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RESUMEN

En esta tesis se investigd la dindmica del precalentamiento postinflacionario mediante
simulaciones numéricas no lineales en un modelo inflacionario cudrtico en el que el
inflatén estd acoplado a un campo escalar secundario. El objetivo fue analizar cémo el
pardmetro de acoplamiento entre ambos campos afecta la eficiencia del precalentamiento,
la estructura de bandas de inestabilidad asociadas a la resonancia paramétrica y la
transicion hacia el régimen no lineal. Las simulaciones se realizaron con el cédigo
CosmoLattice, utilizando un modelo de potencial cudrtico, lo que permitié explorar
distintos regimenes dindmicos, desde resonancia estrecha hasta resonancia ancha fuerte,

asi como comparar escenarios con y sin expansion cosmolégica.

Se analizaron la evolucién del inflatén promediado en volumen, el crecimiento de sus
fluctuaciones espaciales y la redistribucion de la energia entre sus componentes cinética,
potencial y de gradiente. Asimismo, se identificé operacionalmente el inicio del régimen
de retro—reaccion y se evalud el efecto de la expansion cosmoldgica sobre la eficiencia de
la resonancia. Dado que las simulaciones se efectuaron en variables reescaladas internas
del programa, los resultados se interpretan principalmente en términos adimensionales,
con énfasis en la dindmica no lineal del sistema mds que en una fijacién observacional

de pardmetros.

Los resultados mostraron que, para valores pequefios de ¢, la resonancia paramétrica
permanece ineficiente y la dindmica estd dominada por el modo homogéneo del inflatn.
En cambio, para valores grandes de ¢, emerge una amplificacion resonante altamente
eficiente de los modos inhomogéneos, que produce una transferencia no perturbativa
de energia y desencadena una retro—reaccion temprana, conduciendo ripidamente al
régimen no lineal. Ademads, se encontré que la expansién cosmoldgica amortigua el
crecimiento resonante y retrasa la retro—reaccidn, sin impedir el desarrollo del precalen-

tamiento en el régimen de acoplamiento fuerte.

En conjunto, estos resultados confirman el papel central de la resonancia paramétri-
ca en la dindmica postinflacionaria y muestran la importancia de las simulaciones no
perturbativas para describir la transferencia de energia durante las primeras etapas del
recalentamiento del Universo temprano. El trabajo proporciona asi una caracterizacion
numérica de la dependencia del precalentamiento con el acoplamiento entre campos y
una base para estudios futuros que incorporen disipacion, termalizacién y conexiones

fenomenoldgicas mds directas con observables cosmoldgicos.



INTRODUCCION

Lainflacién cédsmica ha sido propuesta como una extension del modelo del Big Bang para
resolver diversas inconsistencias fundamentales, tales como el problema del horizonte, el
problema de la planitud y la ausencia de monopolos magnéticos [1, 2]. Esta teoria postula
que el Universo experiment6 una fase de expansion exponencialmente acelerada en una
fraccion de segundo posterior al tiempo de Planck. Dicha expansion puede explicarse
mediante la dindmica de un campo escalar llamado inflaton, cuya evolucién temporal

domina la energia del Universo durante este periodo.

Al finalizar la inflacién, el inflatén comienza a oscilar en torno al minimo de su potencial.
En esta etapa, conocida como precalentamiento, se espera que ocurra una transferencia
de energia del inflatén hacia otros campos, iniciando la transicién hacia un Universo
caliente, proceso que posteriormente se estabiliza mediante la termalizaciéon de las
particulas producidas. Una de las caracteristicas fundamentales del precalentamiento es
la posibilidad de produccién explosiva de particulas mediada por resonancia paramétrica,
un mecanismo que involucra crecimiento exponencial de modos de campo acoplados,

generando inestabilidades que requieren un tratamiento numérico detallado.



Capitulo 1

FUNDAMENTOS DE LA COSMOLOGIA

1.1. Principio cosmoldgico

El modelo que mejor reproduce todas las observaciones cosmoldgicas es el llamado
modelo estdndar cosmoldgico, o bien, el modelo ACDM (por sus siglas en inglés,
Cold Dark Matter). En este modelo, A se refiere a la constante cosmoldgica asociada a la
energia oscura, mientras que CDM se refiere a la materia oscura fria, ambos componentes

fundamentales de nuestro Universo.

Este modelo tiene como principio fundamental el llamado principio cosmolégico, el
cual, basdndose en diversas observaciones, establece que el Universo es homogéneo
(todo observador tiene la misma evidencia observacional independientemente de donde
se encuentre) e isotrépico (produce la misma evidencia observacional en cualquier direc-
cién). Es decir, bajo transformaciones de traslacion y rotacién, un observador observaria

la misma estructura del Universo.

Una evidencia observacional de este principio se puede apreciar 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).

Si el principio cosmoldgico es vélido, resulta mds sencillo concebir la posible geometria
del espacio-tiempo a grandes escalas. Adicionalmente, dada la velocidad finita de la luz,
entendemos que las observaciones de las galaxias revelan informacién sobre como era
el Universo cuando la luz detectada fue emitida y, por lo tanto, es posible establecer con

cierta precision aspectos de la dindmica del espacio-tiempo.

Esta informacion se codifica en una métrica, sobre la cual se introduce un tensor de
energia-momento que contiene la informacidn sobre el contenido del Universo, de manera
consistente con el principio cosmoldgico. La geometria que mejor se adapta a este
principio y a las observaciones de la expansion del Universo estd representada por la
métrica de Friedmann-Lemaitre—Robertson—Walker (FLRW).

Esta métrica, compatible con el principio cosmoldgico, admite que la componente es-
pacial del espacio-tiempo sea plana o curva. Observacionalmente, diversas mediciones
han conducido al consenso de que el espacio en el que vivimos es plano. Dado que el

principio cosmoldgico también admite un espacio curvo, surge naturalmente la pregunta



sobre cudl es el origen de la planitud del Universo.

1.2. Relatividad general y su rol en cosmologia

La relatividad general describe la gravedad como una manifestacion de la curvatura del
espacio-tiempo[3]. En este marco, la geometria estd determinada por la distribucion de
materia y energia, y a su vez dicha geometria gobierna el movimiento de los cuerpos.
Esta teoria resulta fundamental en cosmologia, ya que permite modelar un universo

dindmico, homogéneo e isotropico en expansion [1].

Matematicamente, las coordenadas del espacio-tiempo se representan mediante las cuatro
componentes de un cuadrivector de posicién x# (u = 0, 1,2, 3), donde x° corresponde
a la componente temporal y los indices 1,2, 3 representan las coordenadas espaciales.
A lo largo de este trabajo se adopta la convencion usual en relatividad general, segtin la
cual los indices latinos (i, j, k) denotan coordenadas espaciales, mientras que los indices

griegos (u, v, a, B) recorren todas las coordenadas del espacio-tiempo.

En relatividad general, el tensor métrico define el producto escalar en el espacio-tiempo
y determina la forma en que se miden las distancias entre eventos. Estas distancias se

expresan mediante el intervalo espacio-temporal [1, 3]

ds® = dx - dx = Suv dxHdx”. (1.1)

En la expresion anterior se ha utilizado la convencion de suma de Einstein, segtn la cual
los indices repetidos implican una sumatoria sobre dichos indices. Como caso simple de

espacio-tiempo plano, se introduce la métrica de Minkowski, dada por

8uv = Nuv,

con componentes diag(1,—1,—1,—1). El tensor métrico y su inversa satisfacen ademas

la relacion
8ua8” = 6};. (1.2)

En el espacio-tiempo de Minkowski, las particulas se desplazan en lineas rectas en
ausencia de fuerzas. En un espacio-tiempo curvo, esta nocién se generaliza a la de
geodésica, es decir, la trayectoria extrema entre dos puntos. En relatividad general, una

particula libre sigue precisamente una geodésica.
Para describir dichas trayectorias, se introduce un parimetro afin A, respecto del cual la
ecuacion geodésica se escribe como
d’x+ L dx® dxP
diz2 " dy da

=0. (1.3)
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Aqui, F(’; 5 Son los simbolos de Christoffel, los cuales se definen en términos del tensor

métrico como
Ho_ 1guv 08av + 98 pv _ 98ap
af 2 oxB ~ Ox® ox¥ |’

(1.4)

Los indices elevados en g"” indican que se trata del tensor métrico inverso de g, ; es

decir, g"” corresponde a la matriz inversa de g,,.

Si bien la métrica de Minkowski describe un espacio-tiempo plano y sin expansion, en
cosmologia es necesario emplear una geometria dindmica que permita describir un uni-
verso homogéneo e isotropico en expansion. Para ello se utiliza la métrica de Friedmann—
Lemaitre—Robertson—Walker (FLRW). En este trabajo, ademés del caso Minkowski co-
mo escenario sin expansion, se considerd también un fondo FLRW para incorporar la

expansion cosmoldgica de manera auto-consistente.

En el marco de la relatividad general, el espacio-tiempo no es fijo ni estdtico, sino que
evoluciona de acuerdo con el contenido energético del Universo. Por ello, la medicion de
distancias en cosmologia es mds sutil que en la fisica cldsica o en geometrias euclidianas.
La métrica del espacio-tiempo determina como se miden las distancias y los intervalos
de tiempo, y en el caso cosmoldgico esta dependencia estd gobernada por el factor de

escala a(t), que describe la expansién del Universo con el tiempo.

Existen dos formas comunes de medir distancias en cosmologia: La relatividad general
nos dice que la métrica del espacio-tiempo determina como se mide la distancia y el
tiempo, y esa métrica depende del factor de escala a(r), que describe como se expande

el Universo con el tiempo [1, 3]. Existen dos formas comunes de medir distancias:

= Distancia comdvil: permanece constante con el tiempo, ya que sigue la cuadricula

de coordenadas que se expande con el Universo.

= Distancia fisica: cambia con el tiempo porque crece a medida que el Universo se

expande.

Ninguna de las dos mide siempre lo que realmente nos interesa en observaciones astro-
nomicas. Un ejemplo es la luz proveniente de una galaxia lejana: si la galaxia emitié
la luz cuando el Universo tenfa un factor de escala mucho menor (por ejemplo, a un
corrimiento al rojo z = 3) y la luz llega hoy tras una gran expansion del Universo, no es
evidente qué distancia debe usarse para relacionar propiedades como la luminosidad de

la galaxia con el flujo observado.
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Por ello, el punto de partida para calcular distancias cosmoldgicas es la distancia co-
movil, que se define sobre la rejilla de coordenadas del Universo y es mateméaticamente
sencilla. En este marco, durante un intervalo de tiempo pequefio d¢, la luz recorre una
distancia comévil dx = dt/a. Por lo tanto, la distancia comévil total recorrida por la luz
que comenzo su viaje desde un objeto en el tiempo ¢, cuando el factor de escala era a (o

el corrimiento al rojo era z = 1/a — 1)[1] es:

0 dr’ bodd ¢ d7
X :/ p :/ p B = B (15)
ooat)  Jawa?H(a) Jo H(Z)

Aqui hemos cambiado la variable de integracion de t’ a a’, lo cual introduce el factor

adicional ¢ = aH en el denominador, y finalmente a z’. Como deja claro la expresion
final, para valores pequefios de z, podemos escribir la distancia comévil cosmoldgica
como y = z/Hy. Como se muestra en la Figura 1.1, las distintas definiciones de distancia
en cosmologia distancia comdvil, distancia angular y distancia de luminosidad difieren

debido a la expansion del Universo.

100

Distance [h~! Mpc|
2

102 Ll 1 1 s aal L L I T

0.1 1.0 10.0

L

Figura 1.1: Tres medidas de distancia en el Universo euclidiano en expansion, dentro del
modelo cosmoldgico de concordancia: la distancia comovil y, la distancia angular d4 y
la distancia de luminosidad dj, [1].

En el estudio del Universo en expansion, homogéneo e isotropico, el andlisis se centra
en la caracterizacion de sus componentes fundamentales, tales como la materia, la
radiacién y otras formas de contenido energético. La isotropia del espacio impone

restricciones estrictas sobre las cantidades fisicas relevantes: en particular, la existencia
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de un momento o una velocidad promedio no nula introduciria direcciones privilegiadas,
rompiendo dicha simetria. En consecuencia, la descripcion macroscopica del contenido
del Universo se realiza exclusivamente en términos de cantidades promedio, siendo la

densidad de energia y la presion las variables dindmicas esenciales.

De manera andloga a como la energia y el momento de una particula se combinan en el
cuatrimomento relativista, la densidad de energia y la presion se integran en un nico
objeto tensorial, el tensor energia-momento. En el marco de la relatividad general, este
tensor describe la distribucion de materia y energia en el espacio-tiempo y actia como

fuente de la curvatura gravitacional.

La distribucién de materia y energia se representa mediante el tensor energia-momento
T!'. Para un fluido perfecto, compatible con la homogeneidad e isotropia del Universo
descrito por la métrica de FLRW, dicho tensor adopta una forma diagonal en el sistema

de coordenadas comdviles, dada por

T!' = diag(p, -P,-P,-P), (1.6)

donde p denota la densidad promedio de energia y P la presion isotropica del fluido
que modela el contenido del Universo. Aunque esta expresion coincide formalmente con
la de un fluido ideal en reposo, no todos los componentes cosmoldgicos se comportan

estrictamente como fluidos clasicos.

El tensor energia-momento desempefia un papel central en las ecuaciones de campo
de Einstein, y su evolucién temporal refleja la conservacion local de la energia y el
momento. En el limite cldsico, en ausencia de gravedad y para velocidades pequefias,
dicha conservacion se describe mediante las ecuaciones de continuidad y de Euler. Sin
embargo, en relatividad general no es posible emplear derivadas ordinarias, ya que estas
dependen del sistema de coordenadas. En su lugar, se introduce la derivada covariante,

lo que conduce a la condicién de conservacion

M
VT“=6L+F“T“—F“T”:O (1.7)
HEy = gpn T anty T e = '

Esta ecuacion constituye la formulacién relativista general de las ecuaciones de conti-
nuidad y de Euler, o, de manera mas general, la expresion matematica de la conservacion

local de la energia y el momento.
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Otro objeto fundamental en la descripcion geométrica del espacio-tiempo es el tensor
de Riemann, el cual contiene informacién completa sobre su curvatura. Este tensor se

define como

Rb,=0h,  ~T00), T8, +00.10,, (1.8)

y satisface la relacion de conmutacion de derivadas covariantes

[D,,D,]VP = RS V. (1.9)

Un aspecto relevante del tensor de Riemann es que, al expandir la métrica hasta segundo
orden en las coordenadas x* y fijar un sistema de referencia centrado en un punto

arbitrario de la variedad riemanniana, esta puede aproximarse por

1
8uv X Ouy — gRyvaﬁxaxﬁa (1.10)
donde

Ruvap = guiRyqp: (1.11)

La expansion dada en Ec.1.10 muestra que el tensor de Riemann cuantifica las des-
viaciones locales de la métrica del espacio-tiempo con respecto a la métrica plana,

proporcionando una medida precisa de la curvatura intrinseca de la variedad.

A partir del tensor de Riemann se define el tensor de Ricci mediante la contraccion de

dos de sus indices,

Rop = Rﬂﬂﬂ = 8" " Ryaup, (1.12)

(07

asi como el escalar de Ricci, definido por

R = g#VR/JV = R:ll_tl = gﬂvgaﬁRa'/_lﬁv- (113)

El tensor de Ricci es simétrico, R,g = Rg,, y junto con el escalar de Ricci permite definir

el tensor de Einstein como

1
G = R ~ 2g"R. (1.14)
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El tensor de Einstein, de cardcter puramente geométrico, se relaciona con el tensor

energia-momento mediante las ecuaciones de campo de Einstein,

" = kT", K= SnGy

_ 87TGN

G*”
o4

, 1.15
- (1.15)

donde G es la constante gravitacional de Newton y ¢ la velocidad de la luz. En unidades

naturales, tomando G = ¢ = 1, las ecuaciones de campo se reducen a

G" = 8aTH". (1.16)

Métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)
La métrica FLRW representa la geometria que mejor se adapta al principio cosmoldgico
y a las observaciones de la expansion del Universo. El intervalo correspondiente estd

dado por:

ds? = —dt* + d2(1) +r2d6* + r’sin*0d¢? |, (1.17)

r
1 —kr?

Donde (¢,r, 6, ¢) son coordenadas comdviles, la dependencia temporal es agregada por
medio del factor de escala. Ademds k es el pardmetro de curvatura y puede tomar los
siguentes valores: k = 1 para un espacio cerrado, k = 0 para un espacio planoy k = -1
para un espacio abierto. Podemos obtener una relacion entre las distancias fisicas (d )

y las distancias coméviles y, a partir del factor de escala, como sigue:

dr =a(t)x, (1.18)

También, se define el tiempo conforme como

dt
T:/ %, (119)

entonces, la métrica FLRW en términos del tiempo conforme es :

ds* = a*(1) [de — ( +r2do* + rzsinzedgbz)] , (1.20)

1 —kr?

El tensor métrico para la métrica FLRW es:



1 0 0 0
2
0 ———= o0 0
8uv = 1 —kr > (L.21)
0 0 —a?r? 0
0 0 0 —a’r*sin®6

las componentes no nulas del tensor de Ricci y del escalar de Ricci estdn dadas por:

; 2 . 2
DY +2£ gy +£
a a a? a \a a?

Empleando Ec.1.22, la componente (u,v) = (0,0) de las ecuaciones de campo de

ROO = —3g, Rl.j = — gi]‘, R = _6 ’ (1'22)
a

Einstein Ec.1.14 conduce a

i 1 _|d (a\> k
3—-+=6|=-+|—-| +—|=8np, (1.23)
a 2 |la \a a?
que, al simplificarse, puede escribirse como
.2
a k 8nm
= =—0p, 1.24
T3P (1.24)
Definiendo el pardmetro de Hubble al tiempo # como
Hi) = 2, (1.25)
a

y sustituyendo en Ec.1.24, llegamos a la llamada ecuacion de Friedmann

H? + =5 =3P (1.26)

La ecuacion de Friedmann es también expresada en la forma

k 8 ol
LN e 127
a2~ 3pef Oc (1.27)

donde la llamada densidad critica p. = 3H? /8 define el valor que la densidad de energia

p debe tomar a un tiempo ¢ para que el lado derecho de Ec.1.27 se anule y, por lo tanto,
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el espacio-tiempo (al tiempo #) sea plano, es decir, kK = 0. Por ejemplo, al tiempo actual
to, con el valor medido del pardmetro de Hubble Hy = H(ty) ~ 67.8km/s Mpc [3].

Tambien se puede obtener

i 4 P
a__7Gn(,432), (128)
3 c?
Sustituyendo unidades naturales tenemos:
. 4
2= p+3p), (1.29)
a 3

LaEc.1.26 y Ec.1.29 se conocen como ecuaciones de Friedmann y describen la dindmica
del Universo en funcidn de la presion y la densidad total. A partir de 1a Ec.1.29 se obtiene

la ecuacion de continuidad.

p+3H(p+P)=0. (1.30)

Segun el tipo de componente descrito por el fluido perfecto, la ecuacion de estado P = wp

puede adoptar distintos valores de w

%, Radiacién
w =10, Materia (1.31)
—1, Energia del vacio

El pardmetro w depende del tipo de fluido considerado y determina su comportamiento
dindmico en un Universo en expansion. La densidad total del Universo puede descom-
ponerse en tres componentes fundamentales: la radiacion (v = %), asociada a particulas
relativistas como fotones y neutrinos; la materia (w = 0), correspondiente a particulas
no relativistas —incluyendo la materia bariénica y la materia oscura— cuya presion es
practicamente nula (P,, =~ 0); y la energia oscura (w = —1), responsable de la expansién

acelerada del Universo [4].

Al sustituir la ecuacion de estado P = wp en la Ec.1.30, se obtiene

do _d
P 31w =0 (1.32)
P a
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Al resolver directamente por integracion la ecuacién diferencial obtenida, se determina
como evoluciona la densidad de energia en funcién del factor de escala, obteniéndose el

siguiente resultado:

-3(w+l1)
a4 ) , (1.33)

el

ao
Al reemplazar la Ec.1.33 en la primera ecuacién de Friedmann (Ec.1.24), considerando
un Universo plano y compuesto inicamente por un solo fluido dominante, se obtiene la

evolucion del factor de escala en funcion del tiempo.

2

3(w+l) .
ao(tio) U siw# 1

a(t) = (1.34)

et siw = -1

Radiacion Coésmica de Fondo de Microondas (CMB)

La Radiacién Césmica de Fondo de Microondas constituye una de las principales he-
rramientas para estudiar la evolucion temprana del Universo. El limite mds remoto que
podemos observar corresponde a la superficie de tltima dispersion, época en la cual
los electrones libres quedaron ligados a los protones para formar d4tomos de hidrégeno.
Este proceso, conocido como recombinacién o desacoplamiento, ocurrié alrededor de
un corrimiento al rojo de z = 1090. Antes de este evento, los fotones se encontraban
estrechamente acoplados a bariones y electrones; posteriormente, pudieron propagarse

libremente a través del cosmos, conformando la radiacién que hoy detectamos.

La existencia de esta radiacion fue predicha por el modelo cosmolégico estdndar, pe-
ro no fue confirmada experimentalmente hasta 1964, cuando Arno Penzias y Robert
Wilson, trabajando en los laboratorios Bell en experimentos de telecomunicaciones sate-
litales, detectaron de manera accidental un exceso de radiacion isotrépica en la banda de
microondas. Utilizando una antena enfriada con helio liquido, observaron un fondo de
radiacidén presente a cualquier hora del dia, sin poder asociarlo a fuentes terrestres o astro-
fisicas conocidas. La sefial detectada correspondia a una frecuencia de aproximadamente

4080 MHz, es decir, una longitud de onda cercana a 7.35 cm.

Posteriormente, diversos experimentos realizados desde telescopios terrestres, satélites
y globos estratosféricos confirmaron la existencia de dicha radiacion, encontrando que

su espectro coincidia con el de un cuerpo negro a una temperatura de 7p = 2.726 K. En
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efecto, la distribucion espectral de energia de un cuerpo negro estd descrita por la ley de
Planck [3]:

1

_ 3.
u(v,T) =8mhv I — 1’

(1.35)

donde / es la constante de Planck, kp la constante de Boltzmann, y v la frecuencia de
la radiacion. Al graficar esta distribucion para T = 2.726 K, se observa que el maximo
del espectro ocurre alrededor de v ~ 160.24 GHz, en la regién de microondas, lo que

confirma el caracter térmico de la CMB.

Un aspecto fundamental de la radiacion césmica de fondo es que no es perfectamente
isotrépica. Observaciones de alta precision han revelado la presencia de anisotropias de
temperatura a un nivel de una parte en cien mil. Estas pequeiias fluctuaciones corres-
ponden a inhomogeneidades primordiales en la densidad de materia, consideradas las

semillas de la formacién de estructuras césmicas posteriores, como galaxias y cimulos.

La primera deteccion de anisotropias a grandes escalas angulares fue realizada en 1992
por el satélite COBE (Cosmic Background Explorer). Posteriormente, experimentos
como BOOMERanG, MAXIMA vy, de manera destacada, la mision WMAP (Wilkin-
son Microwave Anisotropy Probe) proporcionaron mediciones cada vez mds precisas,

permitiendo determinar con gran exactitud pardmetros cosmoldgicos fundamentales [5].

Finalmente, la misién Planck permitié obtener un mapa de alta resolucion de las an-
1sotropias de la CMB. Dicho mapa constituye una instantdnea de la luz mds antigua del
Universo, registrada cuando éste tenia apenas 380 000 afios de edad. Como se muestra en
la Figura 1.2, en €l se observan diminutas fluctuaciones de temperatura que corresponden
a regiones con densidades ligeramente distintas, las cuales representan las semillas de

toda la estructura futura: las estrellas y galaxias que pueblan el cosmos en la actualidad

[6].

1.3. Problemas del modelo del Big Bang caliente

Problema de planitud

Realicemos una extrapolacion considerable y supongamos que las ecuaciones de Einstein
se mantienen vdalidas hasta la era de Planck, momento en el cual la temperatura del
Universo alcanza Tp; ~ 10'® GeV. A partir de la ecuacién correspondiente a la curvatura
Ec.1.27.

Teniendo: 2 = Q (1.36)

Q-1=
H%a? Pe




13

Figura 1.2: Las anisotropias del fondo c6smico de microondas (CMB) observadas por la
mision Planck [6].

vemos que si el Universo es perfectamente plano, es decir k=0 (Q = 1), entonces lo seria
en todo el tiempo, pero si existe un termino de curvatura la dependencia temporal Q — 1

seria diferente [2].
Durante un periodo de radiacion (RD):

Q—1xa’ Teniendo H?>o«a™ (1.37)

Durante un periodo de materia (MD):

Q-1xa, (1.38)

En ambos casos, Q — 1 disminuye al retroceder en el tiempo. Dado que hoy en dia Qp — 1

es del orden de la unidad.

Esto significa que, para obtener el valor actual cercano a 1, el valor inicial de (Q — 1)
debid estar ajustado a un niimero increiblemente préximo a cero, pero sin ser exactamente

cero [2]. Por eso este problema también se conoce como el problema del ajuste fino

[4].

Problema de horizonte

El problema del horizonte constituye una de las principales limitaciones del modelo del
Big Bang caliente y surge al confrontar la teoria con la homogeneidad observada en
la radiacién césmica de fondo (CMB). Para un rayo de luz radial en un espacio plano

descrito por la metrica FLRW se cumple [4]:

ds* = di* — a(t)*dr* = 0, (1.39)
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lo cual permite calcular la distancia recorrida por la luz entre dos instantes como:

ty
r = / di (1.40)
t

m’

i

De aqui se define el horizonte de particulas, que representa la regién causalmente

conectada desde el inicio del Universo hasta un tiempo ¢:

tody a) dlna
1) = = , 1.41
(1) /Oa(t,) /0 = (1.41)

En un Universo dominado por radiacién o materia se obtiene

2
143w

Thp (aH)™, (1.42)

donde w = p/p es el parametro de estado. En estos casos, el horizonte de particulas crece

con el tiempo, pero siempre es menor que el radio de Hubble comévil Ry = (aH) ™.

El problema del horizonte surge porque, segtin la cosmologia estdndar, en el momento
del desacoplamiento de la radiaciéon césmica de fondo, las regiones del Universo que hoy
conforman nuestro horizonte observable no pudieron haber estado en contacto causal.
El célculo muestra que la longitud correspondiente al radio de Hubble actual proyectada
a la época del desacoplamiento, Ay (7;5), es mucho mayor que el horizonte causal en ese
tiempo, Hl‘sl. Al comparar los volimenes asociados se obtiene:

@ = (5)_3/2 ~ 10°. (1.43)

H;? Tjs

Esto implica que el Universo visible contenia aproximadamente un millén de regiones
desconectadas causalmente. Sin embargo, las observaciones muestran que todas esas
regiones tienen hoy la misma temperatura promedio (7" = 2.725K) con fluctuaciones
diminutas del orden de AT /T ~ 107>. Es decir, regiones que nunca pudieron comunicarse

presentan un espectro de cuerpo negro casi perfecto y una isotropia sorprendente.

El problema del horizonte puede ilustrarse mediante la Figura 1.3, en la cual la linea verde
representa la escala del horizonte, mientras que la linea roja corresponde a una escala
fisica genérica. Si interpretamos esta tltima como la distancia entre dos fotones que hoy
observamos, la Ec.1.43 muestra que, en el instante de la emision (dltima dispersion),
dichos fotones no pudieron haber estado en causalidad, ya que la linea roja sobrepasa a

la verde.
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Aox<a

H ' «a? (RD)
H 1« a3/2 (MD)

>

log a

Figura 1.3: La escala del horizonte (linea verde) y una escala fisica (Iinea roja) en funcién

del factor de escala a [2].
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Capitulo 2

FUNDAMENTOS DE LA INFLACION

2.1. Inflacién

La teoria inflacionaria constituye una extension del modelo del Big Bang con el ob-
jetivo de solucionar diversos problemas fundamentales en cosmologia. Entre estos se
encuentran el problema del horizonte, la isotropia observada en el CMB, la planitud del
Universo y la ausencia de monopolos magnéticos predichos por teorias de gran unifica-
cion. La inflacién propone una etapa de expansion acelerada del Universo, dominada por
la energia potencial de un campo escalar llamado inflatén. Esta expansion tiene lugar
en una fraccién de segundo, pero es suficiente para expandir causalmente una regién
minudscula del Universo primitivo hasta dimensiones mucho mayores que el horizonte

observable actual [1].

Una etapa acelerada (¢ > 0) requiere presion efectiva negativa (p+3P) < 0, en particular
P < —p/3. En el caso extremo P = —p (fase de Sitter), las ecuaciones de Friedmann
junto con la conservacion de la energia implican una densidad de energia y una tasa de
Hubble constantes durante la inflacién, p = constante y H; = constante. En este régimen,

la expansion del Universo es exponencial y el factor de escala evoluciona como:

a(r) = ay M1, 2.1)

donde ¢; denota el instante de inicio de la inflacién y a; = a(t;) es el valor del factor de

escala en dicho momento.

Inflacion y el problema del horizonte
Durante la fase inflacionaria, el pardmetro de Hubble es aproximadamente constante,
H =~ Hj, por lo que el radio de Hubble fisico Hl‘l permanece practicamente constante.

En cambio, el horizonte de particulas fisico crece aproximadamente como

Rir(1) = a(1) / a‘Z:) ~ %} (2.2)

donde se ha utilizado que a(t) « ef!" durante inflacién. Por otra parte, el radio de Hubble

comévil (aH)~! decrece exponencialmente,
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(aH)™' = (Hb) e~ HiG=10), (2.3)

Como consecuencia, escalas fisicas que inicialmente se encontraban dentro del horizonte
causal pueden expandirse rdpidamente y salir del radio de Hubble durante la inflacion.
Esto implica que regiones que hoy aparecen causalmente desconectadas pudieron haber

estado en contacto causal antes o durante la fase inflacionaria.

Si denotamos por#; y 7 ¢ el inicio y el final de la inflacion, respectivamente, el crecimiento

del factor de escala durante esta etapa se caracteriza mediante el nimero de e-folds

=)
N =In|— =H1(tf—l1). 2.4)
a

Para que la inflacién resuelva el problema del horizonte, es necesario que el horizonte
observable actual H ! haya estado contenido dentro de una regién causal antes de la
inflacién. Imponiendo esta condicién y asumiendo que la temperatura al final de la
inflacion es aproximadamente la temperatura de recalentamiento, 7y =~ Ty, se obtiene

una estimacion tipica

Ty
N> 67+In|=-], (2.5)
Hi

lo que conduce a un valor caracteristico de

N ~ 0(70). (2.6)

suficiente para explicar la homogeneidad observada en el fondo césmico de microondas

y, por lo tanto, resolver el problema del horizonte.

Inflacién y el problema de la planitud

Durante inflacion, H =~ constante ademas:

1
Q-1l=——o0—. 2.7)

Identificando el comienzo de la fase radiativa con el fin de inflacién,
2
L7 (ﬂ) = e 2N, (2.8)
|Q - 1 |[=l] af
Tomando |Q — 1|,=;, ~ O(1), basta N = 70 para explicar Qp =~ 1 con gran precisién

observacional (localmente el Universo aparece muy plano)[1].
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Inflacion y el problema de la entropia
Si la expansion fuese no adiabdtica durante un intervalo temprano, la entropia comévil
podria aumentar. Parametrizamos el salto entrépico entre el inicio y el fin de la inflacién

como

Sy =238y, (2.9)

donde Z es un factor numérico. Dado que la entropia inicial S; debi6 ser del orden de la
unidad, se requiere Z ~ 10°° para alcanzar la entropia actual del Universo, Sy ~ 10%.

Usando la relacién S « (aT)?>, se obtiene

T,
4 N 21030 (_’) , (2.10)

lo que de nuevo sugiere N ~ 70 (hasta factores logaritmicos). El grueso de la entropia se

produce en la transicion no adiabatica (recalentamiento) que inicia la era radiativa [2].

Dinamica del inflatén
Una forma simple de satisfacer la condicion P < —p/3 es considerar un campo escalar ¢,
denominado inflatén, dotado de un potencial V(¢), cuya dindmica se describe mediante

la siguiente accién [7, 8, 9]:

1 1
S = / d*x\—g [zM,%,R - Egﬂvaﬂqsay(p -V(g)|, (2.11)

donde R es el escalar de Ricci y M}%l = 1/(871Gy) es la masa de Planck reducida. La
ecuaciéon de movimiento del inflatén se obtiene aplicando el principio de minima accidn,

imponiendo §5/d6¢ = 0. En un espacio-tiempo FLRW, esta ecuacién toma la forma

. . Vi
¢+3H¢—?+V(¢):O, (2.12)
donde el punto sobre una variable denota derivada respecto al tiempo cdsmico 7, es
decir, ¢ = dp/dt y ¢ = d’>¢/dt*, mientras que V’(¢) = dV/d¢ representa la derivada
del potencial con respecto al campo escalar. Ademds, el término 3H¢ actia como una
de friccién cosmolégica. La densidad de energia y la presion asociadas al campo escalar

Son

(Vo)?

2q2 "’

(2
po= S 4V(e)+

(2.13)
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;2 2
Py = ¢ _V(g) - (V¢)

(2.14)

Separando ¢(f,X) = ¢o(t) + 6¢, la contribucién del modo cero domina la evolucién

clasica,

%

po =5+ V(¢o), (2.15)
%

Py == = V(o). (2.16)

SiV(gg) > glioz, entonces Py =~ —pg, por lo que la energia potencial del inflatén impulsa

la fase inflacionaria.

Condiciones de slow-roll
Las ecuaciones de Friedmann que gobiernan la expansion césmica bajo el régimen de

slow-roll (¢'02 < Vy|do| < |3H¢o|) toman la forma general [2, 10]:

1 1.
H? = (—¢2 + V(¢>) : (2.17)
3, \2
H=- ! ¢? (2.18)
Coom3, '

Definimos los parametros de slow-roll

. (2 2
H Y
Y B . (2.19)
H? 2M}2,1H2 162Gy \ V
1 V// 1 V//
= A 2.20
T=82Gy V ~3H? 2.20)
5sn—s:—¢—‘?, 2.21)
H o

La aceleracion requiere
ila=(1-e)H*>0 = e<1.

En primera orden (tratando &, 7 aproximadamente constantes), el nimero total de e-folds

€S

%

N = / Hdt ~ ——2 o V d¢, (222)
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y los e-folds restantes desde un valor dado ¢x hasta el final

1 DAN V4
AN =~ —2/ = do. (2.23)
MPl dr |4

Para los modos que salen del radio de Hubble (k = aH), se obtiene

dlnH,%
dlnk

=-2¢. (2.24)
Una estimacion ttil del timing de salida del horizonte para una escala fisica A es

1/4

WMW) +20n({orgay) ~ 0 (L) : (2.25)

AN, ~ 65 +1
A n( 1010 Gev

de modo que las escalas relevantes para la CMB suelen corresponder a AN ~ 60.

2.2. Transiciéon post-inflacionaria

Al finalizar la inflacién, el campo inflatén abandona el régimen de slow-roll y comienza
a oscilar coherentemente alrededor del minimo de su potencial, como se ilustra en la
Figura 2.1. Durante esta etapa, la energia almacenada en el condensado homogéneo
del inflatén debe transferirse a otros grados de libertad, dando inicio al proceso de
recalentamiento. La dindmica de esta transicion es altamente no trivial y puede involucrar
el desarrollo rdpido de inhomogeneidades, cuya evolucién no lineal tiene consecuencias

observables en el Universo temprano [2].

En particular, cuando el inflatén se encuentra acoplado a otros campos, la transferencia
de energia puede ocurrir no solo mediante decaimientos perturbativos, sino también a
través de mecanismos colectivos no perturbativos. Entre estos, el precalentamiento por
resonancia paramétrica constituye un proceso especialmente eficiente, caracterizado por
la amplificacién exponencial de modos de campo en bandas especificas del espacio de

momentos [11, 12].

Aunque la rdpida aparicion de inhomogeneidades durante el precalentamiento puede
actuar como una fuente clédsica de ondas gravitacionales estocdsticas [9], en este trabajo
el énfasis se coloca en la dindmica de los campos escalares y en la redistribucién de
energia asociada al fendmeno de resonancia paramétrica, que constituye el punto de

partida para el andlisis numérico posterior.
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| :
$bcMB Pfin calentamiento
A(P postinflacionario

Figura 2.1: Esquema del potencial del inflatén V(¢), mostrando la evolucién del inflatén
(representado por el punto rojo), desde ¢cmp hasta ¢g, y su posterior oscilacion en una
region de potencial cudrtico asociada al calentamiento postinflacionario [Elaboracion

propia].

Precalentamiento por resonancia paramétrica
Consideremos un inflatén ¢ acoplado a un campo escalar ligero y, descritos por la
Lagrangiana
1 1
L= 50,009+ 5 0,0 0" x = V(9.0), (2.26)
con potencial

1 1
Vg, x) =V(¢)+ §g2¢2)(2 - 5’”)2( X7, (2.27)

donde g denota el acoplamiento entre ambos campos. En este trabajo se considera el caso
paradigmatico de un potencial inflacionario cudrtico acoplado a un campo escalar secun-
dario, modelo ampliamente utilizado en estudios del precalentamiento por resonancia
paramétrica [13].

V(g) = %q’)“, (2.28)

que conduce, tras el fin de la inflacién, a una ecuacién de estado efectiva w ~ 1/3 para

el inflaton oscilante.

Es conveniente introducir el tiempo conforme 7, definido por dt = a(7) dt, y reescalar

el campo inflatén como [12]:
o(7) = a(7) ¢(7). (2.29)
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En el régimen cudrtico temprano se verificaa” /a ~ 0 (donde a’ = da/dT), y la ecuacién

de movimiento del fondo se reduce a:
¢’ +1¢> =0, (2.30)

cuyas soluciones periddicas pueden expresarse en términos de funciones elipticas de

Jacobi. Una parametrizacion estdndar es

e(1) =¢ f(x), (2.31)
donde f(x) satisface
72 _ 1 4
f _5(1—f), (2.32)
con solucién
f(x)—cn(x—x L) (2.33)
0 ) .

donde cn(u, k) denota la funcién eliptica de Jacobi coseno, la cual generaliza al coseno

usual y describe oscilaciones periddicas no arménicas.

Ecuaciones de modo y estructura resonante
Linealizando las ecuaciones de movimiento y descomponiendo en modos de Fourier, los

modos del campo secundario satisfacen

k2
Yk +3Hjr + (; + g2¢2(t)) Ye=0, (2.34)

mientras que los modos del inflatén obedecen

2
$i +3Hdy + (k—2 + 3/l¢2(t)) ¢x = 0. (2.35)
a

Al introducir la variable reescalada Xy = a yi y trabajar en tiempo conforme, se elimina

el término de friccién cosmoldgica, obteniéndose

144

X!+ | K+ a?g%¢ (1) - “—] X; = 0. (2.36)
a
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En el régimen cudrtico, donde a”/a ~ 0, y usando la solucién periddica del inflatén,

esta ecuacion adopta la forma de una ecuacién de Lamé,

d*X;
dz?

+

1

2 2

K“+qcen|z, — ]Xk:O, (2.37)
( \/5)

donde se han definido las cantidades adimensionales

2 k2 g2 \/—
K = —, =, z=VNA@T. 2.38
15 9= ¢ (2.38)
Esta ecuacidn posee coeficientes periddicos, por lo que su andlisis se enmarca natural-
mente en la teoria de Floquet. El teorema de Floquet garantiza que las soluciones pueden

escribirse como

Xk(Z) = €MkZPk (Z), (2.39)

donde Py (z) es una funcién periddicay uy es el exponente de Floquet. La condicion wy >
0 define bandas de inestabilidad en el espacio (k2, g), responsables de la amplificacién

exponencial de los modos y, por ende, del proceso de precalentamiento.

Backreaction y ruptura del régimen lineal

A medida que los modos excitados crecen, la energia transferida al campo secundario y a
las fluctuaciones del inflaton deja de ser despreciable. El precalentamiento lineal termina
cuando los efectos de retro-reaccidon modifican de manera sustancial la dindmica del
modo homogéneo del inflaton, invalidando la aproximacién lineal basada en ecuaciones
de modo. En esta etapa, la energia de gradiente y las contribuciones cinéticas de los
campos se vuelven comparables, dando lugar a una dindmica altamente no lineal [11,
14].

Este régimen marca la transicion hacia una fase turbulenta, caracterizada por una re-
distribucién de energia entre escalas y por la progresiva pérdida de coherencia del
condensado inflacionario. La identificacién del inicio de la retro-reaccién y su depen-
dencia con el pardmetro de acoplamiento g constituye uno de los objetivos centrales del

andlisis numérico presentado en los capitulos siguientes.

Implementacion en CosmoLattice
En CosmoLattice, este escenario se implementa mediante el modelo 1phi4, con po-

tencial A X
V(g x)=76"+3a8°x°, (2.40)
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donde ¢ = g%/A. Las simulaciones en reticula permiten seguir de manera no perturbativa
la fragmentacion del condensado inflacionario, el crecimiento de las fluctuaciones y la

redistribucion de energia entre los distintos componentes del sistema [15, 16].
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Capitulo 3

METODOLOGIA

3.1. Metodologia numérica

Las simulaciones numéricas presentadas en este trabajo se realizaron con el cédigo
CosmoLattice, el cual permite resolver de manera clédsica y no lineal las ecuaciones
de movimiento de campos escalares acoplados sobre una red tridimensional discreta.
En particular, se emple6 el benchmark 1phi4, disefiado para estudiar la dindmica de un

modelo con dos campos escalares reales: el inflatén y un campo escalar secundario.

Este enfoque resulta adecuado para el estudio del pre—calentamiento, ya que durante
esta etapa la amplificacién resonante de modos, la retro-reaccion y la transferencia
de energia entre campos conducen rdpidamente a un régimen no lineal, en el cual las

aproximaciones perturbativas dejan de ser vélidas.

Con el fin de caracterizar de manera controlada el proceso de resonancia paramétrica,
se consideraron dos escenarios complementarios: un fondo sin expansion cosmoldgica
y un fondo en expansion autoconsistente. La comparacién entre ambos casos permitio
distinguir los efectos intrinsecos de la resonancia paramétrica de aquellos asociados a la

expansion del espacio—tiempo.

Asimismo, es importante sefialar que el c6digo no evoluciona directamente las variables
en unidades SI, sino en variables reescaladas internas del programa. En el benchmark

utilizado, dicho reescalado queda fijado por
=1, fi=¢i  w.=V14;, (3.1)

de modo que las magnitudes analizadas en las simulaciones se interpretan principalmen-
te en términos adimensionales. En consecuencia, el objetivo del presente trabajo no fue
realizar una fijacién observacional exhaustiva de pardmetros a partir del CMB, sino es-
tudiar la dindmica no lineal del pre—calentamiento y su dependencia con el acoplamiento

entre campos.

3.2. Modelo y potencial
Se estudié un modelo con dos campos escalares reales: el inflatén ¢ y un campo secun-

dario y. La dindmica del sistema estuvo gobernada por el potencial

A 1
V(g x) = 70"+ 590°x7, (32)
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En la implementacion utilizada, el acoplamiento entre campos se parametrizé mediante
la relacion
2
g =q4, (3.3)

donde A representa el autoacoplamiento del inflaton, mientras que g caracteriza el aco-
plamiento entre ¢ y el campo y a través del término de interaccion % g2¢*x?.porlo queel
pardmetro g se identifica naturalmente como el pardmetro de resonancia, no introduce un
nuevo acoplamiento independiente, sino que mide la intensidad relativa de la interaccién

inflatén—campo hijo respecto al autoacoplamiento cudrtico del inflatén.

En todas las simulaciones se fij6 1 = 9x 1074, mientras que el pardmetro ¢ se vari6 con el
fin de explorar distintos regimenes dindmicos y analizar su efecto sobre la amplificacién

de fluctuaciones y la transferencia de energia desde el inflaton hacia el campo secundario.

3.3. Configuracion numérica

Las ecuaciones de movimiento se resolvieron en unared cubica tridimensional de tamafo
N3 =323, imponiendo condiciones periédicas de contorno. Aqui, el pardmetro N = 32
representa la resolucidn lineal de la reticula y no el nimero de e-folds de la evolucién

cosmoldgica.

La integracion temporal se realizé mediante un esquema de segundo orden tipo Velocity—

Verlet (VV2), con un paso temporal fijo
At =0.01. (3.4)
Las simulaciones se extendieron hasta un tiempo miximo
Imax = 5000, (3.5)

lo cual permitié cubrir tanto la fase lineal inicial como el desarrollo de la resonancia

paramétrica y la aparicion posterior de efectos de retro—reaccion.

Adicionalmente, se utiliz6 una escala infrarroja fija y un corte en el espacio de momen-
tos para la inicializacion de las fluctuaciones, de modo que la evolucién numérica se
restringiera al rango de modos relevante para el fendmeno resonante dentro del marco

de la simulacion.

3.4. Fondos cosmolédgicos considerados
Con el fin de evaluar el papel de la expansion cosmoldgica en la dindmica del pre—

calentamiento, se consideraron dos configuraciones distintas:
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= Fondo sin expansion. Se fijé el factor de escala a la unidad (expansion =
false), de modo que la evolucion de los campos tuvo lugar en un espacio—tiempo
de Minkowski. Este escenario permiti6 aislar los efectos propios de la resonancia

paramétrica, sin la amortiguacién inducida por la expansién cosmoldgica.

= Fondo en expansion. Se activo la evolucion autoconsistente del factor de escala
(expansion = true), resolviendo la dindmica en un fondo FLRW espacialmente
plano. En este caso, el factor de escala y el pardmetro de Hubble evolucionaron
simultdneamente con los campos de acuerdo con las ecuaciones de Friedmann, lo
que permitié evaluar la influencia de la dilucién cosmolégica sobre la eficiencia

de la resonancia y el inicio de la retro—reaccion.

La comparacion sistemdtica entre ambos escenarios permitié distinguir de forma clara
los efectos asociados exclusivamente a la dindmica resonante de aquellos debidos a la

expansion del Universo.

3.5. Condiciones iniciales
Las condiciones iniciales correspondieron a un condensado homogéneo del inflatén con
amplitud inicial distinta de cero, mientras que el campo secundario se inicializé sin

componente homogénea. En particular,
¢p(t=0)=¢o, ¢(r=0)=do, x(t=0)=0, x(t=0)=0. (3.6

Los valores de ¢g y ¢o se tomaron del benchmark 1phi4 empleado en CosmoLattice,
por lo que en este trabajo se utilizaron como condiciones iniciales de referencia adecuadas
para estudiar la dindmica post—inflacionaria dentro del marco numérico considerado. En
este sentido, no se realizé una determinacion independiente de estas cantidades a partir

de una fijacién observacional con datos del CMB.

Sobre este fondo homogéneo se superpusieron fluctuaciones inhomogéneas gaussianas
que representan el vacio inicial del sistema discretizado. Dichas fluctuaciones se trun-
caron mediante un corte en el espacio de momentos. En concreto, se impuso un corte
comovil

kcut =4, (3 7)

de modo que tnicamente se incluyeron modos con |K| < k¢y.

Este procedimiento restringié la inicializacion a un rango finito de momentos adecuado

para el estudio de la resonancia paramétrica, evitando ademads la incorporacién de modos
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de alta frecuencia, asociados a longitudes de onda muy cortas, que no participan de

manera relevante en la amplificacidn resonante y que podrian introducir ruido numérico.

3.6. Observables y criterios de analisis
Para caracterizar la dindmica del sistema se analizaron los siguientes observables, ex-

traidos de los archivos de salida generados por CosmoLattice:

= El valor medio espacial del inflatén, ().

» Laraiz de la varianza espacial del inflatén,

V(66%),

obtenida directamente como rms(¢).

= Las fracciones de energia cinética, de gradiente y potencial asociadas a ambos

campos.

Dado que la simulacion se efectud en variables reescaladas del programa, los observables
se interpretaron principalmente en términos adimensionales. En particular, la evolucién

temporal se analiz6 mediante el tiempo conforme adimensional 7.

En el caso con expansién cosmoldgica, el nimero de e-folds no se introdujo como
parametro fundamental de entrada, sino que se reconstruy$ posteriormente a partir de la

evolucion del factor de escala,

N, =In (ﬁ) (3.8)

a;
utilizando los datos almacenados durante la simulacién y el correspondiente postproce-

sado.

Elinicio del régimen de resonancia paramétrica se identific operacionalmente mediante
el crecimiento sostenido de las fluctuaciones del campo, mientras que la aparicion
de efectos de retro—reaccion se asocié con la saturacién de dicho crecimiento y la

consiguiente pérdida de coherencia del modo homogéneo del inflaton.

En la Tabla 3.1 se resumen los valores de los pardmetros utilizados en las simulaciones.

3.7. Estructura de la simulacién
La estructura general del algoritmo de simulacién se ilustré mediante los flujogramas
mostrados en las Figuras 3.1y 3.2. La simulacidn se organizé como un algoritmo iterativo

que avanzoé en pasos temporales discretos.
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Cuadro 3.1: Parametros utilizados en las simulaciones.

Parametro Valores utilizados
1 9x 10714
q 0,6.3x1073,0.1, 1,2, 5, 10, 20, 30, 100, 500, 1000
N 32
At 0.01
tmax 5000
kcut 4

En cada iteracion se calcularon las derivadas espaciales de los campos sobre la reti-
cula, se evaluaron las fuerzas asociadas al potencial y se integraron las ecuaciones de
movimiento mediante un esquema de segundo orden. De manera periddica se extraje-
ron los observables de interés y se almacenaron estados del sistema para permitir el

postprocesado y, cuando fue necesario, la reanudacion de las simulaciones.

En el escenario con expansidon cosmoldgica, la evolucion del factor de escala y del
parametro de Hubble se incorporé de forma autoconsistente en cada paso temporal,
modificando tanto los términos de gradiente como los términos de amortiguamiento en
las ecuaciones de movimiento. Esta estructura algoritmica permitié seguir de manera
robusta la transicion desde el régimen lineal inicial hasta la fase no lineal dominada por

la retro—reaccion.

Implementacion computacional

La implementacién numérica se llevd a cabo en un entorno de desarrollo en la nube
proporcionado por GitHub Codespaces, el cual permite ejecutar y compilar codigo
directamente desde el navegador en un sistema basado en Linux. Este entorno facilité
la gestion del repositorio y la reproducibilidad del proceso computacional sin requerir

instalacién local.

El cédigo fuente de CosmoLattice fue obtenido desde la plataforma GitHub y com-
pilado utilizando el sistema de construccion CMake. Para ello, se creé un directorio
de compilacién independiente (out-of-source build), con el fin de separar los archivos

generados del codigo fuente. El procedimiento seguido fue:

mkdir build
cd build
cmake

make
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Leer parametros
N, L, dt, n_steps, lambda
seed, out_every, checkpoint_every

Inicializar infraestructura
(phi, pi), laplaciano (stencil/FFT)
1O/ escritor

A

Condiciones iniciales

phi = phi0 + dphi(x)
pi = pi0 + dpi(x)

Diagnostico inicial
E_kin, E_grad, V(phi)
Guardar snapshot t=0

A 4

Bucle temporal (for step = 1..n_steps)

Calcular derivadas espaciales
lap_phi = w2 phi

Integrar EOM (leapfrog)
pi <-pi + dt*(lap_phi - dV)
phi < phi + dt*phi_dot(pi)

ABORT
Dump de estado + log

step % out_every == 0

Guardar salidas
<phi>, <phiA2>, energias

step % checkpoint_every == 0

Checkpoint
Guardar estado reanudable

Figura 3.1: Flujograma de la simulacién del modelo L$* sin expansién cosmolégica

(espacio—tiempo de Minkowski).
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Leer parametros
N, L, dt, n_steps, lambda
a0 (y/o HO)

Inicializar infraestructura
laplaciano (stencil/FFT)

Condiciones iniciales
phi = phi0 + dphi(x)
pi =pi0 +dpi(x)

Inicializar expansion

Calcular tho(t0)
Obtener H(t0)

}

Diagnostico inicial
E_kin, E_grad/a"2, V(phi)

Bucle temporal (for step = 1.n_steps)

Calcular derivadas espaciales
lap_phi= v phi

a del potencial

Fuy
dV/dphi = lambda * phi’3

Integrar EOM con expansion
pi <- pi + dt*(ar-2*lap_phi - dV - fric(H,pi)
phi <- phi + dt*phi_dot(pi,a)

Actualizar expansion
ActualizarHy a
NaN / Inf o inestabilidad

step % out_every ==

Guardar salidas
<phi>, <phi2>
a(n), H

step % checkpoint_every ==

ABORT
Dump de estado

Checkpoint
(incluye a, H)

stej

==n_steps

Figura 3.2: Flujograma de la simulacién del modelo L$* con expansién cosmolégica
tipo FLRW.
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Durante la compilacién fue necesario instalar dependencias externas, en particular la
biblioteca FFTW, utilizada para el cdlculo de transformadas rapidas de Fourier requeridas

en la evolucién de los campos.

El proceso de compilacién generd un ejecutable especifico asociado al modelo seleccio-
nado, denominado 1phi4. La simulacién se ejecuté mediante dicho ejecutable, utilizando

un archivo de pardmetros de entrada:

./1phi4 input=../src/models/parameter-files/lphi4.in

Es importante destacar que el programa requiere que el archivo de pardmetros sea
pasado explicitamente mediante el argumento input, ya que de lo contrario no se cargan

correctamente las variables necesarias para la simulacion.

Durante la implementacién se resolvieron diversos inconvenientes técnicos, incluyendo
errores en la seleccion del directorio de compilacidn, ausencia de dependencias externas
y falta de pardmetros obligatorios en los archivos de entrada. La correcta resolucién de

estos aspectos permitio la ejecucion estable de las simulaciones numéricas.
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Capitulo 4

RESULTADOS

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos a partir de simulaciones numéricas
de la dindmica post—inflacionaria del inflaton, realizadas mediante el c6digo CosmoLAT-
Tice. El andlisis se centra en el estudio del régimen de pre—calentamiento dominado
por resonancia paramétrica, asi como en la transicién hacia el régimen no lineal en el
que los efectos de retro—reaccion se vuelven relevantes. Dado que las simulaciones se
efectuaron en las variables reescaladas internas del programa, los resultados deben in-
terpretarse principalmente en términos de tiempos adimensionales, crecimiento relativo

de fluctuaciones y redistribucion de energia entre campos.

Con el objetivo de caracterizar de manera sistemadtica la dependencia de la dindmica con
el acoplamiento inflatbn—campo secundario, se explora un conjunto amplio de valores
del pardmetro adimensional ¢, abarcando desde el régimen de resonancia débil hasta el
de resonancia ancha. En particular, se consideran doce valores distintos de g (se muestran
en la tabla 4.1, lo que permite identificar regularidades, transiciones y comportamientos

universales asociados a cada tipo de resonancia.

Asimismo, se analizan dos configuraciones fisicas que comparten el mismo potencial

escalar, 1 |
V(g, x) = Z¢4 +54 X7 (4.1)

pero difieren en el tratamiento de la expansion cosmoldgica: un escenario con expansion
auto—consistente, determinado por las ecuaciones de Friedmann, y un escenario sin

expansion, correspondiente a un fondo estatico de tipo Minkowski (a = 1)[16].

La comparacién directa entre ambos escenarios se realiza tinicamente para un subcon-
junto representativo de valores de ¢, seleccionados de modo que cubran los distintos
regimenes de resonancia identificados. Esta eleccion responde a que el efecto de la ex-
pansion actia de manera cualitativamente similar dentro de cada régimen, de modo que
el andlisis detallado de casos representativos resulta suficiente para capturar su impacto

fisico sin redundancia innecesaria.

El capitulo se organiza de la siguiente manera. En la Seccién 4.1 se muestra la evolucién
del inflatén promediado en volumen y de sus fluctuaciones para los distintos valores

del pardmetro de acoplamiento ¢, identificando las fases de resonancia paramétrica y
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el inicio del régimen de retro-reaccion. A continuacion, en la Seccion 4.2 se analiza el
efecto de la expansion cosmoldgica sobre la dindmica de las fluctuaciones, mediante una
comparacion directa entre escenarios con y sin expansion para valores representativos

de g.

Posteriormente, en la Seccion 4.3 se examina la evolucién temporal de las fracciones
de energia del sistema para los distintos valores de ¢, con el fin de caracterizar la
eficiencia de la transferencia de energia y determinar el comienzo del régimen no lineal.
Finalmente, en la Seccidn 4.4 se presenta una comparacidn entre escenarios con y sin
expansion cosmoldgica en términos de las fracciones de energia, permitiendo evaluar de

manera integrada el impacto de la expansion en la dindmica post—inflacionaria.

Cuadro 4.1: Clasificacion operativa de los regimenes de resonancia utilizados en este
trabajo segtn el valor del parametro g.

Rango de ¢ Tipo de resonancia Caracteristica principal
qg<1 Narrow (estrecha/débil) Bandas angostas
1<g<5 Régimen de transicién Narrow — Broad
10 < g < 30 | Broad resonance (moderada) | Amplificacion eficiente
q > 100 Broad resonance fuerte Backreaction temprano

4.1. Evolucion del inflaton promediado en volumen
En esta seccion se presenta la evolucion temporal del inflatobn promediado sobre el
volumen de simulacién, junto con el crecimiento de sus fluctuaciones, para distintos

valores del pardmetro de acoplamiento q.

Las figuras muestran simultineamente el comportamiento del modo homogéneo del
inflatén,

(¢()), (4.2)

y la amplitud de las fluctuaciones espaciales,

(6%(17)), (4.3)

como funciones del tiempo adimensional 7. Las regiones sombreadas indican los in-
tervalos dominados por la resonancia paramétrica y por los efectos de retro-reaccion,

respectivamente.

Resonancia estrecha (narrow resonance): g < 1
Para valores pequefios del acoplamiento, como g = 0, la evolucién del sistema estd

dominada por el modo homogéneo del inflatén. El campo promediado en volumen (¢)
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presenta oscilaciones coherentes y suavemente amortiguadas, mientras que la amplitud
de las fluctuaciones permanece practicamente nula durante toda la evolucién considerada.
Este comportamiento es caracteristico de un régimen dindmico cercano al lineal, en el

cual la transferencia de energia hacia modos inhomogéneos resulta ineficiente [7, 11].

La ausencia de un crecimiento apreciable de /(5¢?2) es consistente con la ausencia
de resonancia paramétrica eficiente en el rango temporal explorado. En este caso, la
expansion cosmoldgica y la dindmica del fondo amortiguan las oscilaciones del modo
homogéneo [12, 17, 18], mientras que las fluctuaciones permanecen subdominantes

durante toda la evolucion considerada.

0.0004

[ 0.0003

| 0.0002

[ 0.0001

0.0000

Vog?

[ —0.0001

[ —0.0002

-0.2 { Resonance Backreaction [ —0.0003

T T T —0.0004
10° 10t 10? 107

0.1 0.7 2.3 45 6.8 8.4
L - - - 0.0004

A=9e— 14, q=0.0063 | [ %0003

| 0.0002

[ 0.0001

0.0000

Vog?

[ —0.0001

[ —0.0002

Resonance Backreaction [ —0.0003

T T T —0.0004
10° 10t 10? 10°

0.1 0.7 2.3 45 6.8 8.4

0.0004

A=9e-14, g=1e-1| [ 2.0003

[ 0.0002

[ 0.0001

0.0000

Vog?

[ —0.0001
[ —0.0002

Resonance Backreaction [ —0.0003

T T T —0.0004
10° 10t 10? 10°

Figura 4.1: Evolucién temporal del inflatén promediado en volumen (¢ (7j)) (Iinea verde)
y de la amplitud de sus fluctuaciones espaciales +/(5¢%(7j)) (linea roja), para valores
pequefios del pardmetro de acoplamiento ¢ = 0, ¢ = 6.3 x 1073 y ¢ = 0.1. En este
régimen, las fluctuaciones permanecen suprimidas y el sistema evoluciona cercano al
régimen lineal, indicando la ausencia de resonancia paramétrica eficiente.
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Régimen de transicion: 1 < g <5

Para valores intermedios del acoplamiento, como g = 1, se observa un cambio cualitativo
en la dindmica del inflatén. Aunque el modo homogéneo continda oscilando de manera
coherente durante la fase inicial, las fluctuaciones comienzan a amplificarse dentro de
la region identificada como resonancia. Este crecimiento, sin embargo, es limitado y
no estrictamente exponencial, lo que refleja un régimen de resonancia todavia poco
eficiente, situado en la transicion entre la resonancia estrecha y la resonancia ancha. La
amplificacion observada sigue siendo sensible al valor de ¢ y no conduce todavia a una

desestabilizacion temprana del condensado homogéneo.[11, 19].

En este caso, la retro—reaccion aparece de forma tardia y con una intensidad moderada, de
modo que el inflatén conserva gran parte de su coherencia durante un intervalo temporal
prolongado. Este comportamiento es consistente con estudios previos que muestran que,
para valores intermedios de ¢, la eficiencia del pre—calentamiento es limitada y altamente

sensible a la estructura fina de las bandas resonantes [12, 17].

Resonancia ancha moderada: 10 < g < 30

En el régimen de resonancia ancha moderada, ilustrado por ¢ = 20y g = 30, el
crecimiento de las fluctuaciones del inflatén se vuelve claramente visible. Durante la
fase de resonancia, la cantidad v/(6¢?) aumenta rdpidamente, mientras que la amplitud
del modo homogéneo comienza a disminuir de forma apreciable. Este comportamiento
indica una transferencia eficiente de energia desde el condensado homogéneo hacia
modos inhomogéneos del sistema, caracteristica de un proceso de pre—calentamiento no
perturbativo [11, 14].

El inicio del régimen de retro-reaccion coincide con la saturacién del crecimiento de
las fluctuaciones y con la pérdida progresiva de coherencia del campo homogéneo,
marcando el quiebre de la aproximacion lineal basada en ecuaciones de modo. A partir
de este punto, los efectos no lineales dominan la dindmica y modifican de manera

sustancial la estructura de las bandas de resonancia [20].

Resonancia ancha fuerte: ¢ > 1

Para valores grandes del acoplamiento, como g = 100, ¢ = 500y ¢ = 1000, la dindmica
estd dominada por una resonancia paramétrica ancha y altamente eficiente. En estos
casos, las fluctuaciones del inflatén crecen de manera explosiva y alcanzan amplitudes
comparables a las del modo homogéneo en escalas temporales relativamente cortas,
lo que evidencia una transferencia extremadamente rdpida de energia hacia los modos

inhomogéneos [11].
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Figura 4.2: Evolucién del inflatén promediado en volumen y de sus fluctuaciones para
valores intermedios del pardmetro de acoplamiento ¢ = 1, ¢ =2y g = 5. Se observa el
inicio de la amplificacion de las fluctuaciones durante la fase de resonancia, aunque con
crecimiento limitado y retro—reaccion tardia, caracteristicos de un régimen de transicién
entre resonancia estrecha y resonancia ancha.

La aparicion de la retro—reaccion es temprana y conduce a una ripida supresion de las
oscilaciones coherentes del inflaton. El sistema entra entonces en un régimen fuertemente
no lineal, caracterizado por oscilaciones irregulares de (¢) y por una evolucién no
monotona de las fluctuaciones. Este comportamiento es consistente con simulaciones en
reticula que muestran que, en el régimen de resonancia ancha, la dindmica posterior estd

dominada por efectos colectivos y no perturbativos [14, 17].

La Tabla4.2 resume los valores del tiempo conforme adimensional 7, en los cuales se
identifica el inicio de la retro—reaccion para distintos valores del pardmetro de acopla-
miento ¢ = g2/A. Este tiempo se determina operacionalmente como el instante en el
que el crecimiento de la raiz de la varianza del inflatén v/(6$2) comienza a modificar de

manera apreciable la dinimica del modo homogéneo ().
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Figura 4.3: Evolucién temporal del modo homogéneo del inflatén y de la amplitud de sus
fluctuaciones para valores del pardmetro de acoplamiento correspondientes a resonancia
ancha moderada (¢ = 10, ¢ = 20 y ¢ = 30). Durante la fase de resonancia se observa un
crecimiento rapido de las fluctuaciones, acompafniado por una disminucién progresiva de
la coherencia del modo homogéneo, indicando una transferencia eficiente de energia y
el inicio del régimen no lineal.

Para ¢ = 0 y valores extremadamente pequefios de g, no se observa resonancia pa-
ramétrica eficiente en el intervalo temporal considerado. En consecuencia, el valor de
fipr reportado en estos casos debe interpretarse Unicamente como una escala temporal
de referencia asociada a una modificacion tardia y débil de la dindmica, y no como
una retro-reaccion resonante bien desarrollada. En contraste, para ¢ > 1 la resonan-
cia paramétrica se vuelve activa y el inicio de la retro—reaccion se adelanta de manera

significativa.

La dependencia de 7, con ¢ resulta no mondétona, reflejando la estructura de bandas de
inestabilidad de Floquet asociadas a la ecuacién de Lamé del modelo cuartico. En par-

ticular, se identifican regimenes de transicion donde la eficiencia resonante no aumenta
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Figura 4.4: Evolucién del inflatén promediado en volumen y de sus fluctuaciones espa-
ciales para valores grandes del pardmetro de acoplamiento g = 100, g = 500y g = 1000.
En este régimen de resonancia ancha fuerte, las fluctuaciones crecen de manera explosiva
y alcanzan amplitudes comparables al modo homogéneo en tiempos cortos, dando lugar
a una retro—reaccion temprana y a una dindmica fuertemente no lineal.

de forma estrictamente creciente con ¢, asi como un régimen de resonancia ancha para

q =2 100, en el cual la retro-reaccion ocurre de manera temprana y robusta.

Estos resultados confirman que el pardmetro g controla no solo la presencia de resonancia
paramétrica, sino también la escala temporal en la cual el régimen lineal se rompe, lo
que justifica la clasificacion de resonancia débil, estrecha, moderada y ancha empleada

a lo largo de este trabajo.

Con el fin de cuantificar la dependencia del inicio de la retro-reaccién con el pardimetro
de acoplamiento, se construye la Figura 4.5, donde se representa el tiempo conforme
adimensional 7y, en funcién de ¢ = g2/A, obtenido a partir del andlisis de la evolucién

del inflaton promediado en volumen y de sus fluctuaciones.
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Cuadro 4.2: Tiempo conforme adimensional 7, asociado al inicio operacional de la
pérdida de coherencia del modo homogéneo para distintos valores del pardmetro de
acoplamiento ¢ = g2/ paralos casos eficientes es el inicio de la retro—reaccién, estimado
a partir del crecimiento de las fluctuaciones del inflatén y de la modificacion apreciable de
su dindmica promedio. En los casos sin resonancia eficiente, este valor debe interpretarse
Unicamente como una escala temporal de referencia dentro del intervalo simulado.

q 77br
0 589.30
6.3x 1073 589.30
0.1 589.30
1 162.30
2 219.20
5 129.50
10 400.40
20 80.20
30 35.50
100 40.60
500 30.40
1000 81.60

4.2. Efecto de la expansion cosmoldgica en las fluctuaciones

En esta seccién se analiza la evolucién temporal del modo homogéneo del inflatén, (@),
junto con la amplitud de sus fluctuaciones, v/{(d¢?2), para distintos valores del pardmetro
de acoplamiento g, comparando explicitamente los casos con expansion cosmoldgica
auto—consistente y en un fondo estético de tipo Minkowski. Este anélisis permite identi-
ficar de manera clara el impacto de la expansion del Universo sobre la eficiencia de la

resonancia paramétrica y sobre la dindmica de la retro—reaccion.

Caso desacoplado: ¢ =0

En las figuras correspondientes a ¢ = 0 se observa que, tanto con expansion como sin ella,
el inflatén evoluciona oscilando alrededor del minimo del potencial cuértico. En el caso
desacoplado se observa como la amplitud de las oscilaciones del inflatén permanecen
constantes al no tener atenuacion por parte de la expansion, el modo homogéneo presenta
oscilaciones regulares, mientras que las fluctuaciones no son observables en ninguna

parte del intervalo temporal analizado.

La amplitud de las fluctuaciones, v{d¢?2), permanece siempre pequefia, indicando la
ausencia de un mecanismo eficiente de amplificacion resonante. Esto confirma que, en

ausencia de acoplamiento con el campo secundario, no se produce resonancia paramétrica
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Figura 4.5: Tiempo conforme adimensional 7y, asociado al inicio operacional de la
retro—reaccion o, en los casos sin resonancia eficiente, a una escala de referencia tardia
de la dindmica, como funcién del pardmetro de acoplamiento g = g2/A. Para valores
pequenos de ¢, la ausencia de amplificacion resonante apreciable desplaza este tiempo
hacia valores grandes. A medida que g aumenta, el inicio de la pérdida de coherencia del
condensado homogéneo se adelanta de manera no mondétona, reflejando la estructura de
bandas de inestabilidad asociada al modelo cuartico. En el régimen de resonancia ancha,
la retro—reaccion aparece tempranamente, indicando una transferencia de energia mas
eficiente hacia modos inhomogéneos.

ni transferencia significativa de energia hacia modos inhomogéneos. La aparicion tardia
de fluctuaciones de muy baja amplitud puede atribuirse a efectos puramente numéricos

0 a excitaciones débiles inducidas por la discretizacion.

La comparacién entre el fondo Minkowski y el Universo en expansiéon muestra que
la expansion introduce unicamente una amortiguacion global de la amplitud del modo
homogéneo, sin modificar cualitativamente la dindmica, dado que no existen términos

resonantes activos.

Resonancia paramétrica intermedia: ¢ = 5

El caso g = 5 corresponde a un régimen de resonancia paramétrica intermedia, donde la
interaccion entre el inflatén y el campo secundario es suficientemente fuerte como para

generar inestabilidades, pero sin alcanzar aun el régimen de resonancia ancha.

En el escenario sin expansion, el modo homogéneo del inflatén mantiene oscilaciones

de gran amplitud durante la fase resonante, lo que se traduce en una amplificacién
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Figura 4.6: Comparacion de la evolucion del inflatén promediado en volumen y de sus
fluctuaciones espaciales en escenarios sin expansion cosmolégica (columna izquierda)
y con expansion cosmoldgica auto—consistente (columna derecha). Las filas superior,
intermedia e inferior corresponden a ¢ = 0, ¢ = 5y ¢ = 500, respectivamente. La
expansion cosmoldgica introduce un término de friccion que amortigua el crecimiento
de las fluctuaciones y retrasa el inicio de la retro—reaccidn, sin suprimir la resonancia en
el régimen de acoplamiento fuerte.

rapida y eficiente de v/(0¢?). La transicion hacia el régimen de retro-reaccién ocurre de
forma abrupta, observiandose una pérdida répida de coherencia del modo homogéneo,
acompafada por fluctuaciones de gran amplitud. Este comportamiento es caracteristico

de un sistema gobernado por ecuaciones de tipo Lamé con exponentes de Floquet
relativamente grandes.

Por el contrario, cuando se incluye la expansion cosmolégica, la dindmica cambia de
manera significativa. El término de friccién cosmolégica 3H¢ amortigua progresiva-
mente las oscilaciones del inflaton, reduciendo la eficiencia de la resonancia. Como
consecuencia, el crecimiento de las fluctuaciones es mds gradual y la transicion hacia
la fase de retro-reaccion se retrasa en el tiempo. La amplitud méxima alcanzada por

\/(6¢?) es menor que en el caso sin expansion, lo que indica una transferencia de energia
menos eficiente hacia los modos inhomogéneos.

Este resultado ilustra de manera clara como la expansiéon del Universo actia como un

mecanismo regulador de la resonancia paramétrica, suavizando la transicién hacia el
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régimen no lineal.

Resonancia ancha: g = 500

Para valores grandes del pardmetro de acoplamiento, como g = 500, el sistema entra en
un régimen de resonancia ancha, caracterizado por la superposicion de multiples bandas

de inestabilidad en el espacio de momentos.

En el caso sin expansion, la resonancia es extremadamente eficiente: el crecimiento de
las fluctuaciones es muy rdpido y conduce a una fase de retro-reaccién temprana y
altamente no lineal. La amplitud del modo homogéneo del inflatén se ve severamente
afectada, mostrando una rapida pérdida de periodicidad y una redistribucion significativa
de energia hacia los modos inhomogéneos.

Cuando se considera la expansion cosmoldgica, la resonancia sigue siendo efectiva, pero
suintensidad se ve moderada. Aunque v/(d¢?2) alcanza valores comparables a los del caso
sin expansion, el crecimiento ocurre en un intervalo temporal mds amplio y la saturacién
de la resonancia es mds suave. La expansion provoca un corrimiento dindmico de los
modos resonantes y reduce parcialmente la coherencia de las oscilaciones del inflatén,

retrasando el inicio de la retro—reaccion.

Este comportamiento confirma que, incluso en el régimen de resonancia ancha, la ex-
pansién cosmoldgica desempefia un papel no trivial en la dindmica post—inflacionaria,
afectando tanto la tasa de crecimiento de las inestabilidades como el tiempo caracteristico

de aparicién de la retro—reaccion.
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4.3. Evolucion de las fracciones de energia

En esta seccion se analizan las fracciones de energia asociadas a los distintos términos
cinéticos, de gradiente y potencial del inflatén y del campo escalar acoplado, obtenidas
a partir de simulaciones numéricas con el cédigo CosmoLattice. Para cada simulacién
se define la fraccion de energia como

pilt).
Prot(t)’
donde p es la densidad de energia total del sistema. Las contribuciones etiquetadas

Qi(t) = 4.4)

como £2x0, Qg0 y £, corresponden a los términos cinético, de gradiente y potencial del
inflaton, respectivamente, mientras que €21, g1 y €2, representan las contribuciones

andlogas del campo secundario y.

Resonancia estrecha (narrow resonance): ¢ < 1

Las Figuras correspondientes ag = 0, ¢ = 0.006y ¢ = 10~! muestran el comportamiento
caracteristico del régimen de resonancia estrecha. En este caso, la dindmica estd dominada
casi por completo por el inflatén. La fraccion de energia potencial del inflaton, Q,q,
permanece cercana a la unidad durante toda la evolucién, mientras que las contribuciones
asociadas al campo secundario se mantienen varios 6rdenes de magnitud por debajo,

tipicamente en el rango Q; ~ 10712-1071.

No se observa un crecimiento sostenido de las fracciones de energia del campo y, lo que
indica que las bandas de resonancia son angostas y excitan inicamente un conjunto muy
reducido de modos. Como consecuencia, la transferencia de energia desde el inflatén
resulta ineficiente y el sistema permanece cercano al régimen homogéneo durante toda

la simulacién.

Régimen de transicion: 1 < g <5

Para valores intermedios del acoplamiento, g = 1,2y 5, se observa un cambio cualitativo
en la evolucion de las fracciones de energia. En este régimen, las contribuciones cinéticas
y de gradiente del campo y comienzan a crecer de manera apreciable a partir de tiempos

t ~ 102, aunque dicho crecimiento no es estrictamente exponencial ni sostenido.

La transferencia de energia desde el inflaton hacia el campo acoplado es parcial, y las
fracciones de energia exhiben un comportamiento intermitente, con fases de amplifica-
cién seguidas de oscilaciones. Este comportamiento es caracteristico de un régimen de
transicion entre resonancia estrecha y resonancia ancha, en el cual las bandas de ines-
tabilidad comienzan a ensancharse, pero ain no se solapan de manera suficiente como

para producir una amplificacién explosiva.
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Resonancia ancha moderada: 10 < g < 30

En las simulaciones con g = 10, 20 y 30, la resonancia paramétrica se vuelve claramente
eficiente. Las fracciones de energia asociadas al campo y crecen rdpidamente varios
Ordenes de magnitud, y Qy; y €2, alcanzan valores comparables a los del inflaton en

tiempos relativamente cortos.

De manera simultdnea, se observa una disminucion significativa de la energia poten-
cial del inflatén, Q,(, lo que evidencia una transferencia no perturbativa de energia. El
crecimiento de las contribuciones del campo acoplado se detiene posteriormente, mar-
cando el inicio del régimen de retro-reaccion, cuando las fluctuaciones modifican de
forma sustancial la dindmica del modo homogéneo del inflatén y apagan las bandas de

resonancia.

Resonancia ancha fuerte: g > 1

Para valores grandes del pardmetro de acoplamiento, g = 100, 500 y 1000, el sistema
entra en el régimen de resonancia ancha fuerte. En este caso, las bandas de inestabilidad
son amplias y se solapan, excitando simultineamente un gran nimero de modos del

campo secundario.

La energia asociada al campo y crece de manera explosiva y alcanza fracciones sig-
nificativas de la energia total en tiempos muy tempranos. La retro-reaccién aparece
rapidamente, dando lugar a una saturacion temprana del crecimiento resonante. La evo-
lucidn posterior se caracteriza por oscilaciones irregulares de las fracciones de energia,
reflejando un régimen altamente no lineal en el que la coherencia del inflatén se pierde

casi por completo.

4.4. Efecto de la expansion cosmoldgica en las fracciones de energia

En ausencia de acoplamiento (q=0), el inflaton permanece esencialmente homogéneo.
En un fondo de Minkowski, la energia de gradiente se mantiene constante, reflejando
unicamente las fluctuaciones iniciales. En contraste, al incluir la expansién cosmoldgica,
la dilucién de los modos comdviles y la friccion de Hubble introducen oscilaciones
suaves en la energia de gradiente, sin que ello implique la presencia de resonancia

paramétrica ni crecimiento no lineal.

0
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Figura 4.7: Evolucién temporal de las fracciones de energia del sistema en tiempo
conforme 7j para valores pequefios del pardmetro de acoplamiento g =0, g = 6x 1073 y
g = 107!, correspondientes al régimen de resonancia estrecha. La energfa estd dominada
por el inflatén, con la fraccién de energia potencial €, cercana a la unidad durante
toda la evolucién. Las contribuciones cinéticas y de gradiente del campo secundario
permanecen suprimidas varios 6rdenes de magnitud, indicando una transferencia de
energia ineficiente y la ausencia de resonancia paramétrica efectiva.
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Figura 4.8: Fracciones de energia en funcion del tiempo conforme 7} para valores in-
termedios del acoplamiento ¢ = 1, ¢ = 2y g = 5, correspondientes al régimen de
transicion entre resonancia estrecha y resonancia ancha. Las contribuciones cinéticas y
de gradiente del campo secundario comienzan a crecer, aunque sin presentar una ampli-
ficacion sostenida. La transferencia de energia desde el inflaton es parcial y se manifiesta

en un comportamiento intermitente, caracteristico de bandas de resonancia ain poco
desarrolladas.
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Figura 4.9: Evolucién de las fracciones de energia del sistema para ¢ = 10, ¢ = 20
y g = 30, representativos del régimen de resonancia ancha moderada. Se observa un
crecimiento rdpido de las fracciones de energia asociadas al campo secundario, Q; y
2,1, acompanado por una disminucion significativa de la energia potencial del inflaton
Q0. Este comportamiento indica una transferencia de energia no perturbativa y marca
el inicio del régimen de retro—reaccion, donde la dindmica deja de estar dominada por

el modo homogéneo.
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Figura 4.10: Fracciones de energia en tiempo conforme 77 para valores grandes del
acoplamiento g = 100, g = 500 y ¢ = 1000, correspondientes al régimen de resonancia
ancha fuerte. Las contribuciones del campo secundario crecen de manera explosiva y
alcanzan fracciones significativas de la energia total en tiempos tempranos. La retro—
reaccion aparece rdpidamente, dando lugar a una saturacién temprana del crecimiento
resonante y a una evolucién altamente no lineal, caracterizada por oscilaciones irregulares
y pérdida de coherencia del inflaton.
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Figura 4.11: Comparacion de las fracciones de energia del sistema para universos sin
expansion (izquierda) y con expansion cosmoldgica (derecha), para g = 0 (fila superior),
g =5 (fila intermedia) y ¢ = 500 (fila inferior). En ausencia de expansion, la resonancia
paramétrica conduce a una transferencia de energia mds eficiente y a un crecimiento
mads abrupto de las contribuciones del campo secundario. La inclusién de la expansion
cosmoldgica introduce friccién de Hubble, suavizando el crecimiento resonante, retra-
sando el inicio de la retro-reacciéon y modificando la redistribucién de energia entre los

distintos componentes del sistema.
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Capitulo 5

CONCLUSIONES

En este trabajo se estudi6 la dindmica del precalentamiento postinflacionario en un mo-
delo inflacionario cudrtico en el que el inflatén se encuentra acoplado a un campo escalar
secundario. El objetivo principal fue analizar la aparicién de resonancia paramétrica y
evaluar su efecto sobre la transferencia de energia y la transicion hacia el régimen no

lineal.

Desde el punto de vista numérico, se implement6 el cédigo CosmoLattice para estu-
diar de manera no perturbativa la evolucion del sistema. Las simulaciones permitieron
seguir la evolucién temporal del inflatén promediado en volumen, el crecimiento de sus
fluctuaciones espaciales y la redistribucion de la energia entre sus componentes cinética,
potencial y de gradiente. Asimismo, se compararon escenarios con expansion cosmolo-
gica auto-consistente y escenarios sin expansion, descritos por un fondo estético de tipo
Minkowski.

Los resultados mostraron una dependencia clara de la dindmica con el pardmetro q.
Para valores pequefios de ¢, la resonancia paramétrica resultd ineficiente y el sistema
permanecié dominado por el modo homogéneo del inflatén, con crecimiento débil de las
fluctuaciones y transferencia de energia limitada. Para valores intermedios, se observé
un régimen de transicion caracterizado por una amplificacidn parcial e intermitente. En
cambio, para valores grandes de g, emergi6 un régimen de resonancia ancha en el que la
transferencia no perturbativa de energia hacia los modos inhomogéneos se volvié mucho

mads eficiente y la retro-reaccidn aparecié en tiempos mds tempranos.

El andlisis de las fracciones de energia confirmd esta tendencia. En el régimen de acopla-
miento fuerte, las contribuciones energéticas asociadas al campo secundario adquirieron
una fraccion significativa de la energia total del sistema, mientras que la energia poten-
cial del inflatén disminuyé de manera apreciable. Este comportamiento es consistente
con una transferencia eficiente de energia durante el precalentamiento y con la pérdida

progresiva de coherencia del condensado homogéneo.

La comparacion entre los escenarios con y sin expansion permitié establecer que la
expansion cosmoldgica modifica de manera importante la evolucion del sistema. En
particular, la expansién amortigua el crecimiento de las fluctuaciones, retrasa el inicio

de la retro-reaccion y suaviza la transicion hacia el régimen no lineal. No obstante, en
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el régimen de acoplamiento fuerte, la expansioén no impide el desarrollo del precalen-
tamiento, sino que altera principalmente sus escalas temporales y la forma en que se

redistribuye la energia entre los distintos componentes del sistema.

En conjunto, los resultados obtenidos muestran que la resonancia paramétrica desempefia
un papel central en la dindmica del precalentamiento dentro del modelo estudiado y ponen
de relieve la utilidad de las simulaciones no perturbativas para describir la evolucién

temprana del sistema cuando las aproximaciones lineales dejan de ser suficientes.

Limitaciones y trabajo futuro

Este trabajo se desarroll6 dentro de un modelo especifico de precalentamiento y se centrd
en la dindmica no lineal de los campos escalares en las variables reescaladas internas
del programa. En consecuencia, los resultados se interpretan principalmente en términos

adimensionales y dentro del marco del benchmark considerado.

Ademds, no se incorporaron términos disipativos explicitos ni un tratamiento térmico del
plasma producido. En particular, no se analizé la generacién de radiacion térmica ni la
etapa posterior de termalizacion. Por ello, los resultados presentados deben entenderse
como una caracterizacion del régimen de precalentamiento no perturbativo, mds que

como una descripcion completa de todo el proceso de recalentamiento.

Como continuacién natural de este trabajo, seria de interés incorporar términos disi-
pativos efectivos, estudiar con mayor detalle la evolucion espectral de las excitaciones
producidas y extender el andlisis hacia etapas posteriores del recalentamiento, incluyendo
procesos de termalizacion y conexiones fenomenolégicas mds directas con observables

cosmoldgicos.
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A.l. Graficas de fracciones de energia
import numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt

# n=32, t=5000, =500

# --- Cargar datos ---

# Si subiste el archivo a /content en Colab:
ruta = "/content/average_energies.qg500.txt"
d = np.loadtxt(ruta)

t = d[:,0]
cols = d[:,1:]
rho_tot = cols[:,-1]

# --- evitar log(0) ---

mask = (t > 0) & (rho_tot > 0)
t = t[mask]

cols = cols[mask,:]

rho_tot = rho_tot[mask]

# --- L mites log que pediste ---

x_min, x_max = le-1, 5000 # X: 10~-1 1043
y_min, y_max = 0, lel # Y: 10+~-7 1041

# ========== Plot 1: Energ as absolutas ==========

plt.figure(figsize=(7,4))
for i in range(cols.shape[1l]):
plt.plot(t, cols[:,i], label=f"E_col_{i+1}")

plt.xscale("log")
plt.yscale("log")

plt.xlim(x_min, x_max)
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plt.ylim(y_min, y_max)
plt.xlabel("time"); plt.ylabel("energy")
plt.legend(fontsize=7)

plt.grid(True, which="both", 1s=":")

plt.show()

# ========== Plot 2: Fracciones = Ei/E_tot ==========

labels2 = [" k0 ", " g0 ", " _k1 ", " _g1 ", " _VO ", "™ _vi "
]

plt. figure(figsize=(7,4))

for i in range(cols.shape[1l]-1): # todas menos la total
Omega = cols[:,i] / rho_tot

valid = Omega > 0
if np.any(valid):
plt.plot(t[valid], Omega[valid], label=labels2[i])

plt.xscale("log")

plt.yscale("log")

plt.xlim(x_min, x_max)

plt.ylim(y_min, y_max)

plt.xlabel("time"); plt.ylabel("fractional_energy. ")
plt.legend(fontsize=7)

plt.grid(True, which="both", 1ls=":")

plt.show ()

Listing A.1: Calculo de fracciones de energia a partir de los datos de CosmoLattice

A.2. Graficas del inflatén promediado en volumen

import numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt

# —======—=——=——=——-——-—-—=——====

# CONFIGURACI N

# —======—===—===—=——=——=—=—==—=—====
FILE_AVG_SCALAR = "average_scalar_0.txt"
FILE_AVG_A = "average_scale_factor.txt"

# Par metros de detecci n (ajustables)
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GROWTH_THRESH = 0.05 # umbral m nimo de pendiente de 1log
(rms) para "resonancia'

MIN_INDEX_START = 5 # ignorar puntos muy tempranos

EPS = le-30 # evitar log(0)

# Par metros para anotaci n
LAMBDA_VALUE 9e-14
Q_VALUE 5

def load_scalar_average(fname):
Lee average_scalar_0.txt (CosmoLattice).
col 0: eta_tilde
col 1: <phi>
col 5: rms(phi) = sqrt(<phi*2> - <phi>*2)
data = np.loadtxt(fname)
eta_tilde = datal[:, 0]
phi_mean = data[:, 1]
phi_rms = datal[:, 5]

return eta_tilde, phi_mean, phi_rms

def load_scale_factor(fname):
Lee average_scale_factor.txt.
col 0: eta_tilde
col 1: a(Ceta_tilde)
data = np.loadtxt(fname)
eta_a datal[:, 0]
a = datal[:, 1]

return eta_a, a

def detect_phases(mt, phi_mean, delta_phi):
Detecta autom ticamente:
- inicio de resonancia: cuando d/d(mt) log(delta_phi)

supera un umbral
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- inicio de backreaction: cuando delta_phi*2 >= phi_mean
A2

Devuelve ndices : idx_res, idx_back
log_delta = np.log(delta_phi + EPS)
growth = np.gradient(log_delta, mt)

# Inicio de resonancia
candidates = np.where(growth > GROWTH_THRESH) [0]
candidates = candidates[candidates > MIN_INDEX_START]

idx_res = candidates[0] if len(candidates) > 0 else
MIN_INDEX_START

# Inicio de backreaction
delta_phi2 = delta_phi**2
phi2 = phi_mean®*¥*2

back_candidates = np.where(delta_phi2 >= phi2)[0]
back_candidates = back_candidates[back_candidates > idx_res

]

if len(back_candidates) > O0:
idx_back = back_candidates[0]
else:
# fallback: primer punto donde el crecimiento cae (
aprox. saturaci n)
growth_negative = np.where(growth < 0) [0]
growth_negative = growth_negative[growth_negative >
idx_res]
idx_back = growth_negative[0®] if len(growth_negative) >
0 else (len(mt) - 1)

return idx_res, idx_back

def main(Q):
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# 1) Cargar datos

eta_tilde, phi_mean, phi_rms = load_scalar_average(
FILE_AVG_SCALAR)
eta_a, a = load_scale_factor(FILE_AVG_A)

# Identificaci n mt ~ eta_tilde (seg n tu convenci n de
an lisis)

mt = eta_tilde

delta_phi = phi_rms

a_on_phi = np.interp(mt, eta_a, a)

N = np.log(a_on_phi / a_on_phi[0])

idx_res, idx_back = detect_phases(mt, phi_mean, delta_phi)
mt_res_start = mt[idx_res]
mt_back_start = mt[idx_back]

print (f"Inicio.de_.Resonancia.(aprox) :.mt. {mt_res_start
:.3e}"™)

print(f"Inicio.de_.Backreaction.(aprox):.mt. o
mt_back_start:.3e}")

x_min = max(le-1, mt[0])

x_max = min(le4, mt[-1])

# 5) Figura: doble eje Y + eje superior N
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fig, ax_left = plt.subplots(figsize=(9, 4))

# Eje izquierdo: <phi>
line_phi, = ax_left.plot(
mt, phi_mean,
color="green", lw=1.8,
label=r"$\langle\tilde{\phi}\rangle$"
)
ax_left.set_xlabel (r"$mt$")
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ax_left.set_ylabel(r"$\langle\tilde{\phil}\rangle$", color="

green')

ax_left.tick_params(axis="y", labelcolor="green")

ax_left.set_xscale("log")

ax_left.set_xlim(x_min, x_max)

# Ajusta seg n tu figura
ax_left.set_ylim(-0.25, 0.25)

# Eje derecho: sqrt(varianza)
ax_right = ax_left.twinx()
line_rms, = ax_right.plot(
mt, delta_phi,
color="red", 1lw=2.0,
label=r"$\sqrt{\langle\delta\tilde{\phi}~*2\rangle}$§"
)
ax_right.set_ylabel (r"$\sqrt{\langle\delta\tilde{\phi}A2\
rangle}$", color="red")

ax_right.tick_params(axis="y", labelcolor="red")

# Ajusta seg n tu figura (si quieres log, descomenta)
ax_right.set_ylim(-0.005, 0.005)
# ax_right.set_yscale("log")

# Eje superior: N (e-folds)
ax_top = ax_left.twiny(Q)
ax_top.set_xscale("log")

ax_top.set_xlim(ax_left.get_x1lim())
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xticks = np.logspace(np.logl®(x_min), np.logl®(x_max), 5)
N_at_ticks = np.interp(xticks, mt, N)

ax_top.set_xticks(xticks)
ax_top.set_xticklabels([£f"{Ni:.1£f}" for Ni in N_at_ticks])
ax_top.set_xlabel(r"N mero.de_e-folds._$N$")

# —o==———————-———o-o——o-o——o—ooo

# 6) Franjas: resonancia / backreaction

# —==———==———————--o——--o———oooo

ax_left.axvspan(mt_res_start, mt_back_start, color="violet"
, alpha=0.25)

ax_left.axvspan(mt_back_start, x_max, color="red", alpha
=0.10)

*

mt_back_start)

X_res_text np.sqrt(mt_res_start

x_back_text = np.sqrt(mt_back_start * x_max)

*

y_center = 0.5 (ax_left.get_ylim()[0] + ax_left.get_ylim

OLnn

ax_left.text(x_res_text, y_center, "Resonance", ha="center"
, va="center", fontsize=11)

ax_left.text(x_back_text, y_center, "Backreaction", ha="

center", vaz="center", fontsize=11)

# —==———==————————-o——-oo——-oooo
# 7) Caja con par metros
# —===——==————————--o——--o———-oo=
ax_left.text(
0.95, 0.85,
rf"$\lambda.=_{LAMBDA_VALUE:.2e}$,.%5q={Q_VALUE}S$",
transform=ax_left.transAxes,
ha="right",
bbox=dict(facecolor="white", edgecolor="black")
)
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# 8) Leyenda combinada

lines = [line_phi, line_rms]
labels = [l.get_label() for 1 in lines]
ax_left.legend(lines, labels, loc="upper._left", fontsize=9)

ax_left.grid(True, which="both", 1ls=":")
plt.tight_layout ()
plt.show()

__name__ == "__main__

main()

Listing A.2: Script utilizado para calcular la evolucién temporal del inflatén promediado
en volumen, (¢ (77)), y de sus fluctuaciones espaciales v/ (¢ (7)) a partir de las salidas de

CosmoLattice. El c6digo procesa los archivos de promedios, interpola el factor de escala

para construir el nimero de e-folds, y genera la figura con doble eje vertical y franjas

sombreadas que indican los intervalos identificados como resonancia y retro-reaccion.




