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Inflation

Was ist Inflation?

e Exponentielle Ausdehnung des Universums: R(#) oc ef’*
e Zeitpunkt: Etwa 1073 s bis 107 s nach dem Urknall

o Ausdehnung um einen Faktor von mindestens e® =z 10%6

Warum Inflation?

e Inflation 16st verschiedene Probleme der Standardkosmologie
auf elegante Art und Weise

Gliederung des Vortrags
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e Probleme der Standardkosmologie und inflationédre Losungen
dieser Probleme
— Horizont-Problem
— Flachheits-Problem
— Monopol-Problem
— Struktur-Problem

e Physik der Inflation

— Grundlagen

— Préinflationére Phase
— Beginn der Inflation
— Inflationére Phase

— Ende der Inflation

— Postinflationiire Phase

o Notwendige Eigenschaften erfolgreicher inflationérer Modelle

o Ein spezielles inflationédres Modell: Chaotic Inflation
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Horizont-Problem (1)

e Temperatur der Hintergrundstrahlung nahezu richtungsun-
abhiingig (AT/T =~ 107%)

e Naheliegende Erklirung: Thermisches Gleichgewicht der Sur-
face Of Last Scattering zum Zeitpunkt des Last Scattering

e Unmoglich in der Standardkosmologie! Punkte auf
der Surface Of Last Scattering, die mehr als &~ 1° voneinan-
der entfernt liegen, standen zum Zeitpunkt des Last Scattering
nicht in kausalem Kontakt

Surface Of Last Scattering

Beobachtungspunkt _ - S(: -
(die Erde) ~——"

Teilchen-Horizont
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Horizont-Problem (2)

o Robertson-Walker-Metrik:
dr?

d52 = C:)dtz - R(t)2 <1——k7‘2

+ rdez)

e Einlaufender bezichungsweise auslaufender Lichtstrahl:

1 1
S S—
“R(t) (1 — k)2

| S ——

Abstand in mithewegten Koordinaten

e Teilchenhorizont zum Zeitpunkt t5 fir R oc t4/2 (strahlungs-
dominiertes Universum):

Dy(ts) = R(ts)c /O lsdt% =

1y

ts ts
= R(ts di—— =P 227 = 2ty
(t)e /n 2Rt O [ ]0 s
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Horizont-Problem (4)

Inflationire Lésung des Horizont-Problems
e Teilchenhorizont zum Zeitpunkt #:

Dy(tis) = R(tls)c/ols dt%

e Steigt R(t) mindestens so stark wie eine Gerade (R > 0)
existiert kein Teilchenhorizont

e Argument ist fragwiirdig, da jenseits der Planck-Zeit die ART
ihre Giiltigkeit verliert (Quantengravitationseffekte)

e Dennoch: Teilchenhorizont wéchst in einer inflationédren Phase
verhéltnisméBig schneller als in einer nicht-inflationdren Phase

— R > 0: Der GroBteil der Ausdehnung findet spét statt; das
kleine Universum konnte davor problemlos wechselwirken

— R < 0: Der GroBteil der Ausdehnung findet zu Beginn
statt; das Universum ist danach zu grof}; als dass beliebi-
ge Raumpunkte in der verbleibenden Zeit wechselwirken
hétten kénnen

Horizont-Problem (3)

e Abstand zur Surface Of Last Scattering zum Zeitpunkt tg
fiir R o t*/* (massendominiertes Universum):

0 1
Du(t) — Rit) (f / drm> _
Tls
2/3

R(ty) /todt ! R(ty) /todt LU
s)C a7 s)C o/ =
A R ) M) T PP R(n)

Is

i 1/3
a2 303" e [ () 1
s s tls

o Maximaler Winkel fiir kausalen Kontakt (t5 a2 10'? s,
ty & 3 x 1017 s):

Dy (ty 2
Ap o~ D) _ ~ 0,58

Dt ((#‘1)1/3 _ 1>
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Flachheits-Problem (1)

e Experimentelle Daten: {2y ~ 1

e Daraus folgt in der Standardkosmologie:
Qp=1£10"%

e Fine-Tuning-Problem

o Inflation macht Qy & 1 natiirlich
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Flachheits-Problem (2)

o Friedmannsche Gleichung:

87Gp

- SO e
—ké = H232(1—8§5f) = HR(1-9) (1)
N

=0
e Strahlungsdominiertes Universum: pR* = konstant (2)
e Aus der Definition von Q: p ox QH? (3)
e (3)in (2):

QH?R' = konstant
PR« —— ()

QR?
e (4)in (1):
-0 1-9
QRz  OWR?

mR\21-0\
_ Ro\"1—
Qo = <1+<R) ) )
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Flachheits-Problem (4)

Inflationire Lésung des Flachheits-Problems
o Friedmannsche Gleichung:

—k = H’RY(1-0Q)

Lg e e
R R
d -2
—1-Q = [k .RR *2|k‘62£
dt R4 3

e [n einem inflationéren, expandierenden Universum wird §2 ex-
ponentiell gegen 1 getrieben

e [n einem nicht-inflationéren, expandierenden Universum wird
Q von 1 weggetrieben

Flachheits-Problem (3)

e Entwicklung von der Planck-Zeit (tp ~ 107* s) bis heute
(to = 3 x 10'7 s) fiir R(t) oc tV/2:

Ro\21—p)
Qy = <1+<RP> o ) =
-1
= (1 > =~
tp
~ 3x101's1—Qp B
N( 10785 Qp> B

1—0p\ !
1+3x100—=
< * Qp >

e Aus Qy ~ 1 folgt Qp = 14107
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Monopol-Problem
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e GUTs (Grand Unified Theories) postulieren magnetische Mo-
nopole in grofier Zahl

— Punktartige Fehler im Higgs-Feld (Vortrag ,Strings und
Doménenwénde in der Kosmologie®)

— 10'-fache Protonenmasse

— Entstehung wihrend der GUT-Symmetriebrechung

— Anzahldichte der Monopole entspricht etwa der Anzahl-

dichte der Baryonen

e Experimentell wurde noch nie ein magnetischer
Monopol nachgewiesen!

Inflationéire Lésung des Monopol-Problems

e [nflationéire Phase nach Erzeugung der Monopole

o Erfolgreiche inflationdre Modelle: Ausdehnung des Universums
um einen Faktor von mindestens €% ~ 10%

e Das Volumen des Universums vergréert sich um einen Faktor
von mindestens e a2 10™® wihrend sich die Anzahldichte der
Monopole um den gleichen Faktor reduziert
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Struktur-Problem (1)

e In einem massendominierten Universum entwickeln sich vor-
handene Dichtefluktuationen zu den heute beobachtbaren
Strukturen (Jeans-Theorie)

e Die Hintergrundstrahlung ermdglicht einen Blick auf diese
frithen Dichtefluktuationen (AT/T a 1075)

¢ Woher stammen diese Dichtefluktuationen?

Temperatur der Hintergrundstrahlung (COBE)
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Physik der Inflation (1)

e Ziel: Physikalischer Mechanismus, der iiber einen begrenzten
Zeitraum eine exponentielle Ausdehnung des Universums be-
wirkt

o Friedmannsche Gleichung mit kosmologischer Konstante:

8tGp A 381G (p + pa)

R = 3 RtkcugR2 = 3 R — k&

e Niherung fiir ein nicht-frithes Universum (py > p, R grof):
8mGipy

R = R?
; /
1/2
R = i(LTGPA> R
3
=H

N 1/2 N
R(t) = Rexp (j: (8”2’“) t) = RetH!

e Wir brauchen einen Mechanismus, der fiir begrenz-
te Zeit eine kosmologische Konstante simuliert
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Struktur-Problem (2)

Inflationéire Loésung des Struktur-Problems

e ¢ ist ein fluktuierendes Frithe Fluktuationen
Quantenfeld

e Quantenfluktuationen
werden durch Inflation
enorm ausgedehnt G_)

Mittlere Fluktuationen

e Quantenfluktuationen
fithren zu beobachteten
Dichtefluktuationen

@ Spite Fluktuationen

COBE-Daten
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Skalarfeld (Energie-Impuls-Tensor)

e Einfiihren eines Skalarfeldes ¢(r,¢) mit Potential V(¢)
e Lagrange-Dichte (Strahlung und Materie vernachléssigt):

1
2c?

L= J000°% V() = 5ud — 5(96) V(o

=

e Energie-Impuls-Tensor:

T — aqual/qbiguy‘c

TOO — 80¢80¢ _ gOOL',
1. 1. 1
= C_i¢2 - Q—fzﬁbz + §(V¢)2 +V(p) =
= @QS? + §(V¢)2 +V(0) = pyc

1 1. :1
= g(wﬁ)z + 2—62452 - §(V¢)2 -Vig) =

1 .

= a8 =g V) = p
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Skalarfeld (Zustandsgleichungen)

o Energie-Impuls-Tensor:

1., 1 2 _ 2
70— ?qb +1§(V¢>) +V(g) = pyec
T — ﬁQﬁ‘ — E(V(b)_ - V(¢) = D

e Zustandsgleichungen fiir drei Spezialfille
- (1;2 dominant: pyc® = p
— (V¢)? dominant: pyc® = —3p
— V(¢) dominant: psc® = —p
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R(t) fiir dominantes ¢ bzw. (V¢)?

o $* dominant: psc® = p

R(t) = Rt'?

o (V¢)? dominant: pyc? = —3p

R(t) = Rt

R(t) fiir dominantes V(¢)
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o V(¢) dominant: pyc® = —p (1)

o Adjabatische Expansion des Universums:
d 4 , [ d 5
— = —(po R =0 (2
p<dtR)+C (dt(mR) (2)

e Einsetzen von (1) in (2):

—pBRR+ poR' + p3R°R = poR* = 0
ps = 0 ~
ps = V(o ~konstant)/c> = V/c*> = konstant (3)

o Friedmannsche Gleichung:

R = 78”5”“’122 — ke (4)
e Einsetzen von (3) in (4) (R groB):

87rG‘~/R2

3c?

-

N\ 12
R(t) = Rexp (iﬂ) t] = Re
c
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Physik der Inflation (2)

e Zusammenfassung
— Lagrange-Dichte (Strahlung und Materie vernachléssigt):
1 1., 1
- = i - A2 _Z 2 _
L= S060°-V(8) = 558 = (Ve -V(9)
— ¢? dominant: R(t) = Rt'/3
— (V¢)? dominant: R(t) = Rt
— V() dominant: R(t) = ReM!
e Inflation nur fiir dominantes V'(¢), das heifit fir ein sich lang-

sam bewegendes und rdumlich nahezu homogenes Feld

e Wir brauchen einen Mechanismus, der fiir begrenz-
te Zeit V(¢) zur dominanten Groéfle macht
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Prainflationidre Phase

e Keine Inflation im frithen Universum

— Das frithe Universum ist sehr heiff (T o 1/R)

% Schnelle thermische Bewegung des Feldes — ¢ grof
* Starke thermische Fluktuationen — (V¢)? grof

— Die dominierende Energieform im frithen Universum ist
Strahlung:

pR' = konstant

e Potential dhnelt einem Potentialtopf; das Feld ist darin gefan-
gen

V(6) = Vo +¢* + ¢
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Inflationére Phase (1)

e Das Feld ¢ bewegt sich in einem sanft abfallenden Potential

0 02 04 o6 [ 1 12

Coleman-Weinberg-Potential: V(¢) = 0.5 + ¢*(In(¢?) — 0.5)
Wie entwickelt sich ¢?
o Gesucht: Die Bewegungsgleichung von ¢

e Néherungen

— ¢ ist homogen, das heifit ¢ = ¢(t)
— Die Vakuumenergie von ¢ ist die dominierende Energie,
das heifit p = py

Beginn der Inflation

e Das sich ausdehnende Universum kiihlt sich ab (7" o< 1/R)

— ¢? wird kleiner
— (V¢)? wird kleiner
— V(¢) gewinnt immer stérker an Gewicht

e Strahlung verliert im sich ausdehnenden Universum stark an
Einfluss

e Manche Modelle: ¢ wird zufillig in einem begrenzten raumli-
chen Gebiet fiir kurze Zeit konstant

e Bei unterschreiten einer kritischen Temperatur 7, kommt es
zu einem Symmetriebruch im Potential V(@)

03 T,

T, >T.>T,
T o5 B o5 T

V(6) = Vo + a(T)? + ¢
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Inflationére Phase (2)

e Lagrange-Dichte:

1

1 L — A2
L = ia/ld)ald)_v((b) - 202¢ V(d))

e Lagrange-Funktion:
L= (558 Vo) R
2¢2

o Lagrange-Gleichung liefert die Bewegungsgleichung des Feldes:

d o 0
ﬁaiqBL = aTzsL
Ao, A1 Lim i 3irR —
dta(;'sL Todt (C2¢R> - C2¢R Jr(22¢RR
1 3H .
(35380
d ! 3
8—¢L = —V'(¢)R

¢+3HG+V' (@) = 0
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Inflationére Phase (3) Inflationére Phase (4)

Bedingungen fiir eine inflationdre Phase ausgedriickt

Bedingungen fiir eine inflationire Phase
durch V

e V(¢) muss in der Lagrange-Dichte
e Die Friedmannsche Gleichung vereinfacht sich wegen (B1) zu

1 ..
L= —=¢"—V(e) .

- o SGn ke Sl Vio)
dominant sein: 3 R~ 3c2 ~
Vig) > 529 (B1) 3c

e Die Bewegungsgleichung vereinfacht sich wegen (B2) zu:

e ¢ muss klein bleiben, das heiBt in der Bewegungsgleichung )
3H$ ~ —V'(¢) (G2)

d+3HG+ V(@) = 0
e (G2) und (G1) in (B1):

muss ¢ untergehen: .
1 V'(¢)*!

.,

6l < V(@) (B2) V) > 559 ~ 5o
1 VI(¢)ZC4 3c? B V/(¢)ZC4
T2z 9 8rGV(g) 487GV (¢)

Vi)  VBG .,
T < T w
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Inflationére Phase (5) Inflationére Phase (6)

e Differenzieren von (G2): Ausdehnung wihrend der inflationéren Phase

e Angabe des Expansionsfaktors in e-Foldings (inflationére Pha-

se von t; bis tp):

2

3HG+3H) ~ 3H ~ —V"(¢)d? (G2)

e (G2'), (G2) und (G1) in (B2): R(t) .
" R(t; r
ViRl > 1§ ~ L9 o
, e Nebenrechnung (Kombination von (G1) und (G2)):
L V'@V (g) :
~ |5 by 8ROV SxGV() 38
V(@) (9) 3 | 3Hc? 3 =Vi(g)e
‘ 3 3 serv(qs)‘ B __87GV(¢)d¢
V//(¢)V/(¢)CG V’(¢)64 dt
247GV () e Berechnung von N:
V'(¢) UG L _ R{t)\ o _ [T R
‘V(d))‘ < = (B2') N =In (R(tl)) = [In(R@®))ly = /t;dtm
iy G ty
o Interpretation = / dtH =~ 8:4 L dt“///(( ))% -

— (BY"): Inflation bei relativ schwach steigendem Potential _

— (B2'): Inflation bei relativ schwach gekriimmtem Potential
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Ende der Inflation (1)

e Das Feld ¢ oszilliert um das neue globale Minimum ¢y,

(V(¢n1in) = 0)

0 02 ) 08 ) p 12
-

Coleman-Weinberg-Potential: V(¢) = 0.5 + ¢*(In(¢?) — 0.5)

e Diampfung der Oszillationen durch

— Ausdehnung des Universums (3H )
— Kopplung an andeye Felder und damit verbundene Teil-
chenerzeugung (T's¢)

e Modifizierte Bewegungsgleichung;:

G+3Hp+Tyd+V'($)E = 0

Ende der Inflation (2)
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Ende der Inflation (3)

e R(t) und T'(¢) in einem Standardmodell

R T

Roct'/?

T t™'/?

Zeit,
e R(t) und T'(¢) in einem inflationdren Modell
R T
Toct™1/?
Rox t'/?
|
Zeit,

inflationire Phase Wiederaufheizen
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Erinnerung an ,,Die Thermodynamik im friihen Uni-

versum*

e Fiir Strahlung und relativistische Teilchen gilt:

p 7!
RT = konstant
S & RT® = konstant

Wiederaufheizen des Universums (Reheating)

e Kopplung an andere Felder dampft wesentlich stirker als Aus-
dehnung des Universums, das heift V(0) wird fast ausschlief-
lich zur Anregung dieser Felder verwendet

o Zerfall der ¢-Partikel in deutlich leichtere, relativistische Teil-
chen

o Spezialfall: Oszillationen werden schnell geddmpft im Vergleich
zur Ausdehnung des Universums:

p ~ V() — Ty o V(O)Y!
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Ende der Inflation (4)

e Enormer Entropiezuwachs wegen starkem Temperaturanstieg

(S o R3T?)
Tt) = T,
R(ty) _ ploo

S(t) = e385(t;)

e Die Probleme der Standardkosmologie kénnen teilweise auch
so formuliert werden, dass zu ihrer Losung ein Mechanismus
erforderlich ist, der die Entropie drastisch vergrofert
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Postinflationire Phase

e Das Feld ruht im neuen globalen Minimum ¢,
(V(pmin) = 0), das heiflt es hat keinen weiteren Einfluss auf
die Entwicklung des Universums

Coleman-Weinberg-Potential: V(¢) = 0.5 + ¢*(In(¢?) — 0.5)

e Ab jetzt wieder Standardkosmologie
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Notwendige Eigenschaften (2)

e Keine unerwiinschten Relikte

— Bekanntester Vertreter: Magnetische Monopole

— Weitere unerwiinschte Relikte konnen abhéngig vom ver-
wendeten Teilchenphysik-Modell auftreten; diese miissen
durch die inflationére Phase beseitigt werden

o Teil eines verniinftigen Teilchenphysik-Modells

— Das skalare Feld ¢ sollte kein eigensténdiges Konstrukt
sondern Teil einer grofieren Theorie sein

— AuBerst schwierig zu erfiillen (ungelost?)
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Notwendige Eigenschaften (1)

o Physikalischer Mechanismus, der eine inflationére Phase ein-
leitet und wieder beendet

e Hinreichend starke Expansion
— Zur Losung des Horizont-Problems und des Flachheits-
Problems muss R(t;)/R(t;) Z, €% gelten
— Im Allgemeinen sehr leicht zu erfiillen
e Mit den Beobachtungen der Hintergrundstrahlung vertrigliche
Dichtefluktuationen
— Ap/p~107°

— Sehr schwierig zu erfiillen
o Ausreichendes Wiederaufheizen

— Um das beobachtete Ubergewicht an leichten Elementen
erkldren zu konnen, muss Ty ; 1 MeV gelten (schwache
Forderung)

— Manche Teilchenphysik-Modelle erfordern sehr viel héhere
Reheat-Temperaturen

— Hohe Reheat-Temperaturen stehen im Konflikt mit akzep-
tablen Dichtefluktuationen
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Chaotic Inflation (1)

e A. D. Linde, Phys. Lett. B129, 177-181, 1983

e Potential:

V(g) = Ao

2 o

Slow Roll ¢ Slow Roll

e Anfangsbedingungen: Das ,chaotisch” fluktuierende Feld ¢
wird fiir kurze Zeit in einem rdumlich begrenzten Bereich B

konstant (¢(B) = ¢; # 0)
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Chaotic Inflation (2)

o Slow-Roll-Bedingungen:

V() = X'
V(@) = 4\
V'(g) = 1226

4 Va8nG

, V'<¢)‘ B
o g = f < e
o > 40,33
VRG VG
, V”(¢)‘ 12‘ 24nG
B i
(B2) ‘V(aﬁ) ol < ~a
6 > c” ~ 0,40c¢*

VorG VG

Chaotic Inflation (3)
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e c-Foldings des Expansionsfaktors:

o 8xG [ V(g) 8@ B
No= _7/0 déV’(q& / ¢_ -
- = ¢Z] L

o Mindestwert fiir |¢;] um 60 e-Foldings zu erreichen:

2

12
| <NC ¢f)

o s (T YR
Y= \nG O 2nG /e

o Durch geeignete Wahl von A kénnen akzeptable Dichtefluktua-
tionen erreicht werden

o Schwiiche dieses Modells: Reheating

Schlussbemerkungen
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