiacion

Sustituyendo las ecuaciones (45) y (46) en (48) y (49)
respectivamente se obtiene que

pr = —Dpa, (52)

pr = —4Hp, + Tpa. (53)

De la ecuacién diferencial (52) se puede obtener una solu-
cion para la evolucion de py en términos de la razon de de-

caimiento I' . d
/ dpa _ / ~Tdt, (54)
PA

con condicion inicial pa(f = 0) = pag. Asi, para un tiempo
i
pA = paoe (55)

De esta manera se ha determinado la forma funcional en
el tiempo en que ocurre el decaimiento de la densidad de
energia de vacio a radiacion. Consecuentemente, la fuente
de las ecuaciones de evolucién viene alterada acoplando las
ecuaciones de evolucién (33) y (35). Si se suman estas dos
ecuaciones se obtiene

16 167

OH? + H = ——(pr+ pr) — ——pr,  (56)
32 302

y por consiguiente, empleando la solucién (55),

167

OH:Z 4+ H=_—""_
2H? + H S

(57)

20 Al final del acoplamiento existird un pequefio remanente de densidad de energia de vacio que permanecerd constante y dominard después de que la densidad

de energia de radiacién se haya diluido a través de la expansién del Universo.



488 REV. ACAD. COLOMB. CIENC.: VOLUMEN XXXIV, NUMERO 133-DICIEMBRE DE 2010

167 T
SoPA0ET (58)
M7

Este acoplamiento se mantiene activo hasta que préacticamen-
te toda la densidad de energia de vacio se transforma en den-
sidad de energfa de radiacién®. El paso a seguir es obtener
una solucién para la ecuacién (58) 2! por lo que se sugiere lle-
varla a otra forma y asi poder obtener la solucién del factor
de escala. Reemplazando H = % y derivando la mencionada
ecuacion con respecto al tiempo césmico se encuentra

= 2H?>+ H =

ia — a2 167

_ Tt
=+ 2— WPAUC- (59)
% .o o lbm _r
= da+a” = (J”Ep;\ue T (60)
Por otra parte 5 (o ) = 2(ia + a2), entonces
d* 32r
@)= ”Zeugpm . en
Definiendo el pardmetro adimensional 72 = 227880 e~ 1t =
e 1" se tiene que
1? 1
‘;r)(a )= Zrzfsz‘ (62)
Realizando la sustitucién a® = y, su primera derivada es
d y/dt  2a(da/dt
dy _ dy/dt _ 2a( :{/ ) (63)
dr  dr/dl —5T

y su segunda derivada es

d*y _ (dPy/dt?)(dr/dt) —

(d?7/dt*)(dy/dt) (df) .

dr? (dr/dt)? dr
_ (64)
N dy B (2a® 4 2ad)(~T'7/2) — (I%*1/4)2aa (-2
dr? 272 /4 I'r
(65)
en donde £ = 2. De esta manera se obtiene
d* 4 d* 2 dy
—é == —; + _2_‘21 (66)
dr =272 dt I'r2 dt
la cual, despejando ‘r';,"',conduce a
d*y  I*r?d?y  T?r d.y. 7

dti2 ~ 4 dr2 ' 4 dr

Al introducir esta expresion en (62), se encuentra una ecua-
cion diferencial lineal de segundo orden

272 d?y LT I2r rh,-' 1
4 dr? 4 dr 4

=7y, (68)

72% + T;—': -7y =0. (69)
Esta ecuacién es la de Bessel modificada (Abramowitz &
Stegun, 1972; Arfken & Weber, 2005), y su solucion es
una combinacion lineal de funciones de Bessel modificadas
de primera especie I, y de segunda especie K >* respecti-
vamente y de orden cero. Entonces la solucién del factor de
escala viene dada por

4 2
4 e f(ﬂ'l To(T) + aa Ky (7)), (70)
en donde a; y a2 son constantes.

Al igual que en la Seccion 3, se obtiene el parimetro de
Hubble a partir de su definicion H = £:

4 1

200 = = (a1 Ij() + a2 K; (f))%. 1)
con a1(7) .
(T . ~I't

9o (L). o

en donde la prima indica la derivada con respecto al pardme-
tro 7. Las derivadas requeridas para las funciones de Bessel
modificadas son

Iy(r) = Ii(7), (73)

K, (1) = =K\ (1), (74)

en donde I;(7) y K(7) son las funciones de Bessel modi-
ficadas de primera y segunda especie respectivamente y de
orden uno. Finalmente, se encuentra que la evolucién en el
tiempo del pardmetro de Hubble viene dada por

_Ir (n-gﬁ', (1) — mI.(T)) _

4 (\:2[({}(?’) + (}:1]{}(7—) @3

Las constantes o y as > se determinan a partir de las con-
diciones iniciales H(t = 0) = Hy y a(t = 0) = 1, y sus
valores corresponden respectivamente a

4H, _ [4H,
a = Hy {Kl ( F’) - Ixu( rf )] . (76)

*I'Lo interesante de esta ecuacion es que depende tinicamente de la densidad de energia de vacio al inicio del periodo inflacionario y de cémo ésta decae en

densidad de energia de radiacién.

22 - . e . . . . . . . .
=“Las funciones de Bessel modificadas de primera especie presentan un crecimiento de tipo exponencial mientras que las de segunda especie presentan una

atenuacion tambien de tipo exponencial.

2 - . - . . .
230bservando cuidl debe ser el valor de las constantes, se determina que cvp > o para que el término aa Ko (7) de la ecuacion (70) domine sobre el otro
término de tipo decreciente y proporcione una expansion acelerada. Lo anterior es debido a que Ky(7) crece a medida que transcurre el tiempo debido a la

relacién inversa 7 = mpe~ 11/2
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4H,, 4H,
oy = Hy {r.( F*)M.( r“)]. (77)

en donde se ha encontrado que 7(t = 0) = 75 = '—IH’-

La Figura 3 ilustra la evolucién en el tiempo (en el rango
800M, ! < t < 2000M, ") del pardmetro de expansion
para el modelo estudiado. En ella se identifica el final de
inflacion (f, ~ 1170 M;‘} con el inicio de un periodo que

corresponde a @ < 0.

La Figura 4 presenta la evolucion en el tiempo del
pardmetro de expansion, para los mismos valores de Hy y
I" usados en la construccion de la Figura 3, en los rangos
700M,; " <t < 1200M, " (Figura4(a)) y 0 < t < 2M
(Figura 4(b)). Se aprecia que el comportamiento del factor
de escala es consistente con un periodo inflacionario primor-
dial. Adicionalmente. se observa segtin la Figura 4(b), que
inflacion comienza cuando a(t = 0) = 1, tal como se habia
escogido.

Con respecto al parimero de Hubble, éste disminuye du-
rante inflacion (ver Figura 5). Se ha tomado como un ejemplo
H, = 0916 M, yI' = 0,01 M,, y se ha determinado que
el valor del pardmetro de Hubble al final de inflacion corres-
ponde a . =~ 0,005 M,

4.5. Parametro de deformacion

De manera similar a como se define uno de los parame-
tros de slow-roll para modelos escalares inflacionarios (Do-
delson, 2003; Lyth & Liddle, 2009; Mukhanov, 2005;
Weinberg, 2008), se define el parimetro de deformacion
asociado al modelo de inflacién sin inflatones sin ninguna
aproximacion:

H i/a

=g +1 (78)

Este es una funcién dependiente del tiempo debido a la trans-
ferencia de energia. Reemplazando la ecuaciones (33) y (34)
en la definicion anterior se obtiene

3P 3p+ 3P
ey D02 4y 0TI

79
2p 2p @9

Sustituyendo las expresiones (36) y (37) se determina el
pardmetro de deformacion

2p,

ét) = —.
() PA T+ Pr

(80)

Otra manera de expresar tal ecuacién es multiplicar y divi-
dir por la densidad critica p,., de tal forma que ¢(t) ** queda
expresado en términos del pardmetro de densidad®; asf

2Q,
é(t) = ————
€M) Qp + 9O,
Para obtener una expresion que dé cuenta de la evolucion del
parametro de densidad en términos de la densidad de energia
de vacio, se despeja de la ecuacion de Friedmann para el fon-
do métrico (Ec. (33))

=20 (81)

167

2= —
3MZH?

(oA +pr), (82)

16mpy 1672, p.. 167 pa
= 9= = 2Q,.. (83
ZHHEH‘2 3 3;11'!?H2 3A-I§H2 3 (83)
en donde se ha hecho uso de la ecuacion (7). De (81) y (55)
se concluye que

16mpage""

(t) =2 —
) M2 H?

(84)
y de esta forma se ha obtenido una expresion para la evolu-
cién del pardmetro de deformacion®®.

Para el andlisis del pardmetro de deformacién es conve-
niente dirigir nuestra atencion a la ecuacion (80) e ignorar por
un instante su foma exacta (84). Al inicio de inflacidn existe
solo una pequena contribucién de la densidad de energia de
radiacion a la densidad de energia total. de modo que el de-
nominador en (80) estd controlado por py. Asi, puesto que
PA = p,. se obtiene que

el (85)

Inflacion termina cuando @a = 0. De acuerdo a (41), es-
to ocurre cuando py = p,, es decir, cuando el pardmetro de
deformacion toma el valor

é=1. (86)

Cuando prdcticamente “toda” la densidad de energia de
vacio es convertida en densidad de energia de radiacion, p,.
controla el denominador y por tanto ¢ = 2. El Universo en
este momento estd completamente lleno de radiacién gracias
a la produccion de particulas.

El comportamiento de ¢, de acuerdo al anterior andlisis,
puede ser visualizado en la Figura 6. Al inicio de inflacion se
tiene que ¢ < 1 dado que € ~ p,.. A medida que transcurre el
tiempo la densidad de energia de radiacién aumenta debido
a la transferencia de energia hasta que domina el contenido
energético del Universo, lo cual ocurre cuando € =~ 2.

(1) se puede interpretar, segin la expresion (81). como una medida de la cantidad de radiacién existente en la etapa inflacionaria.
BE| pardmetro de densidad total cumple con la condicion §2;5¢ = 24 + € = 1 (c.f. Ec. (8)).
*6No hay que olvidar que ahora el pardmetro de Hubble evoluciona segiin la solucion (75).
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Figura 5: Evolucion temporal del parametro de Hubble para un universo compuesto por dos fluidos interactuantes: vacio
y radiacion

Se aprecia que el pardmetro de Hubble disminuye durante inflacion. Se ha tomado Hy, = 0,916 M, yI' = 0,01 M,,. Las unidades
para el pardmetro de Hubble y para el tiempo son tales que H,, = HM P_’ (unidades de energia de Planck) y t, = t M, (unidades
de tiempo de Planck) respectivamente. El valor del pardmetro de Hubble al final de inflacion corresponde a H, ~ 0,005 M,,.

m>

2.0 [

L5 |

1.0 =

05|
] r;?
0 500 1000 1500 2000

Figura 6: Evolucion temporal del parametro de deformacién para un universo compuesto por dos fluidos interactuantes:
vacio y radiacion

Al comienzo de inflacion, ¢ < 1 y ademds es proporcional a p.. A medida que transcure el periodo inflacionario, mds y mds
energia de vacio es transferida a energia de radiacion a través del acoplamiento I'. La linea horizontal indica el final de inflacion
ycorresponde a ¢ = 1. Se ha tomado H;, = 0,916 M, yI' = 0.01 M,,. Las unidades de tiempo son tales que t,, = t M, (unidades
de tiempo de Planck).
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4.8. Temperatura post-inflacionaria

Al final de inflacién gran parte de la energia de vacio
ha sido convertida en energia de radiacion. Para este punto
crucial de la historia del Universo se tiene una temperatura,
la cual es caracteristica segun el modelo en consideracion,
denominada temperatura post-inflacionaria®® 7, en la cual
pr = par = praoe "', De la ley de Stephan-Boltzman se
obtiene una relacion para la densidad de energia de radiacion
y la temperatura p, = %5¢.(7;)T* (Lyth & Liddle, 2009)
en donde g. (7)) es el nimero de grados de libertad internos
de la coleccion de particulas elementales que se tiene segtin
el modelo de fisica de particulas que se considere?. Asi

30 1 WE
T, = | = ———p LA 96
[?r'zg,,,(T,.)p'm:| € (96)
= T, = 0,4p) e~ Tt /4, ©7)

en donde se ha obtenido una expresion para la temperatura
post-inflacionaria en términos de la densidad de energia de

vacio inicial y la razén de decaimiento®.

Otra relacion de utilidad es la ecuacion de Friedmann al
inicio de inflacion

s 87‘-9:\0
2
= i 98
T aMz (8)
de aqui que
o\ 1/4
; 3 ;
ﬂ;lx/ul = (g) (M, Hy)'/2. (99)

Si se considera la escala de Hubble inicial H;, ~ 10" GeV,
entonces
piid 2 0,58 x 10"GeV. (100)

En el estimativo del monto de inflacién se observé que
e~Tt/2 « 1, lo cual implica que e~ T*/2 < 1072, es de-
cir, que esté al menos dos drdenes de magnitud por debajo
de uno. De aqui que I't,, = 9.21. Reemplazando este valor
yel de p‘.l\/[;l en la ecuacion (97), se determina la temperatura
post-inflacionaria para este modelo en particular

T, £10""GeV. (101)

A partir del momento en que inflacién termina, la radiacion
comienza a dominar, dando lugar a la época dominada por la
radiacion (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009; Mukha-
nov, 2005; Weinberg, 2008).

5. Conclusiones

En este trabajo se estudié la dindmica de un modelo cos-
moldgico para la evolucién de nuestro Universo primordial
(Watson, Perry, Kane & Adams, 2007), sin presencia de
campos escalares, y se verifico que este modelo puede gene-
rar un periodo de expansion acelerada cuando se considera
transferencia de energia de vacio a radiacién. Dicha expan-
sion se ve reflejada en la solucién analitica del factor de
escala a(f). Adicionalmente, se determiné que este modelo
puede generar una cantidad de e-folds necesaria para resol-
ver los problemas cldsicos de la cosmologia estindar con
N = 62. De igual forma, se encontré que este modelo puede
proporcionar una temperatura al final de inflacién 7, < 10'7
GeV. Esta temperatura es consistente con el proceso de nu-
cleosintesis, para el cual la temperatura es Ty ~ 1 MeV,
es decir, inflacion ocurre mucho antes que este periodo de
tal forma que no interfiere con la produccion de elemen-
tos ligeros (uno de los pilares observacionales del modelo
estandar del Big Bang caliente). De esta manera, los valores
encontrados anteriormente para cada una de las cantidades
del modelo en cuestion son consistentes con un periodo infla-
cionario primordial (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle, 2009;
Mukhanov, 2005; Weinberg, 2008).

Bajo las condiciones requeridas en los cilculos previos,
se determinaron los valores de los parametros correspondien-
tes para este modelo:

Razén de decaimiento I' < 0,030,

Escala de Hubble al inicio de inflacién Hy, >~ M,

Escala de Hubble al final de inflacién . =~ 0,00501,,,
Densidad de energia de vacio al inicio de inflacion p:\’:;l ol
0.58 x 10" GeV.

Asi, se determind la viabilidad de un mecanismo alter-
nativo de expansion acelarada para el Universo primitivo sin
recurrir a campos escalares fundamentales (tales como el in-
flatén) como elementos indispensables en la construccién de
escenarios inflacionarios.

“$Esta temperatura es andloga a la temperatura de recalentamiento para modelos escalares inflacionarios del tipo slow-roll (Dodelson, 2003; Lyth & Liddle,

2009; Mukhanov, 2005: Weinberg, 2008).

PPara el caso de interés, se tomard el modelo estdndar de particulas elementales con g. (7)) = 106,75 (Lyth & Liddle. 2009).
g ' &
3 e yia i e a 3 A i
0La ley de Stephan-Boltzman es vilida en tanto haya equilibrio termodindmico local, lo cual no es estrictamente cierto en el modelo en consideracién en
donde los dos fluidos, el de vacio y el de radiacion, estin interactuando mutuamente. Sin embargo, y debido a que el cdleulo de la temperatura se estd realizando
al final de inflacién, se pude asumir con buena aproximacion (véase las ecuaciones (45), (46), y (55)) que la interaccién entre los fluidos para ese entonces es lo
suficientemente débil de tal manera que la ley de Stephan-Boltzman brinda un valor correcto para T..
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