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In
ation
Was ist In
ation?� Exponentielle Ausdehnung des Universums: R(t) / eHt� Zeitpunkt: Etwa 10�35 s bis 10�34 s na
h dem Urknall� Ausdehnung um einen Faktor von mindestens e60 � 1026Warum In
ation?� In
ation l�ost vers
hiedene Probleme der Standardkosmologieauf elegante Art und Weise



 Mar
 Wagner, Vortrag "In
ation�are kosmologis
he Modelle\, 3. Dezember 20022

Gliederung des Vortrags
� Probleme der Standardkosmologie und in
ation�are L�osungendieser Probleme{ Horizont-Problem{ Fla
hheits-Problem{ Monopol-Problem{ Struktur-Problem� Physik der In
ation{ Grundlagen{ Pr�ain
ation�are Phase{ Beginn der In
ation{ In
ation�are Phase{ Ende der In
ation{ Postin
ation�are Phase� Notwendige Eigens
haften erfolgrei
her in
ation�arer Modelle� Ein spezielles in
ation�ares Modell: Chaoti
 In
ation
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Horizont-Problem (1)
� Temperatur der Hintergrundstrahlung nahezu ri
htungsun-abh�angig (�T=T � 10�5)� Naheliegende Erkl�arung: Thermis
hes Glei
hgewi
ht der Sur-fa
e Of Last S
attering zum Zeitpunkt des Last S
attering� Unm�ogli
h in der Standardkosmologie! Punkte aufder Surfa
e Of Last S
attering, die mehr als � 1Æ voneinan-der entfernt liegen, standen zum Zeitpunkt des Last S
atteringni
ht in kausalem Kontakt

DhTeil
hen-HorizontDls��Beoba
htungspunkt(die Erde)
Surfa
e Of Last S
attering
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Horizont-Problem (2)
� Robertson-Walker-Metrik:ds2 = 
2dt2 �R(t)2� dr21� kr2 + r2d
2�� Einlaufender beziehungsweise auslaufender Li
htstrahl:
 1R(t)dt = � 1(1� kr2)1=2dr| {z }Abstand in mitbewegten Koordinaten� Teil
henhorizont zum Zeitpunkt tls f�ur R / t1=2 (strahlungs-dominiertes Universum):Dh(tls) = R(tls)
Z tls0 dt 1R(t) == R(tls)
Z tls0 dt 1t1=2 t1=2lsR(tls) = 
t1=2ls h2t1=2itls0 = 2
tls
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Horizont-Problem (3)
� Abstand zur Surfa
e Of Last S
attering zum Zeitpunkt tlsf�ur R / t2=3 (massendominiertes Universum):Dls(tls) = R(tls)�� Z 0rls dr 1(1� kr2)1=2� == R(tls)
Z t0tls dt 1R(t) = R(tls)
Z t0tls dt 1t2=3 t2=3lsR(tls) == 
t2=3ls h3t1=3it0tls = 3
tls � t0tls�1=3 � 1!� Maximaler Winkel f�ur kausalen Kontakt (tls � 1012 s,t0 � 3� 1017 s):�� � Dh(tls)Dls(tls) = 23�� t0tls�1=3 � 1� � 0; 58Æ
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Horizont-Problem (4)
In
ation�are L�osung des Horizont-Problems� Teil
henhorizont zum Zeitpunkt tls:Dh(tls) = R(tls)
Z tls0 dt 1R(t)� Steigt R(t) mindestens so stark wie eine Gerade ( �R � 0)existiert kein Teil
henhorizont� Argument ist fragw�urdig, da jenseits der Plan
k-Zeit die ARTihre G�ultigkeit verliert (Quantengravitationse�ekte)� Denno
h: Teil
henhorizont w�a
hst in einer in
ation�aren Phaseverh�altnism�a�ig s
hneller als in einer ni
ht-in
ation�aren Phase{ �R > 0: Der Gro�teil der Ausdehnung �ndet sp�at statt; daskleine Universum konnte davor problemlos we
hselwirken{ �R < 0: Der Gro�teil der Ausdehnung �ndet zu Beginnstatt; das Universum ist dana
h zu gro�, als dass beliebi-ge Raumpunkte in der verbleibenden Zeit we
hselwirkenh�atten k�onnen
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Fla
hheits-Problem (1)
� Experimentelle Daten: 
0 � 1� Daraus folgt in der Standardkosmologie:
P = 1� 10�60� Fine-Tuning-Problem� In
ation ma
ht 
0 � 1 nat�urli
h
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Fla
hheits-Problem (2)
� Friedmanns
he Glei
hung:_R2 = 8�G�3 R2 � k
2�k
2 = H2R2�1� 8�G�3H2| {z }=
 � = H2R2(1� 
) (1)
� Strahlungsdominiertes Universum: �R4 = konstant (2)� Aus der De�nition von 
: � / 
H2 (3)� (3) in (2):
H2R4 = konstantH2R2 / 1
R2 (4)� (4) in (1):1� 

R2 = 1� 
0
0R20
0 =  1 + �R0R �2 1� 

 !�1
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Fla
hheits-Problem (3)
� Entwi
klung von der Plan
k-Zeit (tP � 10�43 s) bis heute(t0 � 3� 1017 s) f�ur R(t) / t1=2:
0 =  1 + �R0RP�2 1� 
P
P !�1 == �1 + t0tP 1� 
P
P ��1 �� �1 + 3� 1017 s10�43 s 1� 
P
P ��1 == �1 + 3� 10601� 
P
P ��1
� Aus 
0 � 1 folgt 
P = 1� 10�60
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Fla
hheits-Problem (4)
In
ation�are L�osung des Fla
hheits-Problems� Friedmanns
he Glei
hung:�k
2 = H2R2(1� 
)j1� 
j = jkj
2H2R2 = jkj
2_R2ddtj1� 
j = jkj
2�2 _R �R_R4 = �2jkj
2 �R_R3� In einem in
ation�aren, expandierenden Universum wird 
 ex-ponentiell gegen 1 getrieben� In einem ni
ht-in
ation�aren, expandierenden Universum wird
 von 1 weggetrieben
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Monopol-Problem
� GUTs (Grand Uni�ed Theories) postulieren magnetis
he Mo-nopole in gro�er Zahl{ Punktartige Fehler im Higgs-Feld (Vortrag "Strings undDom�anenw�ande in der Kosmologie\){ 1016-fa
he Protonenmasse{ Entstehung w�ahrend der GUT-Symmetriebre
hung{ Anzahldi
hte der Monopole entspri
ht etwa der Anzahl-di
hte der Baryonen� Experimentell wurde no
h nie ein magnetis
herMonopol na
hgewiesen!In
ation�are L�osung des Monopol-Problems� In
ation�are Phase na
h Erzeugung der Monopole� Erfolgrei
he in
ation�are Modelle: Ausdehnung des Universumsum einen Faktor von mindestens e60 � 1026� Das Volumen des Universums vergr�o�ert si
h um einen Faktorvon mindestens e180 � 1078 w�ahrend si
h die Anzahldi
hte derMonopole um den glei
hen Faktor reduziert
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Struktur-Problem (1)
� In einem massendominierten Universum entwi
keln si
h vor-handene Di
hte
uktuationen zu den heute beoba
htbarenStrukturen (Jeans-Theorie)� Die Hintergrundstrahlung erm�ogli
ht einen Bli
k auf diesefr�uhen Di
hte
uktuationen (�T=T � 10�5)�Woher stammen diese Di
hte
uktuationen?Temperatur der Hintergrundstrahlung (COBE)
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Struktur-Problem (2)
In
ation�are L�osung des Struktur-Problems� � ist ein 
uktuierendesQuantenfeld� Quanten
uktuationenwerden dur
h In
ationenorm ausgedehnt� Quanten
uktuationenf�uhren zu beoba
htetenDi
hte
uktuationen

Fr�uhe Fluktuationen
Mittlere Fluktuationen
Sp�ate Fluktuationen

SummeCOBE-Daten =
+
+
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Physik der In
ation (1)
� Ziel: Physikalis
her Me
hanismus, der �uber einen begrenztenZeitraum eine exponentielle Ausdehnung des Universums be-wirkt� Friedmanns
he Glei
hung mit kosmologis
her Konstante:_R2 = 8�G�3 R2 � k
2 + �3R2 = 8�G(� + ��)3 R2 � k
2� N�aherung f�ur ein ni
ht-fr�uhes Universum (�� � �, R gro�):_R2 = 8�G��3 R2_R = ��8�G��3 �1=2| {z }=H R
R(t) = ~R exp ��8�G��3 �1=2 t! = ~Re�Ht

�Wir brau
hen einenMe
hanismus, der f�ur begrenz-te Zeit eine kosmologis
he Konstante simuliert
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Skalarfeld (Energie-Impuls-Tensor)
� Einf�uhren eines Skalarfeldes �(r; t) mit Potential V (�)� Lagrange-Di
hte (Strahlung und Materie verna
hl�assigt):L = 12������� V (�) = 12
2 _�2 � 12(O�)2 � V (�)� Energie-Impuls-Tensor:T �� = ������� g��L
T 00 = �0��0�� g00L == 1
2 _�2 � 12
2 _�2 + 12(O�)2 + V (�) == 12
2 _�2 + 12(O�)2 + V (�) = ��
2T ii = �i��i�� giiL == 13(O�)2 + 12
2 _�2 � 12(O�)2 � V (�) == 12
2 _�2 � 16(O�)2 � V (�) = p
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Skalarfeld (Zustandsglei
hungen)
� Energie-Impuls-Tensor:T 00 = 12
2 _�2 + 12(O�)2 + V (�) = ��
2T ii = 12
2 _�2 � 16(O�)2 � V (�) = p� Zustandsglei
hungen f�ur drei Spezialf�alle{ _�2 dominant: ��
2 = p{ (O�)2 dominant: ��
2 = �3p{ V (�) dominant: ��
2 = �p
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R(t) f�ur dominantes V (�)
� V (�) dominant: ��
2 = �p (1)� Adjabatis
he Expansion des Universums:p� ddtR3� + 
2� ddt(��R3)� = 0 (2)� Einsetzen von (1) in (2):���3R2 _R + _��R3 + ��3R2 _R = _��R3 = 0_�� = 0�� = V (� � konstant)=
2 = ~V =
2 = konstant (3)� Friedmanns
he Glei
hung:_R2 = 8�G��3 R2 � k
2 (4)� Einsetzen von (3) in (4) (R gro�):_R2 = 8�G ~V3
2 R2R(t) = ~R exp0� 8�G ~V3
2 !1=2 t1A = ~ReHt
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R(t) f�ur dominantes _�2 bzw. (O�)2
� _�2 dominant: ��
2 = p...R(t) = ~Rt1=3� (O�)2 dominant: ��
2 = �3p...R(t) = ~Rt
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Physik der In
ation (2)
� Zusammenfassung{ Lagrange-Di
hte (Strahlung und Materie verna
hl�assigt):L = 12������� V (�) = 12
2 _�2 � 12(O�)2 � V (�){ _�2 dominant: R(t) = ~Rt1=3{ (O�)2 dominant: R(t) = ~Rt{ V (�) dominant: R(t) = ~ReHt� In
ation nur f�ur dominantes V (�), das hei�t f�ur ein si
h lang-sam bewegendes und r�aumli
h nahezu homogenes Feld�Wir brau
hen einenMe
hanismus, der f�ur begrenz-te Zeit V (�) zur dominanten Gr�o�e ma
ht



 Mar
 Wagner, Vortrag "In
ation�are kosmologis
he Modelle\, 3. Dezember 200220



Pr�ain
ation�are Phase
� Keine In
ation im fr�uhen Universum{ Das fr�uhe Universum ist sehr hei� (T / 1=R)� S
hnelle thermis
he Bewegung des Feldes ! _�2 gro�� Starke thermis
he Fluktuationen ! (O�)2 gro�{ Die dominierende Energieform im fr�uhen Universum istStrahlung:�R4 = konstant� Potential �ahnelt einem Potentialtopf; das Feld ist darin gefan-gen
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Beginn der In
ation
� Das si
h ausdehnende Universum k�uhlt si
h ab (T / 1=R){ _�2 wird kleiner{ (O�)2 wird kleiner{ V (�) gewinnt immer st�arker an Gewi
ht� Strahlung verliert im si
h ausdehnenden Universum stark anEin
uss� Man
he Modelle: � wird zuf�allig in einem begrenzten r�aumli-
hen Gebiet f�ur kurze Zeit konstant� Bei unters
hreiten einer kritis
hen Temperatur T
 kommt eszu einem Symmetriebru
h im Potential V (�)
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 > T2V (�) = V0 + �(T )�2 + �4

 Mar
 Wagner, Vortrag "In
ation�are kosmologis
he Modelle\, 3. Dezember 200222

In
ation�are Phase (1)
� Das Feld � bewegt si
h in einem sanft abfallenden Potential

0
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V (�)
�Coleman-Weinberg-Potential: V (�) = 0:5 + �4(ln(�2)� 0:5)Wie entwi
kelt si
h �?� Gesu
ht: Die Bewegungsglei
hung von �� N�aherungen{ � ist homogen, das hei�t � = �(t){ Die Vakuumenergie von � ist die dominierende Energie,das hei�t � = ��
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In
ation�are Phase (2)
� Lagrange-Di
hte:L = 12������� V (�) = 12
2 _�2 � V (�)� Lagrange-Funktion:L = � 12
2 _�2 � V (�)�R3� Lagrange-Glei
hung liefert die Bewegungsglei
hung des Feldes:ddt �� _�L = ���Lddt �� _�L = ddt � 1
2 _�R3� = 1
2 ��R3 + 3
2 _�R2 _R == � 1
2 �� + 3H
2 _��R3���L = �V 0(�)R3
�� + 3H _� + V 0(�)
2 = 0
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In
ation�are Phase (3)
Bedingungen f�ur eine in
ation�are Phase� V (�) muss in der Lagrange-Di
hteL = 12
2 _�2 � V (�)dominant sein:V (�) � 12
2 _�2 (B1)� _� muss klein bleiben, das hei�t in der Bewegungsglei
hung�� + 3H _� + V 0(�)
2 = 0muss �� untergehen:j ��j � jV 0(�)
2j (B2)
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In
ation�are Phase (4)
Bedingungen f�ur eine in
ation�are Phase ausgedr�u
ktdur
h V� Die Friedmanns
he Glei
hung vereinfa
ht si
h wegen (B1) zu:H2 = 8�G��3 � k
2R2 � 8�G( 12
2 _� + V (�))3
2 �� 8�GV (�)3
2 (G1)� Die Bewegungsglei
hung vereinfa
ht si
h wegen (B2) zu:3H _� � �V 0(�)
2 (G2)� (G2) und (G1) in (B1):V (�) � 12
2 _�2 � 12
2V 0(�)2
49H2 �� 12
2V 0(�)2
49 3
28�GV (�) = V 0(�)2
448�GV (�)����V 0(�)V (�) ���� � p48�G
2 (B10)
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In
ation�are Phase (5)
� Di�erenzieren von (G2):3 _H _� + 3H �� � 3H �� � �V 00(�) _�
2 (G20)� (G20), (G2) und (G1) in (B2):jV 0(�)
2j � j ��j � �����V 00(�) _�
23H ����� �� ����V 00(�)
23H V 0(�)
23H ����� ����V 00(�)
23 V 0(�)
23 3
28�GV (�)���� == ����V 00(�)V 0(�)
624�GV (�) ��������V 00(�)V (�) ���� � 24�G
4 (B20)� Interpretation{ (B10): In
ation bei relativ s
hwa
h steigendem Potential{ (B20): In
ation bei relativ s
hwa
h gekr�ummtem Potential
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In
ation�are Phase (6)
Ausdehnung w�ahrend der in
ation�aren Phase� Angabe des Expansionsfaktors in e-Foldings (in
ation�are Pha-se von ti bis tf):R(tf)R(ti) = eN� Nebenre
hnung (Kombination von (G1) und (G2)):H � 8�GV (�)3H
2 � 8�GV (�)3
2 3 _��V 0(�)
2 == �8�GV (�)V 0(�)
4 d�dt� Bere
hnung von N :N = ln�R(tf)R(ti)� = [ln(R(t))℄tfti = Z tfti dt _R(t)R(t) == Z tfti dtH � �8�G
4 Z tfti dt V (�)V 0(�)d�dt == �8�G
4 Z �f�i d� V (�)V 0(�)
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Ende der In
ation (1)
� Das Feld � oszilliert um das neue globale Minimum �min(V (�min) = 0)
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V (�)
�Coleman-Weinberg-Potential: V (�) = 0:5 + �4(ln(�2)� 0:5)� D�ampfung der Oszillationen dur
h{ Ausdehnung des Universums (3H _�){ Kopplung an andere Felder und damit verbundene Teil-
henerzeugung (�� _�)� Modi�zierte Bewegungsglei
hung:�� + 3H _� + �� _� + V 0(�)
2 = 0
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Ende der In
ation (2)
Erinnerung an "Die Thermodynamik im fr�uhen Uni-versum\� F�ur Strahlung und relativistis
he Teil
hen gilt:� / T 4RT = konstantS / R3T 3 = konstant
Wiederaufheizen des Universums (Reheating)� Kopplung an andere Felder d�ampft wesentli
h st�arker als Aus-dehnung des Universums, das hei�t V (0) wird fast auss
hlie�-li
h zur Anregung dieser Felder verwendet� Zerfall der �-Partikel in deutli
h lei
htere, relativistis
he Teil-
hen� Spezialfall: Oszillationen werden s
hnell ged�ampft im Verglei
hzur Ausdehnung des Universums:�
2 � V (0) ! Trh / V (0)1=4
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Ende der In
ation (3)
� R(t) und T (t) in einem StandardmodellR, T R / t1=2

T / t�1=2 Zeit� R(t) und T (t) in einem in
ation�aren Modell

in
ation�are Phase WiederaufheizenT / t�1=2
T / t�1=2 R / eHt
R / t1=2

R / t1=2

Zeit

R, T
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Ende der In
ation (4)
� Enormer Entropiezuwa
hs wegen starkem Temperaturanstieg(S / R3T 3)T (ti) = TtrhR(tf)R(ti) = e100
S(ti) = CR(ti)3T (ti)3S(tf) = CR(tf)3T 3rh = Ce300R(ti)3T (ti)3
S(tf) = e300S(ti)� Die Probleme der Standardkosmologie k�onnen teilweise au
hso formuliert werden, dass zu ihrer L�osung ein Me
hanismuserforderli
h ist, der die Entropie drastis
h vergr�o�ert
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Postin
ation�are Phase
� Das Feld ruht im neuen globalen Minimum �min(V (�min) = 0), das hei�t es hat keinen weiteren Ein
uss aufdie Entwi
klung des Universums

0

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2

V (�)
�Coleman-Weinberg-Potential: V (�) = 0:5 + �4(ln(�2)� 0:5)� Ab jetzt wieder Standardkosmologie
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Notwendige Eigens
haften (1)
� Physikalis
her Me
hanismus, der eine in
ation�are Phase ein-leitet und wieder beendet� Hinrei
hend starke Expansion{ Zur L�osung des Horizont-Problems und des Fla
hheits-Problems muss R(tf)=R(ti) ' e60 gelten{ Im Allgemeinen sehr lei
ht zu erf�ullen� Mit den Beoba
htungen der Hintergrundstrahlung vertr�agli
heDi
hte
uktuationen{ ��=� � 10�5{ Sehr s
hwierig zu erf�ullen� Ausrei
hendes Wiederaufheizen{ Um das beoba
htete �Ubergewi
ht an lei
hten Elementenerkl�aren zu k�onnen, muss Trh ' 1 MeV gelten (s
hwa
heForderung){ Man
he Teil
henphysik-Modelle erfordern sehr viel h�ohereReheat-Temperaturen{ Hohe Reheat-Temperaturen stehen im Kon
ikt mit akzep-tablen Di
hte
uktuationen
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Notwendige Eigens
haften (2)
� Keine unerw�uns
hten Relikte{ Bekanntester Vertreter: Magnetis
he Monopole{ Weitere unerw�uns
hte Relikte k�onnen abh�angig vom ver-wendeten Teil
henphysik-Modell auftreten; diese m�ussendur
h die in
ation�are Phase beseitigt werden� Teil eines vern�unftigen Teil
henphysik-Modells{ Das skalare Feld � sollte kein eigenst�andiges Konstruktsondern Teil einer gr�o�eren Theorie sein{ �Au�erst s
hwierig zu erf�ullen (ungel�ost?)
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Chaoti
 In
ation (1)
� A. D. Linde, Phys. Lett. B129, 177-181, 1983� Potential:V (�) = ��4
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�� Anfangsbedingungen: Das "
haotis
h\ 
uktuierende Feld �wird f�ur kurze Zeit in einem r�aumli
h begrenzten Berei
h Bkonstant (�(B) = �i 6= 0)
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Chaoti
 In
ation (2)
� Slow-Roll-Bedingungen:V (�) = ��4V 0(�) = 4��3V 00(�) = 12��2
(B10) ����V 0(�)V (�) ���� = ����4����� � p48�G
2j�j � 4
2p48�G � 0; 33
2pG(B20) ����V 00(�)V (�) ���� = ����12�2���� � 24�G
4j�j � 
2p2�G � 0; 40
2pG
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Chaoti
 In
ation (3)
� e-Foldings des Expansionsfaktors:N = �8�G
4 Z �f�i d� V (�)V 0(�) = �8�G
4 Z �f�i d��4 == �2�G
4 �12�2��f�i = �G
4 (�2i � �2f )� Mindestwert f�ur j�ij um 60 e-Foldings zu errei
hen:j�ij = �N
4�G + �2f�1=2
j�ij � �60
4�G + 
42�G�1=2 � 4; 39
2pG� Dur
h geeignete Wahl von � k�onnen akzeptable Di
hte
uktua-tionen errei
ht werden� S
hw�a
he dieses Modells: Reheating
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S
hlussbemerkungen
� In
ation�are Modelle l�osen vers
hiedene Probleme der Stan-dardkosmologie auf elegante Art und Weise� Es existieren zahlrei
he in
ation�are Modelle, jeweils mit ver-s
hiedenen St�arken und S
hw�a
hen� Das in
ation�are Modell wurde no
h ni
ht gefunden� Gegenstand aktueller Fors
hung in der Kosmologie
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