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Resumen

Estudiamos la dinámica de las perturbaciones cosmológicas en el marco de inflación con múltiples cam-
pos escalares, distinguiendo las perturbaciones como adiabáticas ó de entropı́a. Para hacer esto revisamos
inicialmente el modelo inflacionario con varios campos escalares en la aproximación de slow-roll, intro-
duciendo el concepto de atractor inflacionario para validardicha aproximación. Abordamos el problema
de las perturbaciones cosmológicas en inflación con varios campos escalares y revisamos los conceptos
de perturbaciones adiabáticas y de entropı́a en este contexto. A partir de la obtención de las ecuaciones
de movimiento de tales perturbaciones, que describen su dinámica durante la etapa inflacionaria, notamos
que dentro de la aproximación de slow-roll las perturbaciones de entropı́a se anulan a nivel de escalas de
superhorizonte y que éstas pueden llegar a no desaparecer fuera de esta aproximación.

Palabras Clave: Múltiple inflación, perturbaciones cosmológicas, perturbaciones adiabáticas y de entropı́a,
aproximación de slow-roll.

Abstract

We study the dynamics of the cosmological perturbations in the framework of multiple field inflation,
making a splitting between adiabatic and entropy perturbations. To do it we initially review the inflationary
model with multiple scalar fields in the slow-roll approximation, introducing the concept of inflationary
attractor in order to validate this approximation. We consider the problem of cosmological perturbations
in this framework and review the concepts of adiabatic and entropy perturbations in this context. Starting
from the equations of motion of these, which describe its dynamics during the inflation era, we note that
within the slow-roll approximation the entropy perturbations vanish on superhorizon scales and these
could no disappear outside this approximation.

Keywords: Multiple field inflation, cosmological perturbations, adiabatic and entropy perturbations, slow-
roll approximation.
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1. Introducción

El paradigma actual en cosmologı́a tiene como uno
de sus elementos más esenciales la idea de inflación.
Esta idea fue propuesta como una posible solución a los
problemas de planitud y horizonte presentes en el mode-

lo del Big-Bang. No obstante, la propiedad fundamental
que posee inflación y que la hace atractiva teóricamente
es la posibilidad de generar estructura a gran escala en
el Universo partiendo de fluctuaciones cuánticas de un
campo escalar denominado inflatón [1]. Estas fluctua-
ciones son el origen de la anisotropı́a cósmica de fondo
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descubierta por el satélite COBE en 1992 y estudiadas
recientemente por el satélite WMAP.

Existen diversas maneras de describir las inhomo-
geneidades observadas en la radiación cósmica de fon-
do, sin embargo la alternativa más simple y más es-
tudiada se fundamenta en un campo cuántico escalar
en una variedad de Friedmann-Robertson-Walker espa-
cialmente plana. Se realizan ciertas suposiciones adi-
cionales para simplificar el modelo con lo cual se
predice un espectro de perturbaciones gaussiano invari-
ante de escala [1]. Debido a la llegada de datos cada
vez más precisos se han relajado estas suposiciones con
el fin de buscar consecuencias observables, por ejem-
plo modelos con más de un campo escalar [2]. Como
rasgo distintivo de estos modelos se tiene que un tipo
especial de perturbación denominado de isocurvatura
ó entropı́a puede contribuir a la estructura observada,
lo cual no pasa en modelos con un sólo campo en
donde únicamente contribuyen las llamadas perturba-
ciones adiabáticas.

En este trabajo estudiamos la dinámica de las per-
turbaciones cosmológicas en este contexto, examinan-
do el problema de las perturbaciones de isocurvatura y
adiabáticas. Inicialmente, en la sección , se plantea a
grandes rasgos el modelo y las condiciones para que
se produzca inflación, resaltando el papel del atractor
inflacionario como justificación de la aproximación de
slow-roll. Posteriormente, en la sección , se presenta la
descripción de las perturbaciones cosmológicas y se in-
troducen los conceptos de perturbación adiabática y de
entropı́a, mostrando las ecuaciones que rigen su evolu-
ción. Finalmente, en la sección 1, se discuten los resul-
tados y se presentan algunas conclusiones.

2. Inflación con varios campos escalares

El sistema deN campos escalares está descrito por
la densidad lagrangiana

L = −
1

2
fIJg

µνφI
,µφ

J
,ν −W (φ), (1)

dondegµν denota la métrica espacio-temporal,W (φ)
es el potencial con términos tanto de masa como de in-
teracción y donde usamos la notación de coma para las
derivadas y la convención de suma en todos los ı́ndices,
conI, J = 1, ..., N . A partir de trabajos que involucran
términos cinéticos no convencionales [3], suponemos
que el conjunto de campos define una variedad de di-
mensiónN con métricaf . Gracias a la homogeneidad
e isotropı́a podemos establecer que los campos no de-
penden de las coordenadas espaciales.

El espacio-tiempo está es descrito por la métrica de
Friedmann-Robertson-Walker con el parámetro de cur-
vaturak igual a cero [1]. En este caso la ecuación de
Friedmann es

H2 =
4πG

3

(

fIJ φ̇
I φ̇J + 2W (φ)

)

, (2)

donde el punto denota derivada con respecto al tiem-
po cósmico yH = ȧ/a es el parámetro de Hubble. La
condición de inflación para la presión y la densidad de
energı́a,p < −ρ/3, implica que

W (φ) > fIJ φ̇
I φ̇J , (3)

siendo ésta la condición para que el modelo describa una
etapa inflacionaria. A partir de las ecuaciones de Euler-
Lagrange se obtienen las ecuaciones de movimiento

φ̈I + 3Hφ̇I +W ,I + ΓI
JK φ̇

J φ̇K = 0, (4)

dondeΓI
JK es la conexión afı́n asociada a la métricaf .

Con el propósito de simplificar las expresiones y moti-
vados por (3), suponemos que los campos decaen lenta-
mente. De este modo las contribuciones a la presión y
a la densidad de energı́a son debidas prácticamente al
potencial y por lo tanto se puede despreciar el término
de segundo orden en (4). Este proceso se conoce co-
mo aproximación de slow-roll [1] y reduce el orden de
las ecuaciones de movimiento, como es evidente en (4).
No obstante, es importante señalar que queda una am-
bigüedad debida a la condicı́on inicial de las derivadas,
la cual se resuelve con el atractor inflacionario. Este
concepto fue introducido en [4] y se basa en la for-
mulación de inflación en términos de una ecuación de
Hamilton-Jacobi:

N
∑

I=1

[∂φI
H(φ)]2 −

3

2Mpl

H2(φ1, ..., φN )

= −
1

2M4
pl

V (φ1, ..., φN ),

(5)

donde se ha tomado una métrica trivial para los cam-
pos. Considerando dos soluciones que difieren en el
parámetro de Hubble por una cantidadδH , tenemos que
esta diferencia obedece la ecuación linealizada (6a) con
solucion (6b)

N
∑

I=1

∂φI
H0∂φI

δH ≈
2

3M2
pl

H0δH (6a)

δH(φ1, ..., φN ) = δH(φ0
1, ..., φ

0
N ) (6b)

× exp
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∫ φI
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I
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H0

∂φ′

I

H0

)

dφ′I

]

dondeCI son constantes que satisfacenCI ≥ 0 y
∑N

I=1 CI = 1. A partir de consideraciones básicas, con
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respecto a la evolución inflacionaria, puede verse que
el exponente de (6b) tiende a−∞ conforme avanza la
solución, es decir las soluciones diferentes tienden a ac-
ercarse. Esto justifica una descripción en términos de
una solución de slow-roll, dado que las que difieran van
a tender rápidamente a ésta.

3. Perturbaciones cosmoĺogicas

Las correcciones cuánticas a los campos escalares se
incluyen de manera efectiva en los campos corregidos
φI

corr, si se escriben éstos comoφI
corr(~x, t) = φI(t) +

δφI(~x, t), de tal forma que los camposφI dominan en
la densidad de energı́a y provocan la inflación, mientras
que los campos que representan las perturbacionesδφI

causan pequeñas inhomogeneidades que se traducen en
la estructura a gran escala. Puesto que las perturbaciones
en la densidad de energı́a y momentum conllevan a las
perturbaciones en la geometrı́a, debemos incluir pertur-
baciones en la métrica

ds2 = −(1 + 2A)dt2 + 2a∂iBdtdx
i

+ a2 [(1 − 2ψ)δij + 2E,ij ] dx
idxj .

(7)

Las funcionesA,B, φ yE son suficientes para describir
perturbaciones cosmólogicas escalares, no obstante al-
gunas de ellas pueden reflejar efectos no fı́sicos que
deben ser removidos [5]. Para visualizar las posibles
consecuencias de este tratamiento, vamos a restringirnos
al caso de dos camposφ1,2 = φ, σ, con una métri-
ca fIJ = diag(1, e−2h(φ)). Utilizando las ecuaciones
de Euler-Lagrange y de Einstein, obtenemos las ecua-
ciones de movimiento para los campos perturbación y
las perturbaciones de la métrica [5].

Para analizar de una manera más conveniente estas
perturbaciones es conveniente introducir los conceptos
de perturbaciones adiabáticas y de entropı́a. Toda per-
turbación que obedezca una ecuación de estado igual
a la de los campos no perturbados es una perturbación
adiabática [1], mientras que una perturbación de en-
tropı́a es aquella que no satisface dicha ecuación. Con
lo anterior, es posible demostrar que las perturbaciones
adiabáticas corresponden a perturbaciones a lo largo de
la trayectoria del sistema en el espacio de campos y que
las perturbaciones de entropı́a son ortogonales a dicha
trayectoria [2]. Basados en lo anterior, podemos analizar
las perturbaciones de una manera más clara haciendo
una reparametrización que haga evidente la evolución
de los modos adiabáticos (χ) y de entropı́a (s). Con lo
anterior obtenemos que

δχ = cos θδφ+ e−h sin θδσ, (8)

δs = − sin θδφ + e−h cos θδσ, (9)

cos θ =
φ̇

√

φ̇2 + e−2hσ̇2

(10)

sin θ =
e−hσ̇

√

φ̇2 + e−2hσ̇2

.

Se puede probar que las perturbaciones adiabáticas son
debidas únicamente al campoδχ, por lo tanto es rele-
vante conocer cómo evoluciona esta perturbación. Te-
niendo en cuenta su definición, hallamos la ecuación de
movimiento a partir de las ecuaciones de los campos
iniciales. La ecuación resultante es complicada debido a
la presencia deh(φ), por lo cual consideramos una ver-
sión aproximada, tomandoh′ pequeño,1 obteniendo:

δχ̈+ (3H + 2h′ sin2 θ cos θχ̇)δχ̇

+

(

−
∇2

a2
− θ2 +W,χχ + 2h′ sin3 θχ̇θ̇

)

δχ

− (2θ̇ + 2h′ sin3 θχ̇)δṡ

+
(

−3Hθ̇− θ̈ +Wsχ + 2h′ sin2 θ cos θχ̇θ̇
)

δs

= −2AW,χ +

[

Ȧ+ 3ψ̇ +
k2

a2
(a2Ė − aB)

]

χ̇

(11)

A partir de esta ecuación diferencial podemos ver que
los términos dependientes deδs actúan como fuentes.
En el marco de slow-roll se obtiene un desacople para
h = 0 a gran escala (despreciando las derivadas espa-
ciales), ya quėθ = 0. Esto causa que las perturbaciones
adiabáticas sean las que producen estructura a gran es-
cala [2] y las perturbaciones de entropı́a se anulan. En
el caso general, tenemos que los términos adicionales
producen efectos sobre las perturbaciones de entropı́a,
aún en el caso de gran escala.

3. Discusíon y conclusiones

Podemos observar que la presencia de términos
cinéticos no convencionales provoca la correlación en-
tre perturbaciones adiabáticas y de entropı́a a gran es-
cala, lo cual no sucede en el caso estándar de un campo.
Las implicaciones de este hecho pueden ser detectadas,
en principio, a partir de las medidas del espectro de
anisotropı́a de la radiación cósmica de fondo, por lo cual
es importante llegar a predicciones concretas para estas
cantidades en términos de los parámetros del modelo.

Es importante recalcar el papel del atractor infla-
cionario en la dinámica del modelo, ya que si la evolu-

1 Lo cual se entiende fı́sicamente en términos de teorı́as degravedad escalar-tensor cercanas a la relatividad general[3]
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ción tiende a slow-roll se puede tener desacople entre
los dos tipos de perturbaciones, lo cual reproduce los
resultados estándar.
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