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Résumé

L'inflation cosmologique est un mécanisme par lequel I'on peut résoudre
divers problemes du modéle standard de la cosmologie, apportant ainsi des
explications a la formation des grandes structures de l'univers en assurant des
fluctuations quantiques d'un champ scalaire dont son présence est largement
indispensable au cours de cette phase de l'univers primordial. En effet, I'étude de
l'inflation a connu un regain d'intérét suite aux résultats importants des observations
récentes obtenus par les satellites COBE, WMAP, Planck et plus récemment par le
télescope BICEP2. La description de l'inflation cosmologique dans le cadre du
modele standard supersymétrique minimal (MSSM) motive la construction de
scénarios faisant intervenir plusieurs champs scalaires.

Le travail de recherche présenté dans cette thése porte sur 1'étude de
l'inflation Branaire dans le cadre du modéle MSSM en relation avec les données
observationnelles. Notre intéréts est porté en premier lieu sur un nouveau potentiel
dans la théorie de l'inflation D'abord, nous avons commencé par I'étude de la théorie
d'inflation standard avec un CNM a la gravité. Ainsi, nous étudions plus en détails
les fondements conceptuels et analytiques de la théorie d'inflation branaire. Ensuite
nous avons effectué des études détaillées dans le cadre du MSSM en utilisant le
potentiel de la brisure douce de la SUSY. Enfin, dans ce cadre motivé, nous avons
étudié l'inflation par le potentiel de Higgs issue du MSSM.

Mots-clefs : Cosmologie, Inflation, Randall-Sundrum II, Perturbation, MSSM, WMAP.



Abstract

Cosmological inflation is a mechanism by which one can solve various
problems of the cosmological standard model, thus providing explanations to the
formation of large structures of the universe by ensuring quantum fluctuations of a
scalar field whose presence is largely essential during this phase of the primordial
universe. Indeed, the study of inflation has known renewed interest after the
important results of the recent observations obtained by the satellites COBE, WMAP,
Planck and more recently the BICEP2 telescope. The description of the cosmological
inflation in the minimal supersymmetric standard model-MSSM motivates the
construction of scenarios involving several scalar fields.

The research work presented in this thesis deals with the study of the brane
inflation in the MSSM framework in relation with the observational data. Our
interest is given, in the first place, to a new potential in the inflation theory. First, we
started by the sutdy of the standard inflation theory with a CNM to gravity. So we
study in more detail the conceptual and analytical foundations of the brane inflation
theory. Then, we performed detailed studies in the MSSM framework by using the
soft supersymmetry breaking potential. Finally, in this motivated frame, we studied
the inflation driven by the MSSM Higgs potential.

Key Words : Cosmology, Inflation, Randall-Sundrum 11, Perturbation Spectrum, MSSM,
WMAP.
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Introduction Générale

La cosmologie est la science qui étudie les lois gouvernant 1'univers dans son ensemble.
Elle se base sur la théorie de la relativité générale développée par A. Einstein en 1915[1, 2]
et s’applique a donner une vision cohérente de I'Univers a de treés grandes échelles d’espace
et de temps. Les modéles cosmologiques s’attellent & en expliquer la formation, I’évolution, la
topologie, et la composition. Ces modeéles s’appuient sur le principe Cosmologique, la théorie

de la relativité générale , et le cadre de la métrique de Friedmann-Robertson-Walker.

La théorie de la Relativité Générale est certainement 1'une des théories les plus fascinantes
de la physique moderne; elle allie I’élégance d’une formulation géométrique des lois de la gra-
vité a une capacité inégalée de description des phénomeénes gravitationnels du monde physique
qui nous entoure. S’appuyant sur cette théorie, le modele cosmologique standard parvient & ex-
pliquer, avec une dizaine de parameétres, toutes les observations cosmologiques qu’il s’agisse de
la nucléosynthése, du fond diffus cosmologique, de la forme des grandes structures de I’Univers,
ou encore de phénomeénes proprement relativistes comme les effets de lentille gravitationnelle.
Il parvient & donner une description cohérente de notre Univers, depuis le "Big-Bang" et les

premieres “graines” des structures jusqu’aux galaxies que nous observons aujourd’hui.

La cosmologie moderne remonte aux premiéres observations réalisées par Hubble [3] de la
fuite des galaxies par rapport a la noétre, avec une vitesse proportionnelle & leur distance. C’est
sur cette base observationnelle forte que s’est bati le modeéle cosmologique standard du big
bang dont nous développerons les éléments essentiels dans le deuxiéme chapitre. La relativité

générale, développée quelques années avant cette découverte, apporte un cadre théorique dans



lequel il est possible d’expliquer élégamment cette fuite des galaxies 4 partir du principe cos-
mologique d’homoinnéité et d’isotropie de I'Univers. L’évolution de 1’Univers se trouve décrite,
dans cette théorie, par quelques paramétres (demsité de matidre, taux d’expansion) dont la

mesure précige constitue un des enjeux majeurs de la cosmologie observationnelle.

Liunivers est devenu beaucoup moins simple dans la derniére génération. Par exemple, la
théorie des cordes et la M-théorie [4] ont prédit que 'espace a plusieurs dimensions supplémen-
taires. Habituellement, ces dimensions supplémentaires sont considérées comme trés faibles et
efficacement négligeables, mais il a récemment été montré qu’ils ne doivent pas étre si petites.
Un modeéle simple qui utilise cette idée est celul de Randall-Sundrum type 11 [5].

Cependant, des énergies plus élevées pourraient modifier les propriétés de la gravitation que
nous observons. Des sclentifiques ont supposé que ces hautes énergies remplissaient trés tot
I'univers, conformément & la cosmologie standard du Big Bang. Ceci a motivé les investigations

de la théorie d’inflation branaire [6].

L’inflation est un phénoméne de 'univers primordial, ce qui est supposé pour les signatures
laissées dans le fond diffus cosmologique(CM B).Il est & espérer que les observations (par
exemple, du CMB) peuvent la rendre possible pour déterminer si le modele de Randall-

Sundrum /7 est une bonne description de I’Univers dans lequel nous vivons.

Actuellement, la théorie d’inflation est devenue une théorie de base pour tout modéle
cosmologique de 'univers, vu son succés & reproduire, avec une précision extra-ordinaire, les

différentes valeurs du spectre de perturbation observées récemment par les nouveaux satellites

tels que WMAP et Plank [7, 8] et trés récemment le télescope BICE P2 [9].

Cependant, une nouvelle théorie fondamentale de 'univers a &té introduite rérécemment,
selon laquelle notre univers 4 quatre dimensions se trouverait intégré dans un espace-temps a
cing dimensions. Ces développements récents sont basés sur 1'idée selon laquelle les champs de
la matiére ordinaire pourraient étre restreints & un univers & quatre dimensions qui correspond
4 notre univers apparent, alors que la gravité pourrait se propager dans la dimension supplé-

mentaire. Dans cette théorie dite de Randall-Sundrum type 11, la dimension supplémentaire



n’a pas besoin d'étre compacte, et notre univers est en réalité une 3—brane [10] émergeant
dans un univers a cing dimensions (bulk) qui devient un espace-temps anti-de Sitter (AdSH)
lorsqu’il est associé & une constante cosmologique fondamentale négative As. Ce modale appelé
modéle branaire constitue notre modéle de base pour décrire la théorie d’inflation. L’impor-
tance de ce modeéle est qu’il nous permet de retrouver le modéle cosmologique standard dans un
cas particulier ol une propriété intrinséque de la brane appelée tension de la brane T' devient

dominante devant la densité d’énergie de la matiére prépondérante dans la brane.

[inflation peut &tre réalisée dans le Modele Standard Supersymétrique Minimal [11]. Dans
ce cas, le champ inflaton est considéré comme une invariante de jauge qui combine les quarks
et les leptons correspondant & une direction plate du Modéle Standard Supersymétrique Mi-
nimal (MS5SM). Ses couplages & d’autres degrés de liberté de M SSM sont donc entidrement
déterminés et au moins en principe mesurable dans des expériences de laboratoire telles que
le LHC (Large Hadron Collider). (Pest dans ce cadre que se situe le travail de thése présenté

dans ce mémoire.

La premiére contribution originale de cette thése est d’étudier un nouveau type de poten-
tiel que nous avons proposé dans [12], en présence d'un champ scalaire interagissant avec la

gravite .Nous avons présenté une nouvelle contrainte sur 'indice spectrale scalaire n,, le rap-

dn.
din(k)

port scalaire-tensoriel 7 et le "running" de 'indice spectral a partir des récentes données
obtenues par 'expérience Planck et BICE P2, Nous vous montré que les conséquences obser-
vationnelles de ce modele pour les petites et positives valeurs du couplage non minimal £, les
conséquences observationnelles de ce modéle sont parfaitement compatibles avec les derniéres

données de planck et BICEFP2. pour N = 50..Ce travail 4 fait 'objet d’une publication dans

"General Relativity and Gravitation journal"

La deuxiéme contribution de cette thése, nous avons proposé un nouveau potentiel d’in-
flation. Ce potentiel a de nombreuses fonctionnalités intéressantes,il reproduit les potentiels
chaotiques et MSSM. Elle permet, dans la grande approximation du champ, de mettre en

ceuvre le mécanisme d’attraction pour les trous noirs du "bulk" on la géométrie de la Brane



est de Sitter.Ce travail a donné lieu a une publication dans "International Journal of Mo-
dern Physics D",

La troisidme contribution est basée sur une nouvelle classe d’inflation dans Modéle Standard
Supersymetrique Minimal (MSSM). Le résultat principal de ce travail a fait 'objet d'un
troisiéme article publié¢ au journal " Advanced Studies in Theoretical Physics"

Enfin, la derniére contribution est motivée par I'étude des effets des corrections de la su-
pergravité sur les prédictions inflationnaires dans le MSSM . Ce travail a fait I'objet d’une
publication dans "Gravitation and Cosmology

journal"

Cette thése est organisée de la maniére suivante : Dans le premier chapitre, nous allons
présenter des généralités sur le modéle standard et 'inflation cosmologique ainsi que sur divers
aspects de la théorie de 'inflation standard le couplage non-minimal & la gravité par I'utilisation
d’un nouveau potentiel d’inflation qui nous avons introuduit dans [12], nous commencerons
par une bréve histoire sur la théorie tenseur-scalaire, puis nous présenterons la technique de
la transformation conforme qui nous sera utile par la suite. Nous détaillerons ensuite le calcul
de l'inflation non-minimale dans le cas standard les résultats sont comparés aux données du
BICEP2 .

Dans le deuxiéme chapitre, nous allons étudier la cosmologie branaire dans le cadre du
modeéle de Randall-Sundrum type 2, nous présentons ici les éléments essentiels de la supersy-
métrie,et nous allons étudier certains modéles de 'inflation avec termes D et I en supergravité
et nous terminerons par nos résultats dans I'inflation branaire.

Le dernier chapitre est consacré 4 I'étude de la cosmologie branaire, dans le cadre de
la Modéle Standard Supersymetrique Minimal (M SSM). et I'inflation avec champ de Higgs.

Enfin, nous terminons ce travail par une conclusion générale.



Chapitre 1

Inflation standard et le couplage

non-minimal a la gravité

1.1 Introduction

Les champs scalaires avec un Couplage Non-Minimal (CNM) a la gravité sont omni-
présents dans la physique des particules et la cosmologie. Le C'NM est nécessaire dans de
nombreuses situations d’intérét physique et cosmologique; ils apparaissent dans les théories
tenseur-scalaire telles que les modeéles de Jordan-Brans-Dicke [13], les modeéles de la gravité
induites[14] et d’autres modeles de Kaluza-Klein[15] et les modeles f(R) de la gravité suite a
une transformation conforme . Dans la plupart de ces théories utilisées pour décrire les scéna-
rios inflationnistes, il s’avére qu’on ne peut pas éviter la valeur non nulle de la constante de
couplage non-minimal £[16]. Dans la relativité générale[17], et dans toutes les autres théories
de la gravité, la constante de couplage suppose nécessairement une valeur non nulle[16].

Alors, il est naturel d’intégrer un C'N M explicite entre le champ scalaire et le scalaire de
courbure de Ricci dans le paradigme de l'inflation. Par conséquent, avec un couplage non-
minimal de champ scalaire & la gravité, il est plus difficile d’atteindre I’expansion accélérée de

I’Univers, méme avec des potentiels qui sont connus pour avoir un effet inflationniste dans le

9



10CHAPITRE 1. INFLATION STANDARD ET LE COUPLAGE NON-MINIMAL A LA GRAVITE

cas minimal [16]. Néanmoins, plusieurs scénarios inflationnistes ont été proposés afin d’étu-
dier cette difficulté et en particulier dans le cadre de répondre & des questions telles que les
contraintes observationnelles sur la valeur du constant de couplage non-minimal qui peuvent
atteindre afin d’avoir un scénario inflationniste réussi[18]. D’autre part, les récentes obser-
vations astronomiques, et les données spécialement élevées parlW M AP[19] nous permettent
d’ouvrir de nouvelles fenétres dans le domaine de la cosmologie observationnelles. Par consé-
quent, ces données ont un impact significatif sur le paradigme de I’inflation. A ce point, ces
données de haute précision nous donneront des contraintes plus précises sur les valeurs de

couplage non-minimal dans les modeles d’inflation.

D’autre part, I'utilisation de la transformation conforme & partir d’un cadre de Jordan vers
un nouveau cadre d’Einstein, pour n’importe quel modeéle inflationniste basé sur un champ
scalaire couplé non-minimalement, il est possible de construire plusieurs modéles utiles pour
étudier le scénario inflationniste[20]. Cependant, une question importante se pose : ces cadres
sont ils vraiment équivalents du point de vue physique? Cette question a été examinée par
plusieurs auteurs[21] et dans le cadre de notre objectif principal, nous allons aborder cette
question a partir d’une analyse détaillée des parameétres inflationnistes dans ces deux cadres

(Jordan et Einstein).

Dans la section suivante, nous allons faire un bref rappel historique sur la théorie tenseur-
scalaire. Il nous incombe, dans un premier temps de présenter la théchnique de la transfor-
mation conforme. Dans la section 2, nous nous intéressons aux équations du modele standard
de Big Bing régissant I’expansion I’espace-temps. Dans la section 3, nous allons discuter Fond
Diffus Cosmologique C'M B. Une bréve description des observations ( satellites ) sera donnée a
la section 4, puis on établira la solution aux problémes de modéle standard et nous terminons
ce chapitre par une étude de I'inflation et les effets de couplage non-minimal sur la dynamique

inflationniste dans le cas de l'inflation standard.



1.2. TECHNIQUE DE LA TRANSFORMATION CONFORME. 11

1.2 Technique de la transformation conforme.

Jusqu’a maintenant il n’existe pas un modele universel accepté de l'inflation, et plusieurs
scénarios, ont été proposés, basés soit sur la relativité générale ou sur des théories alternatives
de la gravitation. Plusieurs des théories alternatives utilisées, impliquent une transformation
conforme a partir d’un cadre de Jordan vers un nouveau cadre d’Einstein. Il est clair qu’il y a
un probléme de savoir & quel niveau ces deux cadres répondent aux questions et aux problémes
posés dans la cosmologie, et en particulier avec I'utilisation des transformations conformes a

fin de simplifier I’étude des équations du mouvement[16].

La confusion actuelle sur la question de savoir quel est le cadre physique parmi les deux
cadres (Jordan et d’Einstein) est particulierement évidente dans la littérature de 'inflation,
et affecte profondément la viabilité des scénarios inflationnistes basés sur une théorie de la
gravitation qui utilise la transformation conforme comme un ingrédient. Bien que plusieurs
auteurs négligent complétement ce probléeme, d’autres auteurs présentent des calculs dans un
seul cadre, et d’autres effectuent des calculs dans les deux cadres sans décider quel cadre est
physiquement préféré. Parfois, les deux cadres sont implicitement traités comme s’ils étaient a
la fois deux cadres physiques, et une partie des résultats est présentée dans le cadre de Jordan,
et une autre dans le cadre d’Einstein. Il est souvent connu que tous les modéles d’inflation basés
sur une transition de phase du premier ordre peuvent étre reformulés comme inflation de rou-
lement lent en utilisant une transformation conforme, mais les transformations conformes sont
souvent réalisées sans une motivation physique. La justification d’étudier la théorie originale
de la gravité (c’est a dire avant la transformation conforme) ou d’un scénario inflationniste,
qui repose souvent sur une théorie spécifique de la physique des hautes énergies, est alors
compleétement perdue de cette maniére. La transformation conforme a été utilisée méme pour
faire varier la théorie gravitationnelle de cadre de Jordan en vue d’obtenir un potentiel effectif
de champ scalaire dans le cadre d’Einstein, ou bien comme un outil mathématique permet-

tant de cartographier les équations du mouvement de systémes physiques dans des ensembles
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mathématiques équivalent aux équations qui sont plus faciles & résoudre et des calculs plus
faciles a étudier. Cette situation provient essentiellement dans trois domaines différents de la
physique gravitationnelle : les théories alternatives (y compris non linéaire) de la gravitation,
les théories unifiées dans des espaces multidimensionnels, et des études des champs scalaires
couplés non-minimalement & la gravité [22].

Dans ce qui suit, nous allons étudier la technique de transformation conforme pour un
champ scalaire couplé¢ d’une maniére non-minimale & la gravité comme le montre la Réf [23].
Notons ici qu’il y a d’autres techniques de transformations conformes que nous ne traitons
pas ici comme la transformation conforme de champ de Brans-Dicke qui a été trouvée pour la

premiére fois par Dicke en 1962.

1.3 Couplage non-minimal de champ scalaire

De nombreux modéles intéressants incorporent des champs scalaires couplés non-minimalement
avec la courbure de Ricci d’espace-temps. Comme nous ’avons déja mentionné, si un seul champ
scalaire est non-minimalement couplé, alors on peut effectuer une transformation conforme a
un nouveau cadre dans lequel a la fois la partie gravitationnelle du lagrangien et le terme
cinétique pour le champ prend une forme canonique.

Nous allons travailler dans un espace-temps a D-dimensions, la métrique prend les signes

(—,+,+,+,+,...). Nous prenons les symboles de Christoffel suivant[23]

1 o
F;);z/ = §g>\ [a,ugol/ + augau - aog;w] 5 (11)

et le tenseur de Riemann prend

A _ A A A A
R, = 8,1, — 8,1, + T T, — T T (1.2)

po nu prt no*

Le tenseur et la courbure scalaire de Ricei sont

R, = R (1.3)

N2

R = ¢"R,.
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tion dans le cadre Jordan est donnée par

5= [ @Pev=a | fon - 399,09, - V(o). (1.49)

Les dérivées covariantes sont désignées par V. f(¢) est définie positive. Le couplage minimal
correspond & f(¢) — (167Gp)~t. Ou Gp est la valeur de la constante gravitationnelle a D
dimensions.

Nous supposerons des unités naturelles (¢ = & = 1) et nous prenons le tenseur métrique,
9w, sans dimension. Puis a D dimensions, les temps et les longueurs prennent des dimensions
de (mass)™!, et 'élément covariant de volume dans I'intégrale d’action, d”z,/—g, prend des
dimensions de (mass)~". Le scalaire de Ricci, R(g,,), a des dimensions [(9,9)%] ~ (mass)?>.
Pour que l'intégrant reste sans dimension, le terme cinétique pour le champ scalaire exige que
¢ prend les dimensions [¢] ~ (mass)P=2)/2,

Nous pouvons écrire la masse de Planck (réduite) en D dimensions comme

MD2_ 1

D) = 81Gp (1.5)

Quand D = 4, nous avons My = My = 1/1/87Gy = 2.43 x 10'® GeV.
Plusieurs modeéles ont une action sous la forme de 1’équation. (1.4), dans lequel le champ
scalaire entre avec le terme cinétique, mais le secteur de la gravité s’éloigne de la forme

d’Einstein-Hilbert. Par exemple, la fonction f(¢) de couplage non-minimal prend la forme :

£(8) = 5 (MY +€67), (16)

ou £ est la constante de couplage non-minimal et M, est une échelle de masse.

Le champ peut étre couplé de facon conforme telle que :

1(D —2)

5:1(0—1)’

(1.7)

quand D = 4, nous avons ¢ = 1/6. Notons ici que 1’échelle de masse M, ne doit pas étre
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identique & Mp. On pourrait méme avoir My = 0, comme dans les modéles de la gravité
induite[24].
Un autre modeéle commun est le modeéle de Jordan-Brans-Dicke[13], ’action pour laquelle

est écrite prend la forme suivante :
Sinp = / dPz\/~g [@R - %ngucw,,@] . (1.8)

Définissons le champ ® — ¢*/(8w), qui met 'action sous la forme d’Eq. (1.4), avec un terme
cinétique canonique pour le champ ¢ et le couplage non-minimal, f(¢), prend la forme de I'Eq.
(1.6), avec My =0 et & =1/(8w).

Nous pouvons faire une transformation conforme de la métrique, définie comme

G = Q2(x)g,w. (1.9)

Nous supposons que (z) est réelle et donc Q?(x) est défini positive. Noter que nous n’avons
pas fait une transformation de coordonnée ; les coordonnées x* restent les mémes dans chaque
cadre. Nous allons utiliser un signe pour indiquer les quantités dans le cadre transformé. A

partir de I’équation. (1.9), on voit immédiatement que :

Ny

—§ = OP(x)y/=yg. (1.10)

Apres avoir effectué la transformation de I’équation. (1.9), on peut calculer les symboles de

Christoffel et le scalaire courbure de Ricci dans le nouveau cadre. On trouve[22]

o @ 1 e e o
g, = T§,+q 05V, + Vs — g5, V],
A 1 2(D -1 1,
ou
1
0Q = ¢V, V,Q = ——=0, [V—-99"0,9] . (1.12)

NS
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Il faut étre prudent de spécifier si I’'on prend les dérivées par rapport a I'original métrique, g, ,
ou la métrique transformé, g,,, parce que les symboles de Christoffel sont transformés sous la
transformation de 1’équation. (1.9).

En utilisant les Egs. (1.9) - (1.12), on peut réécrire le premier terme de 'action :

/ dPx\/=gf(d)R = / de\é—;_g F() {QQR + %DQ + (D - 132(D —4) gV OV,

(1.13)

Nous étudions chacun de ces termes & son tour. Le premier terme du coté droit devient

fror (o)1)

Pour obtenir la forme canonique de ’action gravitationnelle d’Einstein-Hilbert dans le cadre
transformé, nous pouvons identifier
2

Q" (z) = ME — 5/ 10(x)]. (1.15)
(D)

Nous pouvons intégrer le second terme du coté droit de 1’équation (1.13) par parties. No-
tez que 'opérateur [J agissant sur ) est définie en fonction de la métrique originale, g, ,
plutot que la métrique transformée. En utilisant les équations (1.10), (1.12), et (1.15), on

trouve
D
/d v~ QD+1 mY
1, e
— /dD:m/ D —1)(D - 3)1\4(%)2Q2 9"V ,.OV,Q. (1.16)

Rappelons que z* n’est pas affectée par la transformation conforme, de sorte que (‘% = 0. Parce
que les dérivées covariantes dans ’équation. (1.16) n’agissent que sur les fonctions scalaires,
nous avons V, = 9,4, et donc V,Q =V Q.

Le dernier terme du coté droit de I’équation. (1.13) est

/ dPaz/—§(D —1)(D — 4) ( 9;2) g"'V,QV,Q

1 17
= /de\/ (D —4)M7? 527" V,.QV,Q, (1.17)
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ol nous avons utilisé de nouveau les équations (1.10) et (1.15). En combinant les équations

(1.13), (1.16), et (1.17), on trouve

/dD:c\/_f( /d%f —(D-1)(D - >leng av,0l.  (118)

La partie gravitationnelle de I’action inclut désormais un terme canonique d’Einstein-Hilbert.
Pour cette raison, le cadre correspondant a g, est souvent désigné comme le cadre d’Einstein.
Nous pouvons maintenant examiner comment les champs scalaires cinétiques et les termes

de potentielle dans I’action transforment sous g,,, — §,,. Nous avons

/ dP1y/—g [—égﬂ”ww—v ] / dPx\/—g { S L VeV V|, (119)

ol nous avons introduit un potentiel transformé

~ V
L’action compléte de ’équation. (1.4) peut alors s’écrire comme
1
/dDa:\/ { ()R — —vi OV, — V]
MD—2 . 1 1
—~ /d%\/—g [ (QD’ R (D= 1)(D = 2)M? 59"V, 0V,
11 e e ~
3 qp=2? V.oV, =V . (1.21)

En utilisant ’équation. (1.15), 'action dans le cadre transformé devient
D—2

M
forevs |y

L MB2 g, 6,6 — V

1(D—1) .
IR RN CAC AT

(1.22)
Dans le cas d’un seul champ, on peut faire ¢ — <}§, de sorte que le nouveau champ scalaire
dans le cadre transformé a un terme cinétique et canonique dans l’action de I’équation. (1.22).

Nous définissons & telle que

o MP2 2D — 1
Lo 39,0 = -1 g [§ 657,64 20 D]

D=2 7 VufVofl. (1.23)
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Dans le cas d’un seul champ, on peut supposer une correspondance entre ¢ et ¢, en particulier

noUS SUPpPOSoOns que ¢ — g}b(gb), ou

— = F(¢9), (1.24)

nous avons aussi [ = f(¢), de sorte que ’équation. (1.23) donne

F<¢>—( ) \/MDQ 201 1)1, (1.25)
2P0 —3)

ou la prime représente la dérivée par rapport a ¢. En fonction de champ transformé, I’action

de l’équation (1.22) peut s’écrire comme

/d%\/_[ (¢ )R——gﬂ”ww ¢ — V(¢)]
= /de\/_ [MD 2 R

- gw’@uéﬁué - V(&)

(1.26)

1
2
L’action de la seconde ligne est désignée a la fois la forme canonique d’Einstein-Hilbert pour

la partie gravitationnelle et le terme canonique cinétique pour le champ scalaire.

Puisque nous ne sommes intéressés que par des modeles dans lesquels f(¢) est définie
positive et réelle, la combinaison sur le coté droit de 1’équation (1.25) est toujours différent
de zéro. Dans ces conditions, les modéles avec un champ scalaire couplé non-minimalement
peuvent étre liés, par une transformation conforme et un champ redimensionné, & un modéle

équivalent impliquant la gravité ordinaire et un champ scalaire avec un couplage minimal.

Dans la section suivante nous allons étudier l'effet de couplage non-minimal de champ
scalaire & la gravité sur la dynamique inflationniste dans le cas de l'inflation standard en se
basant sur I’étude faite dans la référence[25].

Dans ce qui suit, nous allons appliquer le formalisme ci-dessus avec le nouveau potentiel
dans le cadre Einstein pour obtenir le spectre de perturbation par rapport a l’observation

récente.
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1.4 Modéle standard de la cosmologie

1.4.1 Principe de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

Le modele standard de la cosmologie considére que 'univers & grande échelle est homogene
et isotrope, ceci est connu comme le principe de la cosmologie. Pour la décrire, nous supposons

la métrique de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker [26, 27] dans espace-temps, donné par :

2
1 — kr?

ou a(t) est le facteur d’échelle, qui mesure le rayon de 1'univers selon I’écoulement du temps ¢

ds® = g datds” = —dt* + a*(t) + 72(d6* + sin? Odp*) (1.27)

cosmique. La constante k est la courbure cosmologique, qui peut prendre les valeurs & = 0 (plat
Univers), k = 1 (fermé de I’Univers sphérique) ou k = —1 (ouvert de I’Univers hyperbolique ).

En plus de la structure géométrique de 'univers, I’abondance en matiére est principalement
importante pour son évolution. Elle est définie par I’équation d’état entre la densité d’énergie
p(t) et la pression p(t). Pour un univers, elle est dominée par le rayonnement en impliquant
p = p/3, alors qu’elle est dominée par la matiére (ou la poussiere) p = 0.

Compte tenu de la métrique et le teneur de matiére, la dynamique de 'univers est dé-
terminée par la solution de 1’équation d’Einstein en relativité générale, avec une constante
cosmologique A qui a été postulé par Einstein [26] pour obtenir un univers stationnaire donnée

par :

1
G+ Mg = Ry — iRg’“j + Agy =87GT), (1.28)

ou R, est le tenseur de Ricci, R est la courbure scalaire, 7}, est le tenseur énergie-impulsion
et G, est le tenseur d’Einstein. G est la constante gravitationnelle de Newton qui est liée a la
masse de Planck Mp = 1.2211 x 10"GeV ( la masse réduite de Planck est m, = Mp/\/87 =
2,43 x 108GeV).

Remarquablement, les équations d’Einstein (1.28) résument les principaux défis de la cos-

mologie contemporaine tel que le terme ( R, — %ng + Ag,,) contient la structure géomé-
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trique de I'univers, qui peut étre modifié en utilisant soit la constante cosmologique ou bien
en modifiant le tenseur d’Einstein. Cette derniére approche est discutée dans les théories de
gravitation modifiée [28] , qui ont été récemment proposées comme une alternative a ’énergie
sombre. D’autre part, la dynamique de ’énergie tenseur 7}, correspond aux constituants de

la matiére dont la matiére noire.

1.4.2 Equations de Friedmann

En utilisant la métrique FRW (1.27), 'homogénéité et lisotropie imposent au tenseur
énergie-impulsion d’étre celui d’un fluide parfait. Les équations d’Einstein (1.28) appliquées a

la métrique (1.27) et & un tel fluide permettent d’obtenir les équation de Friedmann :

8T k
2 _
p
ol le taux d’expansion de Hubble est défini comme H = % La dynamique du facteur d’échelle
a(t) est donnée comme :
i

47
a = REYYE (p+3p). (1.30)
p

Dans ce qui précéde, nous supposons que la forme de fluide parfait pour le tenseur énergie-

impulsion s’écrit comme :

" = (p + p)uu” + pg"” (1.31)

En combinant (1.29) et (1.30), on retrouve I’équation de continuité :

p+3H(p+p) =0. (1.32)

Notre univers est rempli de matiére ordinaire, (c’est-a-dire de matiére satisfaisant la condition
d’énergie forte p + 3p > 0), 'équation (1.30) implique que 'univers est nécessairement en

décélération, a < 0. Dans un univers en expansion, a > 0, cela implique 'existence d’une
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singularité initiale & un temps fini dans le passé . Cette conclusion repose bien entendu sur les
hypothéses que la relativité générale est applicable au voisinage de telles singularités et que la

matiére n’est pas sous une forme exotique.

1.4.3 Matiére et la densité de 1’énergie

La dynamique d’expansion dépend des caractéristiques du fluide remplissant 'univers. On
peut définir I’équation du paramétre d’état w comme w = %. De la conservation du tenseur
équation énergie-impulsion de 1’équation (1.32), on conclut que la densité d’énergie d’un fluide

3(1+w) - combinée avec Eq.

parfait caractérisée par une constante w se comporte comme p < a~
2

(1.29), si k = 0 donne l’échelle de facteur qui évolue comme a o t30+»). En relation avec ce

qui précede, la dynamique et I’évolution de la densité d’énergie pour certains liquides typiques

sont déterminés par la valeur de w.

Dans cas w = 0, domination de la matiére. Ainsi la densité d’énergie diminue comme
poxa s

Dans le cas w = 1/3,on a la domination du rayonnement, la densité d’énergie diminue
comme a~* par rapport au cas de la matiére non-relativiste, le facteur supplémentaire 1/a

peut étre considéré comme la diminution de ’énergie des photons dont il augmente en raison

de 'expansion de la longueur d’onde. Le facteur d’échelle évolue comme a t2.

Dans le cas w = —1, la domination de la constante cosmologique, I'univers est rempli
d’'un tel fluide, le terme d’expansion H est constante et le facteur d’échelle croit de fagon

exponentielle, en a o exp(Ht).

Dans le scénario standard de la cosmologie, le modéle AC DM ( Lamdba Cold Dark M atter
) considére que 'univers a été successivement dominé par le rayonnement, la matiére sans
pression et, enfin, par la constante cosmologique, ou identique a un fluide avec w = —1. 1l
est habituellement d’introduire la notion de la densité critique d’énergie p,. correspondant a la

densité d’énergie d’un univers plat,
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 3MZH?

pC 87T

(1.33)

Pour chaque fluide remplissant I'univers, on peut définir le rapport de sa densité d’énergie a

k

la densité critique 2y = ’;—f. On définit également Q) = # et = =1

Ensuite, la premiére

équation de FL sans dimensions s’écrit comme :
D+ + Q=1 (1.34)
f

1.4.4 Modéle de Big Bang

Probléme de platitude

L’équation de Friedmann (1.29) peut s’écrire :

k

avec {2 est la densité totale. L’univers est dominé par le rayonnement ou la matiére qui voit
son expansion ralentir au cours du temps, donc @ = aH décroit. Ainsi, si 2 = 1 & un instant, il
garde cette valeur tout le temps. Mais en revanche, si elle differe de 1, elle s’en éloigne au cours
du temps. Sachant qu’aujourd’hui la densité totale différe de moins d’un ordre de grandeur de
la densité critique. On peut calculer qu’au temps de Planck, elle devrait étre |2 — 1| ~ 107%
[29]. 11 est étonnant que la densité initiale ait été si proche de la densité critique, d’autant plus
que si elle avait été légérement supérieure ou inférieure & 1. L’univers serait soit décontracté,
soit dilué tellement vite que les galaxies n’auraient pas eu le temps de se former. Ce probléme
d’ajustement des conditions initiales constitue le probleme de la platitude.

Les mesures actuelles indiquent que |Q27! — 1] < 0.01, ce qui implique qu'il doit avoir été
extrémement proche de zéro a la suite du Big Bang. Sans un mécanisme pour expliquer cette
caractéristique de I'univers primitif, il semble peu probable et affiné & un degré extrémement

élevé.



22CHAPITRE 1. INFLATION STANDARD ET LE COUPLAGE NON-MINIMAL A LA GRAVITE

Probléme de I’horizon

L’horizon est la distance maximale parcourue par un rayon lumineux et qui s’exprime

comme [30] :

du(t) = a(t) /t dr (1.36)

,alt)
avec a(t) o< tP. Pour la cosmologie standard (p < 1), I'intégrale est convergente dans la limite

t; tend vers 0 et I’horizon a une taille finie de I'ordre du rayon de Hubble Ry (t) = H'(t)

dn(t) = %Rm (1.37)

A partir de la mesure du rayon de Hubble actuel Hy et en considérant son évolution dans un
univers dominé par la matiere, on peut calculer la taille de I’horizon au moment du découplage.
Or les observations du C'M B prouvent que I'univers au moment du découplage était extre-
mement homogene (& 107 pres) sur des distances beaucoup plus grandes. Par conséquent, la
thermalisation n’aurait pas eu lieu et I’homogénéité de la C'M B doit étre comprise comme une

coincidence.

Probléme des reliques

Selon le modéle standard de la physique des particules, les lois physiques étaient plus simples
dans I'univers avant que certaines symétries de jauge ne soient brisées. Lors de telles symé-
tries sont brisées, de nombreux reliques ( vestige ) indésirables tels que les monopoles, cordes
cosmiques et d’autres défauts topologiques sont produites [29]. La théorie des cordes prédit
également l’existence de particules supersymétriques. La densité d’énergie de ces particules
massives décroit comme p,, = p,,,/a® quand la température devient inférieure & leur masse
et la densité d’énergie de ces particules massives décroit comme p, = p;./a* (p;,, et p;, sont
les densités de I'énergie initiale). Par conséquent, la densité d’énergie de ces particules lourdes
diminue plus lentement que celle du rayonnement. Cela signifie qu’il soit susceptible d’étre

dominante dans 'univers actuel. Il serait en contradiction avec la donnée d’observations telles
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que comme celle de 'abondance des éléments légers. Ce probléme est le troisiéme probléme du

scénario standard du Big Bang qui s’appelle le probléme des reliques.

1.5 Fond Diffus Cosmologique CMB

1.5.1 Notion de CMB

La découverte de la fossile cosmique en 1964 [31], a joué un grand role dans la reconnais-
sance d'une conception évolutive de 'univers traduite par la fameuse théorie du Big Bang.
Aujourd’hui universellement admise par les cosmologistes. Le fond diffus cosmologique CM B
(Cosmological Microwave Backround ) est un rayonnement électromagnétique isotrope (c’est-
a-dire provenant de toutes les directions de 'espace avec la méme intensité) correspondant
avec une trés bonne approximation au rayonnement émis par un corps noir a une température

d’environ 3°K (2,725°K selon les derniéres mesures).

1.5.2 Description qualitative

Dans le cadre de la théorie du Big Bang, I'univers est en expansion et a évolué a partir
d’un état extraordinairement dense tel que la matiére se présentait sous forme des particules
élémentaires libres. En outre, la température continuant de décroitre sous l'effet de la dilution
de I'énergie diie a I'expansion de 'univers, elle atteint a un certain moment un niveau suffi-
samment bas pour que les noyaux d’hydrogéne (et d’hélium) captent les électrons pour devenir
des atomes neutres. Dés lors, les photons présents n’interagissant pratiquement plus avec ces
atomes qui sont libérés et se propagent indéfiniment dans ’espace. Cette température dite de
recombinaison a pour valeur estimée : T,.. = 3700°K.

Le flux des photons ainsi libérés au moment de la recombinaison nous parvient aujourd’hui
depuis I’horizon correspondant a cette époque estimée a environ 380000 ans apres le Big Bang .

Le décalage vers le rouge correspondant a ’expansion de 'univers depuis cette époque fait que
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ce rayonnement nous parvient & des longueurs d’ondes beaucoup plus longues correspondant

a des densités d’énergie beaucoup plus faibles et donc & une température plus basse : Ty =

2,725 K.

1.5.3 Description quantitative

Les moyens de mesure récents permettent de mesurer la température du C'M B en fonction
de la direction visée avec une résolution de plus en plus grande. La direction de propagation est
repérée dans un systéme de coordonnées sphériques par les angles 6 (par rapport a la normale
au plan galactique) et ¢ (par rapport a une direction de référence dans le plan galactique). La
mesure correspond a des points d’une fonction AT'(6, ) /Ty représentant I’écart relatif dans la
direction (0, ) par rapport a la température moyenne Ty sur tout ’espace.

La décomposition sur des harmoniques sphériques est utilisée pour exprimer le spectre des
fluctuations spatiales de température ¢ de I'anisotropie d’une fonction de la position sur une
sphére.

L’ensemble des fonctions harmoniques sphériques est définie par :

Y(0,9) = | /%emwﬂm(ws@), (1.38)

ol Py, (cos @) sont les polynomes de Legendre de premiére espéce, constituent une base ortho-
normée de cet espace sur laquelle on peut décomposer la variation de température du CM B

de la maniére suivante :

oo f=+1
%W) =Y 4 Yem(0, ). (1.39)
0 (=0 (=—1

En raison de I'orthogonalité des harmoniques sphériques, on pourra calculer les coefficients du

développement & 'aide de la formule ci-dessous :

— nm> . (1.40)
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Le spectre angulaire spatial de puissance de la température est défini par :

l=4+m

cof =3 |ab I (1.41)

l=—m

La variable ¢ homogéne a l'inverse d’une échelle angulaire est appelée multipole. Les faibles
valeurs de ¢ correspondent & des fluctuations de grande amplitude spatiale tandis que les

valeurs de | élevées correspondent a des fluctuations locales données dans la figure (1 — 1) par

I'observation Planck 2013 [8].
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FiG. 1.1 —: la variation de la puissance de la perturbation en fonction de fluctuations spatiales

de température £.

1.6 Données observationnelles

1.6.1 Wilkinson Microwave Anisotropies Probe WMAP

Le satellite américain WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropies Probe) a été lancé
en2001 sous la responsabilité de la NASA figure (1 — 2). Elle a pour but de mesurer les
anisotropies en température avec précision et de fournir une premiére observation sur tout le
ciel de la polarisation du C'M B. 1l est placé sur une orbite solaire, au point de Lagrange L2, a

1,5 million de km du soleil. Il posséde un double télescope de type grégorien. Chaque télescope
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est constitué d’un miroir primaire de 1,40m z 1, 60m et d’un miroir secondaire de 0,90 m x 1m,
ces miroirs étant placés dos a dos afin de permettre des mesures simultanées dans deux direc-
tions opposées. Les détecteurs permettent d’effectuer des mesures sur 5 bandes de fréquences
(23 GHz, 33 GHz, 41 GHz, 61GHz, 94 GHz) ce qui permet d’éliminer les émissions parasites
en avant-plan. Ils sont composés de 5 radiometres différentiels sensibles a la polarsation. Les
radiométres mesurent avec une grande précision la différence de puissance rayonnée entre deux

directions opposées.

Les données fournies par ce satellite ont été traitées durant plusieurs années : au bout d’un
an, b ans , 7ans et derniére synthése & 9 ans parue Décembre 2012 constitue la cinquieme version
de données traitées du CMB le plus récent a ce jour qui sont analysées et diffusées en Juin 2012.
Nous donnons quelques résultats concernant ’évaluation des parameétres cosmologiques [7].
Les données de WMAP obtenues aprés neuf ans d’observation, combinées a d’autres données
astrophysiques, ont permis de contraindre les paramétres du modele cosmologique standard.
Les résultats de WMAP sont améliorées par 1'utilisation de données indépendantes, comme la
mesure des oscillations acoustiques baryoniques (BAO pour Baryon Acoustique Oscillations)

[32] et la mesure de la constante de Hubble H,.

Le satellite WMAP a permis d’estimer le spectre de puissance de la corrélation croisée
température/polarisation C7 jusqu’au second pic (¢ ~ 450) avec une grande précision|[33].
La quantité d’émission mesurée pour (¢ < 10) étant proportionnelle a I’épaisseur optique 7,
I’époque de la réionisation. Cette mesure constitue une sonde unique de cette période. Le
spectre de puissance en polarisation CfE a pu étre mesuré pour la premiére fois a trés grande
échelle angulaire. En utilisant les "cartes nettoyées", un signal £((+1)CFF /2 = 0.07470 03 K2
(68%C.L.) a été détecté di a la rediffusion des photons du CMB sur les électrons libres durant la
période de réionisation. Bien que le spectre CPP a bas ¢ attendu comme preuve de I'existence
des ondes gravitationnelles primordiales, n’ait pas encore été mesuré a ce jour, les données

WMAP permettent néanmoins de fixer une limite supérieure : £(¢ + 1)Cf”/2r < 0.055K,
(95%C.L.) [33].
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L’utilisation conjointe de ces données WMAP, des mesures de BAO et ’étude des Superno-
vae de type I a permis d’apporter des contraintes sur la géométrie de I’Univers, celui-ci pouvant
étre considéré comme plat.

Les trois paramétres inflationnistes de spectre de perturbation données WMAP en 9ans des

mesures qui combinent le CMB, le BAO et le parameétre de Hubble Hy :(eC'M B+ BAO + Hy)

S~ 0.023+0.011 (1.42)

ns = 09636 £ 0.0084, r < 0.13(95%CL) et Tk

1.6.2 Satellite Planck

Le satellite Planck est lancé par I’Agence Spatiale Européenne (ESA) en Mai 2009 pour
mesurer le rayonnement fossile CMB, il a achevé sa mission en Aott 2013. Le satellite Planck
contient deux instruments HFI "High frequency instrument" est composé de 54 bolomeétres
(1005 143; 217; 353 ; 545 et 857 GHz) refroidis a 100 mK. LFI "Low frequency instrument" est
composé de 22 radiometres refroidis & 18 K. Il est congu pour la mesure ultime des anisotropies
en températures du rayonnement fossile et pour améliorer significativement la mesure de sa
polarisation. Cette mesure n’est pas limitée par les incertitudes expérimentales mais seulement
par les propriétés statistiques du rayonnement fossile (auxquelles s’ajoutent les erreurs de
soustraction des avant-plan).

Les résultats cosmologiques de Planck basée sur des mesures du fond diffus cosmologique
(CMB) et la température des spectres de puissance lensing-potential (lentille-potentiel). Nous
constatons que les spectres de Planck & multipoles élevés (¢ > 40) sont extrémement bien
décrit par la norme dans I’espace plat de six paramétre cosmologique AM D P avec un spectre
de perturbations scalaires adiabatiques en loi de puissance. Dans le cadre général de I'inflation,
les données de Planck déterminent les parameétres inflationaires avec une grande précision.
En commencant par l'indice spectral scalaire, le satellite fournit la valeur suivante : n, =
0,9603 4+ 0,0073, avec une barre d’erreur allant jusqu'a (68% d'incertitude). Le parametre
de Hubble atteint une faible valeur de lordre, Hy = 67,3 £ 1.2Km~'Mpc~!. Remarquant
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que I’écart de l'indice spectral scalaire n’est pas sensible & ’ajout de modes d’abondances
a I’évolution de l'univers. Les résultats de Planck fournissent un rapport tensoriel-scalaire
r < 0.11 avec une certitude de 95% et variation de 'indice spectral "running" ddlﬁ = —0,0134+

0,0090(68% d'incertitude) [8].

1.6.3 Télescope du podle Sud BICEP

Les données BICEP2 par le télescope du pole Sud "The South Pole Telescope (SPT)"
située a la station polaire Amundsen-Scott sur 1’Antarctique. Le télescope est congu pour
observer les régions de micro-ondes, d’ondes millimétriques et d’ondes sous-millimétriques du
spectre électromagnétique, avec le dessin particulier de mesurer les émissions en provenance du
fond diffus cosmologique. Son premier arpentage cherchait a repérer les gros amas de galaxies
lointains par leur interaction avec le fond diffus cosmologique, en vue de contraindre I’équation
d’état de I’énergie noire. Au début de 2012, un nouveau appareil capteur fut installé sur le
SPT ayant la vocation d’étudier le fond diffus cosmologique. Encore plus sensible et capable
d’évaluer la polarisation de la lumiére entrante. Cet appareil cherche a mesurer le composant
rotationnel (ou mode-B) du rayonnement fossile polarisé pour définir les contraintes sur la
masse du neutrino et ’échelle de longueur de 'inflation cosmique.

Le pole sud se trouve a I’élévation de 2800 m qui garantit une atmospheére raréfiée et ses
conditions outre-froides limitent la teneur en eau de l'air. Ces facteurs sont particuliérement
importants a cette longueur d’onde puisque la vapeur d’eau peut absorber les signaux entrants
et les rayonnements qu’elle émet peuvent brouiller les signaux astronomiques. L’absence de
lever ou coucher de soleil journalier rend son atmosphére singuliérement stable alors que les
longues nuits polaires assurent des observations sans interférence solaire. Malgré les avantages
lies a sa position sur Terre, il est & noter que la longue-vue ne peut observer que le ciel
méridional.

La collaboration de BICEP2 a signalé la détection de la polarisation en B-mode du CMB

[9]. Si le traitement du modeéle d’avant-plan est correct, le résultat de la BICEP2 indique la



1.7. POTENTIEL DE LA NOUVELLE INFLATION. 29

découverte des ondes gravitationnelles primordiales ( PGWs). Les frontiéres de la physique

fondamentale seront poussées vers I'avant d’une maniére sans précédent, tant que le résultat

de la BICEP2 est confirmée par des expériences & venir. L’adoption du modéle de AMDP ~+r-

mode, I'ajustement au spectre de puissance en B-mode observé donne un rapport plus élevé
9+0.07

que prévu tenseur-scalaire, 7 = 0.27 5 [9]. Ce résultat est trés différent ( en tension ) avec la

limite supérieure, r < 0.11(95%C'L) donnée par la combinaison : Planck + WP + BAO [8].

1.7 Potentiel de la nouvelle inflation.

Nous introduisons dans cette section le nouveau potentiel propose dans [12], qui est donne
par 'arc-tangente du carré du champ scalaire. Il présente plusieurs caractéristiques intéres-

santes similaires a ceux du modéle chaotique. Ce potentiel est donne par :

V(g) = Af(-), (1.43)

Ou A représentant la densité d’énergie du vide et v correspond aux changements dans la
valeur du champ A¢ durant U'inflation. Nous faisons un choix particulier de ce paramétre
d’étre égal a un. Notons que cette généralisation permet un choix libre du potentiel d’inflation.
Par exemple on peut choisir un potentiel quadratique %m%bz [34](simples chaotique version),ou
bien le potentiel associe avec la brisure de la symétrie électrofaible A(¢* — 2)[35]. Le potentiel

d’inflation que nous nous proposons d’étudier est :

V (¢) = Af(¢) = Marctan (¢7) . (1.44)

Il est clair qu’a partir de la forme de ce potentiel par rapport a ¢ (Fig 1), pour les valeurs de
champ proche de son minimum, il se comporte comme les potentiels inflationaires chaotiques.
Pour les faibles valeurs de ¢ on peut utiliser le développement de Taylor de cette fonction.

Au second ordre on obtient le scenario d’inflation chaotique V = A¢*.identification avec le

1

2m2gb2 nous a permis d’obtenir une contrainte sur A\, donne

modele chaotique le plus simple

_ 1,2
par A = ;m*.
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v (o)

12

10

Fi1G. 1.2 — Figurel.l :famille des potentiels scalaires (équation 1.44) pour différentes valeurs

de ).

En plus, dans Refs [11] un potentiel chaotique a été suggéré dans le contexte de la brisure

douce de la supersymétrie qui est de la forme

2
— ——0 . 1.45
Mg¢ " Mf_i,‘Zs (145)

V() = st - A .

2 6

D’autre part, le développement de Taylor du potentiel en arctangente a ’ordre 10 est donne

par

V(6) = A~ 30"+ 26, (1.46)

L’identification de ce développement avec (1.46), conduit aux contraintes sur les paramétres

supersymétriques

1 , Aag  5ad
—m* = = .
2" T 2M3 T 6MS

(1.47)

Dans ce qui va suivre, nous devons appliquer les parameétres du roulement lent physiques pour

ce nouveau potentiel et donnons un calcul détaillé pour certain parameétres d’inflation.
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1.8 Spectre de perturbation dans Papproximation du
roulement lent

Il est beaucoup plus difficile de réaliser le roulement lent du champ scalaire pendant I’in-
flation quand £ # 0, car le potentiel V' (¢)est deformé par le terme NMC §¢2R dans la densité
lagrangienne. le terme extra joue le role du terme de masse effective de I'inflaton [20].

Nous considérons le cas du nouveau potentiel, dans le cadre de Jordan, V;(¢) = A arctan (¢2) ,

conduit au potentiel dans le cadre d’einstein.

A arctan (¢2)
Ve(¢) = ——= -~ (1.48)
(1+ 552
p
Le modele avec & = 0, est equivalent & considérer comme le champ d’inflaton minimalement
couplé a la gravite, est unique et le potentiel V' (¢) est plat. Dans ce contexte, on peut aussi

considérer les parameétres de roulement lent pour étudier le spectre de perturbation. Les deux

premiers parametres, pour ce modeéle, sont donnés par :

B 20)° (mz + £¢* — 2arctan (¢2) § — 2arctan (¢2) §¢4)2

¢ = Ze9) z = —— . (1.49)
arctan (¢°)" (1+ ¢%)" (m + £¢° + 66°¢°)
dz €(p
0 = Z0o)+ o2
i 2Z(1—7%) %¢(1+¢4>782¢4 |
o (o) (iesg) (o) .
" i @) ) e(s) | |
—2Z arctan (¢%) -5 (” £¢2)2 P
P 1+ "L%
ou
(1+ )2
T4y 6E (151)
d’autre part, le calcul méne au nombre e-folding suivant
d
/ d (1.52)
Z\/2€¢(0)

- 1 /¢end arctan(¢2) (mf7 + §¢2) (1 + ¢4)
2md )y, Z (m2+ €67 — 2arctan(¢?)¢ — 2arctan(¢?)E¢?)

do.
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bien que nous avons des résultats analytiques pour les parameétres de roulement lent, il n’est pas

dng

Zin(R) doivent

simple de résoudre pour obtenir ¢, au cours de laquelle les observables ng, r et

étre évalue. Au lieu de cela, nous procédons numériquement pour trouver ¢,,, puis aller a
N = N¢gopg e-folds pour obtenir ¢, tout en s’assurant que les parameétres de roulement lent

restent faibles dans cette gamme de ¢. I’amplitude de perturbation de la courbure devient :

2 1 A¢* arctan(¢?) (1 + 8 4 631—5)
Bn = X ; £l 1.53
R 487r2mg (1+ %)(1 _ %)2 ( )

Aprés la construction du formalisme de base, nous allons étudier deux cas de couplage &. Nos
résultats seront comparés aux observations et 'effet de couplage sur le spectre inflationnaire

de perturbation seront étudiés.

1.9 Reésultats et observations

1.9.1 Cas du couplage minimal (¢ = 0)

Dans cette section, nous étudions le cas le plus simple décrit par un champ scalaire avec
un potentiel de la forme V' = A arctan (¢2). Eq. (1.52) donne le développement intégration de
¢, jusqu’a ¢, de la forme :

N 1 arctan(¢?) x In(¢) + % (arctan(1 + v/2¢) — arctan(l — v/2¢)) — In(2¢” — ¢*) — %2
My —l—%n(&) + %¢4 arctan(¢?)

(1.54)

Ensuite, nous considérons la valeur du champ scalaire a la fin de I'inflation, en termes de \ et

N .Cette équation (1.54) peut étre résolue pour donner ¢, (A, N), ou ¢, est la valeur du champ

scalaire et N est le nombre e-foldings avant la fin de 'inflation. Finalement, commencons de

A% ~ 2.215x 107 a partir des mesures de planck [8], on peut tracer les variations de la densité

d’énergie du vide A en fonction de N (voir Figure2.1).

.

¢end
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F1c. 1.3 — Figure 2.1 : variations de la densite d’énergie du vide A en fonction de N

Cette figure montre les valeurs prédites de A\ et on remarque que A décroit lorsque N

augmente. Noter que, les valeurs de A obtenues pour ce modeéle sont similaires a la masse

d’inflaton m dans le modéle chaotique le plus simple . on note aussi, dans le scénario d’inflation

chaotique usuel basé sur la théorie d’Einstein a quatre dimensions, la valeur de la masse

d’inflaton m devrait étre de I'ordre ~ 10'3 GeV/ afin d’obtenir le niveau d’anisotropie observé

dans le rayonnement cosmique micro-onde [56].

finalement , nous avons obtenu les variations de quantités physiques pour différentes valeurs

de N et sont résumes dans le tableau suivant :

Tableaul : les valeurs de certains parameétres d’inflation avec le modeéle A arctan ((;52) pour

£=0.
N A x 10%5GeV? N r dng/dIn(k)
50 1.5412 0.9595 0.1616 —0.8162
60 1.0670 0.9663 0.1344 —0.5649
70 0.7820 0.9712 0.1151 —0.4140

Planck + BICEP2 data ns; = 0.9603£ 0.0073

_ () 9+0.07
r — 0-270.05

dn,/dIn(k) = —0.0134 & 0.0090

Selon ce tableau on peut déduire que la seule valeur du nombre e-folding qui soit compatible
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avec les mesures de BICE P2 et de Planck se trouve autour de 50, mais le running de I'indice
spectrale scalaire prend des valeurs a ’extérieur du domaine exigé par les données de planck.
Nous interprétons ce fait par un manque d’un certain paramétre fondamentale qui aurait ajusté
la situation.

Dans ce qui va suivre, on montrera que, l'introduction du parameétre de couplage £ (£ # 0)

aura un impact significatif sur le spectre de perturbation du modéle en particulier pour le

dng
dln(k) "

running Donc, I'inflation peut avoir lieu avec succeés en relation avec les observations

récentes.

1.9.2 Cas du couplage non minimal (¢ # 0)

Maintenant, nous discuterons les implications possibles des solutions dans le cas £ # 0 ou

nous avons introduit le potentiel dans le cadre d’Einstein de la forme :
Aarctan (¢2)

VE(¢) (1+%>2

(1.55)

La constante de couplage & est souvent considérée comme un parameétre libre dans les scé-
narios inflationnistes et que les valeurs acceptables sont seulement ceux qui suivent de prés
les prédictions des scénarios inflationnaires [25]. Ce point de vue apparait naturellement du
fait qu’il n’existe pas une valeur universelle de ¢ [20]. Donc, dans le contexte de la cosmolo-
gie, il a été reconnu que les champs couplé non minimalement pourraient étre utilisés pour
résoudre quelques problémes liés a I'inflation. Avec ces préliminaires, ’objectif de cette section
est d’examiner si ce modeéle avec £ # 0 coincide avec I'observation.

Dans notre paramétrisation du potentiel effectif de I’équation Eq. (1.55), les parameétres de

roulement lent aussi bien que le nombre e-foldings dépendent seulement de deux parameétres,

dng
dIn(k)

¢ et N. Donc, les prédictions pour ng, 7 et sont données pour des valeurs fixées de NV
autour de 50, alors que le paramétre de mass est déterminé afin de satisfaire A% ~ 2.215 x 10~

a partir de I’équation Eq. (1.53) (voir Figure 3.1)

Cette figure montre les valeurs prédites de A par rapport au couplage &£.Nous avons montré
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F1G. 1.4 — Figure3.1 :les valeurs predites de A par rapport au couplage &

que l'introduction du couplage nonminimal ¢ augmente la valeur de \ par rapport au cas
minimal et nous remarquons que pour les valeurs observés de & ~ O(107% — 1072), nous
obtenons des valeurs de la racine carrée de la tension de la brane v/ de lordre de 'échelle de
la grande unification GUT , O(10*GeV).

Dans ce qui va suivre , nous utilisons une formulation générale que nous avons décrite ,

nous tracons la variations relative des observables ng, r et ﬂ%&g).

la figure 4.1 : montre le comportement du rapport scalaire tensoriel r en terme de I'indice
spectral scalaire n.

Cette figure montre que l'indice spectral scalaire devient important alors que le rapport
scalaire tensoriel devient de plus en plus petit. Notons aussi que, les valeurs de ng et r sont en

bon accord avec les mesures de Planck et BICEP2.

dans la figure5.1 nous avons tracé le running de I'indice spectral scalaire dﬁ:‘&) en terme

de l'indice spectrale scalaire n,. On voit que, pour des valeurs du couplage non minimal ¢ dans



36 CHAPITRE 1. INFLATION STANDARD ET LE COUPLAGE NON-MINIMAL A LA GRAVITE

0,30 +
0,25 4
0,20 4
0,15 4
0,10 4

0,05 4

h 1

T T T T T T T T T T
0,945 0,950 0,955 0,960 0,965 0,970 0,975 0,980

n
s

I'intervalle [1073 — 1072], le running de I'indice spectral scalaire est négatif et proche de zéro.
Nous observons qu’il est possible d’obtenir le running cherché par rapport au cas minimale,

pour un intervalle petit, compatible avec les données de planck pour les grandes valeurs de ng.

la figure 6.1 montre les variations du %@) en terme du rapport scalaire tensoriel r.on

peut remarquer qu'un grand domaine de r se trouve a lintérieur des données de BICEP2

correspondant aux valeurs du running exigées par les données de Planck.

dns

Tin(h) sont compatibles

En résume, les résultats ré-visités par le cas nonminimal pour ng, r et

avec les données de Planck+BICEP2 pour ¢ petite et positive.

1.10 Conclusion

Nous avons étudié un nouveau modele d’inflation dans la formulation d’Einstein avec champ
scalaire ¢ nonminimallement couplé a la gravité. les paramétres de roulement lent, dans l'in-
flation standard, sont reformulés dans le cas du couplage nonminimal du champ scalaire a la
gravité. nous avons étudié le cas du couplage minimal et nonminimal et nous avons montré que,

dans le couplage minimal coupling a la courbure scalaire (£ = 0), le spectre de perturbation est
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Fic. 1.5 — Figure 5.1 : dﬁ‘(jc) en terme de I'indice spectrale scalaire n.

en bon accord avec les données de Planck et BICEP2 pour des valeurs du nombre e-folding au-
tour de 50, en particulier pour n, et r. Dans le second cas, nous avons montré que, en adoptant
le cas du couplage nonminimal , qu’une confrontation avec les données récentes de planck et
BICEP2 montre qu’un bon fit est atteint pour £ ayant des valeurs dans I'intervalle [1073,1072].
Ce résultat est différent par rapport aux études antérieures qui exigent un couplage trés grand
et négatif du paramétre de couplage a la gravité ¢ . Nous avons montré que 'inflation peut
avoir lieu pour des valeurs du champ far below the four-dimensional Planck scale for tow cases.
Aussi, pour les deux cas, nous avons contraint la valeur de la densité d’énergie A pour satisfaire
I’amplitude de la perturbation de courbure donnée par les mesures de Planck. Nous avons aussi

montré que les valeurs de 'indice spectral ng, le rapport scalaire tensoriel r et le running de

dns

(R sont en bon accord avec les derniéres observations du satellite Planck et

I'indice spectral

BICEP2 pour n choix particulier de ’espace des paramétres du modeéle.
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1.11 Contributionl : A new Inflation Potential with NMC

to Gravity in light of BICEP2 data.

Résumé
Dans ce papier, nous étudions un nouveau type de potentiel proposé dans [12], en présence
d’un champ scalaire interagissant avec la gravité. Nous présentons une nouvelle contrainte sur

I'indice spectral scalaire ng, le rapport scalaire-tensoriel r et le "running" de l'indice spectral

df:(sk) a partir des récentes données obtenues par I'expérience Planck et BICEP2. Les para-
meétres de roulement lent sont reformulés dans le cas d’un champ scalaire non minimalement
couplé avec la gravité. Nous montrons que pour I'espace des parameétres du modele, I'inflation
peut avoir lieu pour des valeurs du champ trés éloigné de 1’échelle de planck quadridimension-
nelle. Nous montrons que les conséquences observationnelles de ce modeéle pour les petites et

positives valeurs du couplage non minimal &, les conséquences observationnelles de ce modéle

sont parfaitement compatibles avec les derniéres données de planck et BICEP2. pour N = 50.
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Abstract In this paper we study a new inflation potential proposed in Belhaj et al.
(IntJ Mod Phys D 17:911-920, 2008), in the presence of a scalar field which interacts
nonminimally with gravity. We present new constraints on the scalar spectral index
ng, the tensor-to-scalar ratio r and running of the spectral index d?:(sk) from the recent
data obtained by the Planck and BICEP2 experiment. The slow-roll parameters are
reformulated in the case of a nonminimally coupled scalar field. We show that for
parameter spaces of the models, inflation can occur at field values far below the four-
dimensional Planck scale. We show also that for small and positive values of the
nonminimal coupling &, the observational consequences of this model are in perfect

compatibility with the latest observations data especially for N = 50.

Keywords Inflation - Nonminimal coupling - Planck - BICEP2
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1 Introduction

It is well known that inflationary paradigme can solve many cosmological problems
[1] such as flatness problem, homogeneity problem and isotropy problem and could
provide initial conditions required for the subsequent hot big bang cosmology [2].
According to particle physics models, inflation can occur when one or more scalar
fields, the inflaton fields, dominate the energy density of the universe Lyth and Riotto
[3].

One of the best known models, that has many successes to reproduce the pertur-
bation spectrum, is chaotic model [4]. It seems that the shape of that potential is of
crucial importance since it give rise to successful inflation. On the other hand, the
study of the various inflationary scenarios considered in the literature assume that the
performance of an inflationary scenario and the constraints on the inflationary model
are affected by the presence of non minimal coupling (NMC) to gravity and by the
value of the coupling constant £ [5]. Thus, nonminimal coupling of scalar field with
gravity is necessary in many situations of physical and cosmological interest [6-9].
There are several compelling reasons to include an explicit nonminimal coupling in
the action, see for example [10—12]. Nevertheless, several inflationary scenarios have
been proposed to find the observational constraints on the values that nonminimal
coupling constant [13,14].

Recently, BICEP2 has made a dramatic discovery of inflationary gravitational waves
[15]. If verified by Planck, would have far reaching implications both for inflationary
cosmology and particle physics. BICEP2 reported the first discovery of these gravity
waves. The observed tensor to scalar ratio r, a canonical measure of gravity waves
from inflation, is estimated by BICEP2 to be r = 0.2J_r8:8; Most recently a new class
of models, based on superconformal theories and called T-Model [16], have been
suggested in order to describe a large cathégories of inflationary models. T-Model has
the same behaviour of chaotic potential in the small field regime. It turns out that it is
fruitful to study the cosmological consequences of that kind of potential.

In light of this discussion and motivated by the Planck and BICEP2 results, we
study a new type of potential proposed in Belhaj et al. [17] which has the general
form V = X arctan(¢?). This model has similar features of chaotic model as well
as T-model for small field regime. We will investigate in this work the inflationary
prediction of that potential in the minimal (§ = 0) and non-minimal (§ # 0) case.
We note that, there are another models which exhibit a similar behavior, and leads
to similar predictions [18-22]. The difference between these models with £ < 0 or
& > 1 and the models with small and positive & studied in our paper is that in our case,
inflation can occur at field values far below the four-dimensional Planck scale for two
cases as in Ref. [23] for nominimal case. Hence, the number of e-foldings is not large
(N = 50). Also, we show that the scalar—gravitational coupling constant in our model
helps realizing the successful inflation for vacuum energy density A of about GUT scale
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and the predictions of our new class of models with small and positive £ are stable.
One remarkable feature in our scenario is that the values of the tensor-to-scalar ratio r
given by BICEP?2 are obtained. Different attempts have been made to raise the value of
r, see for example [24,25]. Note also that, Bezrukov and Shaposhnikov [26] showed
that non-minimal coupling of the scalar Higgs particle could give rise to inflation, in
order to account for perturbation spectrum, with an extremely large coupling constant
& to gravity. That value seem unnatural and it is worthwhile to attempt to reduce that
large coupling to Ricci scalar.

In this regard we explore in this study the two cases. We begin by the minimal
coupling to the scalar curvature (§ = 0), by treating the scalar potentiel of the form
V = Xarctan(¢?). We found that perturbation spectrum is a good agreement for
values of e-folding number around 50, especially for n; lying inside the range of
values required by Planck data [27]. As well, we can obtain values for r which are
prefered by BICEP2 experiment [15], but the running of the spectral index lie outside
the values required by observation. In the second case, we extend this study by adding
a nonminimal coupling of the inflaton field to gravity. We also calculate the spectral
index ng, the tensor-to-scalar ratio » and running of the spectral index #”(Sk) for various
values of the nonminimal coupling &. We show that, depending on the parameter spaces
of the model, one can cover a perturbation spectrum which presents a good agreement
with Planck and BICEP2 data.

An outline of the remainder of this paper is as follows: In the next section, we
recall briefly some features about the new potantiel. In Sect. 3, we study the Slow-roll
approximation with a nonminimally coupled scalar field to gravity. In the Sect. 4 we
present our results for this model, by adopting a minimal and nonminimal coupling
cases. A conclusion is given in the last section.

2 Inflation potential

We introduce in this section the new potential proposed in Belhaj et al. [17], which
is given by the arctangent of the square of the scalar field. It has many interesting
features similar to those of chaotic inflation model. This potential is given by

Vig) = rf (%) 2.1)

where A representing the vacuum energy density and v corresponds to changes in the
field value A¢ during inflation. We make a special choice of that parameter to be
equal to one. We note that this generalization allow a fuctional freedom of choice of
the inflaton potential. For instance one may choose the quadratic potential %m2¢>2
(simplest chaotic version) or those associated with electroweak symmetry breaking
potential A(¢> — v?)2. The inflation potential that we propose to study is

V(¢) = Af(¢) = harctan(¢?). 2.2
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-10 -5 5 10
Fig. 1 Family of scalar potentials Eq. (2.2) for different values of 1

As can be noticed from the shape of that potential with respect to ¢ (see Fig. 1), for
field values closer to it’s minimum, it behave like chaotic inflationary potentials. For
smaller values of ¢ one may use taylor expansion of that function. At second order one
obtain a chaotic inflation scenario V = A¢?. Identification with the simplest chaotic
model %m2¢2 allow us to get a constraint on A, which is given by

x—l 2 (2.3)
—2m .

Furthermore, in Refs. [28,29] a polynomial potential was suggested in the context
of soft supersymmtery breaking which is of the form

o6

_ Loy
V() = Zm"p A6M;’,

6., % 10
+——=0¢". 2.4
¢ 6ME ¢ 2.4
On the other hand, Taylor expansion of an arctangent potential at order 10 is given by
2 L 1 0
Vg)=xr\¢ —3¢t307) 2.5

Identification of that expansion with (2.5), leads to the following constraints on the
supersymmetric parameter
5 Auag 506%

= — = . (2.6)
3 6
2Mp 6Mp

1
—m
2

In the following, we shall apply the physical slow-roll parameters for this new potential
and give a detailed computation for some inflation quantities.
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3 Slow-roll approximation with a NMC to gravity

We start this section by recalling briefly some background about non-minimally cou-
pled scalar field to gravity. The lagrangian density, of the inflaton field non-minimally
coupled to Ricci scalar in the Jordan frame action is given by

1

L=5v=gs ((m}+£0%) Ry = g} 00000 —2Vs (@), G.D

where J refer to the Jordan frame, R denotes the Ricci curvature of spacetime, g is
the determinant of the metric g, and mp = 2.4 x 10'® GeV. The term & R¢? in the
Lagrangian density describes the nonminimal coupling of the field to the curvature.
In quantum field theory in curved spacetimes it is argued that a nonminimal coupling
is to be expected when the spacetime curvature is large. Nonminimal couplings are
generated by quantum corrections even if they are not present in the classical action [30,
31]. The coupling is actually required if the scalar field theory is to be renormalizable
in a classical gravitational background [32].

In order to use the familiar equations of general relativity and consquently the slow
roll analysis, we perform a conformal transformation from the Jordan frame to the
Einstein frame. To this end, we proceed by a redefinition of the metric g; and the
scalar field ¢ as follows

myo_ 1
E 1+§¢2

=7
mp

2
£¢?
(d¢)2 - —(1 s m_%) =Z() (3.3)
d_ - £p2 £242 ’ .
v T+ Sz 655

gy (3.2)

leading to the following action in the Einstein frame

1

L=3v-sr (’"iRE — g% 0, p0vp — 2VE<¢<¢)>) , (3.4)

where the potential in that frame is

Vi(¢) .
)

Therefore we can use all results of the standard slow-roll analysis. In doing the slow-
roll analysis, we should note that slow roll approximation puts a constraint on the
slope and the curvature of the potential. This is clearly seen from the field expressions

VE(P) = (3.5
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of € and n parameters. Now, we define the slow-roll parameters in Einstein frame as

2 2
e (v 2 (Y (3.6)
2 \v) T \v ) '

where prime means d/d¢. We signal that, the slow-roll approximation takes place if
these parameters are such that max{e, ||} < 1 and inflationary phase ends when € or
[n| are equal to one.

Another important characteristic inflationary parameter is the number of e-folding

N defined by
do
N~ —|.
'/ V2e

The small quantum fluctuations in the scalar field lead to fluctuations in the energy
density. For these reasons, we define the amplitude of the curvature perturbation by

(3]

(3.7)

Vv

AL = —
R 247{2m%e

(3.8)

One can also define the scalar spectral index n;, the ratio of tensor to scalar perturba-
tions r and the running of the scalar index d‘lin—”gk) as

My ~ —6€ + 21 + 1, (3.9)
r >~ 16e, (3.10)
dng 5
— 16en — 24¢2. 3.11
dint T G-10)

In what follows, we shall apply the above formalism with a new potentials in the
Einstein frame to derive perturbation spectrum in relation to recent observation.

4 Perturbation spectrum for a new potential

It’s more difficult to achieve the slow rolling of the scalar field in inflation when & # 0,
because the potential V (¢) is distorted by the NMC term %¢2R in the Lagrangian
density. The extra term plays the role of an effective mass term for the inflaton [32].

We will consider the case of a new potential, in the Jordan frame, V;(¢) =
L arctan (¢?), which leads to the Einstein frame potential

A arctan(¢2)
2

£¢?
(1+5)

The model with & = 0, which is equivalent to considering the inflaton field minimally
coupled to gravity, is singled out by its simplicity and the potential V (¢) is very flat. In

VE($) = 4.1
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this context, one can also consider the slow-roll parameters to study the perturbation
spectrum. The two first parameters are given for this model by

262 (mf7 + £¢? — 2arctan (¢?) & — 2 arctan (¢?) $¢4)2

€ =Ze(p) = 5 5 , 4.2)
arctan (92)” (1 4+ ¢%)” (m3 + 697 + 6292
dz (@)
=7 - b4
n n(®) + 7 ¢ mp,/ >
2z(1- 75"’ ]
( 3 ¢(1+¢%)-8Z¢*
m2 (1+¢4)(1+i22) (1+¢4)
=—°2 P , (4.3)
arctan (¢?) (1 5“’ )+¢(1+5"’ )
—2Z arctan (¢?) 25 ") . ")
"r (1+E¢2)
L ﬂlp _
where 5
(-9)
4
7= — (4.4)
1+ 58 4650
On the other hand, one can derive the number of e-folding as
'/ Z\/2€(9)
1 [$end arctan(¢?) (mf7 + £¢2) (14 ¢%
_ do.
2m3, Jg, Zo (m%, + £¢? — 2arctan(¢?) — 2arctan(¢2)§¢4)

4.5)

Although we have analytic results for slow-roll parameters, it is not easy to solve them

to obtain ¢, at which the observables ng, r and

dng
d In(k)

should be evaluated. Instead,

we proceed numerically by finding ¢,s and then going N = Ncopr e-folds back to
obtain ¢, while making sure that the slow-roll parameters remain small in this range

of ¢.

The amplitude of the curvature perturbation become

2

1

A2 arctan(¢?) (1 + qu —i—6é ¢2)
P

= X
R 48712m?7

£¢?
(1+5)(1-

2
%)
mp

(4.6)
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50 55 60 65 70 75 80 8 90 95 100

Fig.2 A versus N for& =0

After constructing the basic formalism, we will study two cases of coupling &. Our
results will be compared to observations and the coupling effect on perturbation infla-
tionary spectrum will be studied.

4.1 Minimal coupling case (§ = 0)

In this section, we investigate the simplest case driven by a scalar field with potential
of the forme V = A arctan (¢2). Equation (4.5) gives the integrated expansion from
Gy 10 Pepg as form

1 |:arCtan(¢2) xIn@) + 42 (arctan(1 + v/2¢) — arctan(1 — ﬁd’)) :|¢* 4.7

N=— 2 2
mp —In(2¢? — ¢*) — & + @D 4 Lg% arctan(p?)

Pend

Next, we consider the value of the scalar field at the end of inflation, in terms of L and N.
Using this Eq. (4.7) can be solved to give ¢, (A, N), where ¢ is the value of the scalar
field e-foldings before the end of inflation. Finally, starting from A% ~ 2.215 x 107
from the Planck measurement [27], we can plot the variations of vacuum energy
density X as function of N (see Fig. 2). This figure shows the predicted values of A
and we remark that A decreases as N increases. Note that, the values of A obtained for
this model is similar to inflaton mass m in the simplest chaotic model, see Eq. (2.3).
We note also, in the usual chaotic inflation scenario based on Einstein gravity in four
dimensions, the value of the inflaton mass m is required to be ~210'® GeV in order to
obtain the observed level of anisotropies in the cosmic microwave background [4].
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Table 1 The values of some inflation parameters with A arctan (¢2) model for &£ =0

N A x 10%0 Gev? ng r dng/d In(k)

50 15412 0.9595 0.1616 —0.8162

60 1.0670 0.9663 0.1344 —0.5649

70 0.7820 0.9712 0.1151 —0.4140

Planck +BICEP2 data  ng = 0.9603 £ 0.0073 = 0.2¥007  dny/d In(k) = ~0.0134 = 0.0090

Finally, we get the variations of physical quantities for various values of N which
are summarized in the following table (Table 1).

According to that table we can deduce that the only value of e-folding number that
is consistent with the BICEP2 and Planck measurements is around 50, but the running
of the scalar spectral index lie outside the values required by Planck data. We interpret
this fact as a missing of some fundamental parameter that could adjust the situation.

In what follows, we will show that, the introduction of the coupling parameter
£ (¢ # 0) will has a significant impact on the peturbation spectrum of the model
especially for the running dfT”(fk). Thus, the inflation can occur successfully in relation
to recent observations.

4.2 Nonminimal coupling case (§ # 0)

Now, we will discuss a possible physical implications of the solutions in the case of
& # 0 where we have introduced the potential in the Einstein frame of the form

4.8)

The coupling constant & is often regarded as a free parameter in inflationary scenarios
and only the acceptable values are those that, a posteriori, make a specific inflationary
scenario viable [33]. This view arises from the fact that there is no universal prescription
for the value of & [5]. Thus, in the context of cosmology, it has been recognized that
nonminimal fields could be employed to solve some problems associated with inflation
[19]. With these preliminaries, the goal of this section is to examine whether this model
with the value of & # 0 coincides with the observations.

In our parameterization of the effective potential of Eq. (4.8), the slow roll para-
meters as well as the number of e-foldings only depend on two parameters, & and N.
Thus, the predictions for ng, r and #”(Sk) are given for fixed values of N around 50,

while the mass parameter is determined so as to satisfy A% ~ 2.215 x 10~ from
Eq. (4.6) (see Fig. 3). This figure shows the predicted values of A with respect to cou-
pling constant £&. We show that the introduction of the nonminimal coupling constant
& increases the value of A with respect to minimal case and we observe that for values
of € ~ 0(1073 — 1072), we obtain values of /2 of about GUT scale, O (10" GeV).
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Fig.3 A versus & for N = 50
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Fig. 4 The evolution of the r versus ng for § ~ 0(1073 — 1072) and N = 50

In what follows, we use the general formulation we described, we can plot the
relative variation of the observables ng, r and d”lin—”(xk).

The Fig. 4 shows the behavior of the tensor to scalar ratio r versus the scalar spectral
index ng. This figure shows that thescalar spectral index becomes larger but the tensor
to scalar ratio gets smaller. We note also that, the n; and r values are in good agreement
with Planck and BICEP2 measurements. In Fig. 5, we have plotted the evolution of

the running of the spectral index di’}% versus the scalar spectral index n;. We see
that, for values of nonminimal coupling constant & in the range [10~3 — 1072], the
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Fig. 5 The evolution of the dfli‘:l&) versus ng for & ~ 0(10_3 — 10_2) and N = 50
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Fig. 6 The evolution of the d%(?c) versus r for & ~ 0(10_3 —1072)and N =50

running of the scalar spectral index is negative and close too zero. We observe that
it is possible to obtain the required running with respect to minimal case, for small
interval, consistent with the Planck data according to large n. The Fig. 6 shows the
variation of the running d‘f+‘k versus the tensor to scalar ratio r. We can remark that
a large domain of r is well inside the BICEP2 data corresponding to the values of the
running required by Planck data.

In summary, the results reviewed by nonminimal case for ng, r and #”(Sk) are
compatibles with Planck + BICEP2 data for small and positive &.
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5 Conclusion

In this paper, we have studied the new inflation model in the Einstein frame with
the scalar field ¢ is nonminimally coupled to gravity. The slow-roll parametres, in
standard inflation, are reformulated in the case of a nonminimally coupled scalar field
and gravity. We have study the minimal and nonminimal coupling case and we have
shown that, in the minimal coupling to the scalar curvature (§ = 0), the perturbation
spectrum is a good agreement with Planck and BICEP2 data for values of e-folding
number around 50, especially for ng and r. In the second case, we have shown that, by
adopting a nonminimal coupling case, a confrontation with recent planck and BICEP2
data shows that the best fit is achieved for £ in the range of the interval [1073,1072].
This result is different with previous studies which an extremely large or negative
coupling constant to gravity & is necessary to give rise to inflation. We have shown
that inflation can occur at field values far below the four-dimensional Planck scale for
tow cases. Also, for both cases, we have constrained the value of of vacuum energy
density A so as to satisfy the amplitude of the curvature perturbation given by the

Planck measurement. We have also shown that the values for the spectral index ny,

the tensor to scalar ratio r and running of the spectral index d‘fﬁ are in excellent

agreement with the latest observations of the Planck satellite and the BICEP2 for a
particular choice of the parameter spaces of the model.
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Chapitre 2

Cosmologie branaire et Inflation

2.1 Introduction

L’inflation branaire est un type particulier des modeles d’inflation, elle repose par exemple
sur le modele cosmologique branaire de Randall-Sundrum type II qui décrit I'univers en cinqg
dimensions avec la présence d’une brane qui englobe toute la matiére ordinaire. La dynamique
d’inflation branaire est décrit par un champ scalaire caractérisé par sa pression et sa densité
d’énergie. La présence de ce champ scalaire responsable de 'inflation engendre des fluctua-
tions quantiques scalaires et tensorielles, donnant naissance aux petites inhomogénéités dans
la distribution de la densité d’énergie dans I'univers aussi que des petites fluctuations dans la
métrique de 'espace-temps. L’étude rigoureuse des modeéles d’inflation nécessite I'introduction
de différents types du potentiel du champ scalaire car on suppose durant la phase d’inflation

que le champ scalaire évolue lentement vers sa valeur finale.

39
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2.2 Cosmologie branaire

2.2.1 Scénario Branaire

Dans cette section, nous allons élaborer un bref rappel sur la cosmologie branaire dans
I'espace-temps & cinq dimensions .les detaits peuvent étre trouvés dans [36, 37, 38, 39, 40,
41, 42, 43, 44].Dans ce scénario cosmologique la métrique projetée sur la brane est un espace
plat de modele de Friedmann-Robertson-Walker, avec un facteur d’échelle a(t), une densité
d’énergie p(t) et une pression p(t),I’équation généralisée de Friedmann sur la brane prend la

forme suivante

LN\ 2
2_ (@ _S_W[ 2] Ao p
H _( ) = 312" Ltom|+ 5+ (2.1)

décrivant I'évolution du temps de a(t).Ici H(t) = ¢ définit le parametre de Hubble et le premier

terme de (2.1) est le responsable de 'inflation. Myest I’échelle de Planck a 4 dimensions qui

est liée & M5 a 5 dimension par :

2
e (22 a
A7 \\/T

avec T' is the 3-brane tension. A4 is the current cosmological constant.

L’équation d’accélération nous indique si ’expansion va accélérer ou décélérer :

a A7 A
S 3p) + = 2.2
" 3 (p+3p) + 3 (2.2)

Les équations de Friedman et de ’accélération se combinent pour donner I’équation du fluide

(ou équation de continuité) qui représente la conservation de 1’énergie :
p+3H(p+p)=0 (2.3)

Si nous connaissons la densité et la pression des constituants de 'univers (homogéne), ces
b

équations nous permettent de décrire précisément comment 1’'univers évolue.
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2.2.2 Inflation branaire

On considére que la brane durant la phase d’inflation est dominé par un champ scalaire

homogéne caractérisé par une densité d’énergie p et une pression p de la forme

p=%f+VW) et p=-¢ —V(¢)

ol ¢ = ‘fl—‘f et V (o) est le potentiel du champ scalaire.
L’équation de Klein-Gordon qui gouverne la dynamique du champ scalaire est présentée
par

6+ 3Ho+V'(¢) =0, (2.4)

< d% ' _ dv(¢)
ouqb—metV(qb)—W
La période d’inflation ne peut pas étre réalisée que lorsque certaines conditions sont véri-
fiées. Pour illustrer ce fait, nous allons calculer I’équation d’accélération ou la variation seconde

du facteur d’échelle par rapport au temps a

Y~ myE? (2.5)
a
4 p
= — 3 ~(20+3p)| . 2.6
g, (04 39)+ 5 (204 30) (2.6)

Durant P'inflation a = 0, donc 1’équation (1.20) indique que

p(A +2p)

=< T30t (2.7)

Pour p < A, I'inéquation (1.21) se réduit au condition d’inflation standard p < —£.

Pour p > A, on a la nouvelle condition p < —233.

Le seul type de matiére qui peut vérifier cette condition et au méme temps peut donner lieu
a une phase d’inflation est la constante cosmologique effective caractérisée par une équation
d’état p = —p. Mais durant la domination de ce type de matiére, I'inflation ne peut pas étre
arrétée, il faut donc assimiler le champ scalaire & une constante cosmologique effective. Cela

peut étre justifiée physiquement du fait que le paramétre du Hubble est trés grand durant
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Iinflation et d’aprés 1’équation de Klein-Gordon cela signifie que les variations du champ
scalaire sont trés petites durant 'inflation de telle maniére que ce champ garde pratiquement

la méme valeur.

2.2.3 Approximation du roulement lent

.2

La condition p = —p se traduit par la relation % < V (¢). Cette derniére condition
constitue une approximation appelée approximation du roulement lent qui est une condition
nécessaire et suffisante pour 'inflation. Pour assurer la contrainte sur qﬁ on doit exiger aussi
que gb soit négligeable .

'H‘ < H?, (2.8)

|6 |<| Ho|. (2.9)

Donc, on considére que l'inflation a lieu dés que ces conditions sont réalisées. Dans ces condi-

tions, les équations (1.15) et (1.18) deviennent

81 V
H?> = VI(il+— 2.10
3m2, ( +2)\)’ (2.10)
3H¢ ~ —V'. (2.11)

Les conditions du roulement lent prennent donc les nouvelles expressions

2 I\ 2
My, \% 1
=) — <1 2.12
167r<V> 1+%<< ’ (2:12)
My (V") L <1 (2.13)
St \V 1—1—% ’ ’

ou V"(¢) = V) On définit ainsi les paramétres du roulement lent suivants|?]

d¢?
e = m_?” v QXM (2.14)
16m \ V (1+ %)% '

2 "

my, <V > 1

n = 2 () x ———. (2.15)
St \V (1+%)
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Durant 'inflation, les deux parameétres du roulement lent vérifient
ek 1, (2.16)

|n < 1. (2.17)

Dans la limite des basses énergies i.e. V < A, on retrouve les parameétres du roulement lent

d’inflation standard.

2.2.4 Nombre e-foldings

On définit le nombre e-foldings N qui traduit le nombre de fois que la taille de 'univers a

augmenté comme

8t [PV 1%
= - — 1+ —]d 2.1
= V,( +2A) 5 (2.18)

ou ¢; et ¢, sont les valeurs du champ scalaire respectivement au début et a la fin d’inflation.

2.2.5 Spectre des perturbations

Pour le spectre des perturbations scalaires en termes de H est donne par :

-5 6E), 2

5121 V3 V\°

sous l'approximation du roulement lent [45]. Cependant, pour les perturbations tensorielles, il

y a un changement de 1’équation (2.20). L’équation ce leur spectre devient [46] :

4

Az = H?F?(H _ 2.21

T 257TM42 ( /,U) 1]f—aH ( )
32 1%

~ — V(1+—)F*H 2.22

eV (L 55 ) P ). (2:22)

ou
—1/2

(2.23)

1 1
V1422 —2%n <—+\/1+—2>
x x

1\ 12
- <\/ 1+ a2 —2%sinh™* —) , (2.24)

T
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et u I'échelle de masse, est donnée par :

1 J47A
= —/—. 2.25
=V 3 (2.25)
En comparant 1’équation pour p avec celle (2.33) pour H?, on a :
H?* 2V Vv
2=~ (14 —). 2.26
CTE TN < i 2A> (226)

L’équation pour F’ se simplifie dans les limites de haute et basse énergie. Dans la limite de basse
énergie nous avons 2 ~ 2V/\ < 1, et dans la limite des hautes énergies on a 22 ~ (V/A)* > 1.

Alors dans la limite des basses énergies on trouve

2\ !
F? ~ (1 —2%In —) (2.27)
x

~ 1. (2.28)

Puisque y > Iny, pour y positif, ce qui implique que
2/x = 1n(2/z) ou (2/z)In(2/x) <1 (2.29)

et donc

2?In (2/7) = 22 (2/2)In (2/2) < 22 < 1. (2.30)

C’est comme prévu, puisque dans la limite de basse énergie, les expressions doivent étre
les mémes que celles dérivées sans tenir compte des effets branaire. Dans la limite de haute

énergie, utilisant sinh 'y ~ y — y3/6 pour y petite. Ainsi :

- -1

AN AA A
1+ (K) - (X) sinh*lv (2.31)

WO G-w] e

F2

12

12

N A2 voa]!
~ D1y )ty A 2,
_A(+22) )\+6V] (2.33)
A A\ !
= (W_'_W) (2.34)
_ Ve (2.35)
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que Pon trouve par [46]. Cela peut s’attendre & une augmentation de 'amplitude des ondes
gravitationnelles produites dans le régime des hautes énergies, mais qui est dépendant de la
valeur du champ scalaire ou elle a été évalué. (Ceci est équivalent & une augmentation en R
puisque Ag est fixé par la normalisation COBE.)

Le rapport entre tenseur les perturbations tensorielle et scalaires défini comme avant :

AQ
R 516A—g, (2.36)

Lequel [47] trouve d’obeir a la méme équation de cohérence que celle déja trouvée avant :

R = —8nr, (2.37)

ou nr 'indice spectrale tensorielle est défini comme dans le cas standard.

Pour l'indice spectral scalaire, on peut dériver une expression sous l'approximation du rou-

2
lement lent, tel que ny, — 1 = d;fﬁf Dans le scénario branaire, nous avons dln ~ —dN =~
—%% (1 + %) dpAinsi,;ng — 1 = —6€ 4 21,Un autre parameétre essentiel d’inflation pouvant
4

décrire 'invariance d’échelle du spectre de puissance de perturbations scalaires, c’est ce qu’on

appelle le "running" de 'indice spectral scalaire ddl";jk définit par
dns  mH VN[ s O
Bs _ ol R/ (2.38)
dink 27 V2 dp  0¢

Apres cette description détaillée de la théorie de 'inflation branaire. La section suivante sera

consacre a I'étude des Certains Modeles d’inflation Supersymétriques

2.3 Certains Modéles d’inflation Supersymétriques

2.3.1 Motivation

Dans les récents travaux faites a facultés des sciences ben m’sik pour le groupe de recherche
de la "Cosmologie",[48, 49, 50, 51, 52] ont appliqués le formalisme du modeéle de Randall Sun-

drum pour étudier des modeles qui semblent intéressants pour 'inflation dans le cas branaire.
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Ici, nous présentons le cas d’un modeéle d’inflation supersymétrique venant de terme F et terme

D dans le cadre de la cosmologie branaire qui étudier dans[50, 51]

2.3.2 Formalisme de la théorie supersymétrique N=1

Les théories supersymétriques (SUSY’) [53] sont actuellement les extensions du modele
standard (M S) les plus étudiés, car elles constituent une fagon élégante de stabiliser la grande
hiérarchie entre les échelles de grande unification (GUT) et électrofaible et de supprimer les
divergences quadratiques dans les corrections radiatives a la masse du Higgs. L’extension du
MS' a basse énergie la plus économique, le Modéle Standard Supersymétrique Minimal , four-
nit de plus une unification cohérente des couplages de jauge, un mécanisme élégant de brisure
radiative de la symétrie électrofaible, et une solution naturelle au probléme de la matiére noire.
En Conséquence la recherche des particules supersymétriques et d’un spectre de Higgs étendu
(comme prédit par le M.SSM) est devenu un objectif principal pour les collisionneurs présents

et futurs.

Algébre supersymétrique

En théorie quantique des champs, une densité lagrangienne est construite de maniére a
étre invariante sous le groupe de Poincaré. Ce groupe est lui-méme une extension du groupe de
Lorentz (groupe des rotation a quatre dimensions), qui posséde le tenseur M,,,, pour générateur,
auquel on adjoint le vecteur P, : le générateur du groupe des translations, avec m, n, des indices
de Lorentz (ou indices vectoriels). L’algebre du groupe de Poincaré est donnée par les relations

de commutations de ses générateurs :
(P, P, =0, (2.39)

[M’rmu Pp] - Z(nmppn - nnppm>7 (2'40)
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Ce groupe est étendu au groupe de super-Poincaré en ajoutant les générateurs fermioniques :
Q. et @’8, qui sont des spineurs de Weyl; v et 3 étant des indices spinoriels : v = 1,2; & = 1, 2.

Ces générateurs satisfont les relations supplémentaires :

(Qu,Qs} =0, {Qd, QB} —0, {QQ,QB} — 2(o™e) P, (2.42)
Pos Qal =0, [Py @] =0, [P, Qu] =0, (2:43)
Moy Qal = =i (00n)’ Qs [Minny Q%] = —i (G,n)5 Q° (2.44)

avec 0., les matrices de Pauli. L’algeébre ainsi obtenue (relation (2.39) & (2.44)) sont alors
dites graduées car elles contiennent en plus des commutateurs, des anticommutateurs. On

parle aussi de superalgebre du groupe de super-Poincaré. Alors que le groupe de Poincaré

m

contient 10 générateurs bosoniques : P, et M,,,, le groupe de Poincaré élargi contient de plus
4 générateurs fermioniques : ), et @B, soit un total de 14 générateurs.
En utilisant les matrices de Pauli et leurs propriétés par rapport a I’algebre de Clifford,

nous pouvons mettre en évidence la relation suivante :
o"g" = —n"" 4 20™M". (2.45)

Il s’ensuit que :

tr(c™a™) = —2n™". (2.46)
Si nous appliquons cette identité a la derniére relation de la ligne (2.42), on obtient alors :
(@)% {Qa, Q) = 4P™. (2.47)
Maintenant, prenons : n = 0. Si nous nous limitons aux éléments de matrice de type :
A [ PP ) = (¢ | @1Qi + QiQ1 + Q2Qs + Q3Qa | ), (2.48)

ot la relation de conjugaison pour un spineur de Weyl :y,, = (x, ) a été utilisée, nous obtenons :

A [ P*| ) = (¢ | Qa(Qa)* + (Qa)*Qa | ) > 0. (2.49)



48 CHAPITRE 2. COSMOLOGIE BRANAIRE ET INFLATION

Donc, dans une théorie supersymétrique 1’énergie de tout état est définie positive. Et ’absence
d’énergie du vide est la condition nécessaire et suffisante pour l'existence d’un vide supersy-
métrique

(0| P°]0) =0« Q,|0)=0. (2.50)

Cette remarque va se révéler trés importante lors de 1’étude de la brisure de supersymétrie.

2.3.3 Inflation hybride supersymétrique
Motivation

Nous signalons dans un premier temps qu’il existe une grande varietés de modeles d’in-
flation. Dans les scénarios décrites par un seule champ scalaire, le modeéle le plus générale et
renormalisable assurant la symétrie discrete Z, prend la forme suivante [54]

L 5o 14
V=-m"9p°+ -\¢", (2.51)
2 4
ou ¢ représente l'inflaton, m sa masse, et A est une constante de couplage.
La comparaison des predictions du modeéle, Eq.(2.51), avec les données observationnelles
exige que [55] :
oT -6 —14 13
— ] =6,6x1007"< A=6x10"" et m S 10°GeV. (2.52)
1o ) o
Il se trouve que cette contrainte sur A n’est pas naturelle. L’inflation hybride a été introduite
afin de résoudre ce probléme a travers l'introduction d’un champ scalaire supplémentaire x

couplé a l'inflaton ¢. Le potentiel hybride de Linde est définit par [56]

1 | 1
V(6,x) = 7A (= M?)" 4 gm*® + DN, (2.53)

ol M est associé au champ scalairey et )\’ est une constante de couplage. Notons que ce
modele résout le probléme d’ajustement fin (fine tuning problem) Cependant, il souffre d’un
spectre rouge (red spectrum) lié a I'indice spectrale scalaire. Par conséquent il est intéressant de

considerer un potentiel d’inflation supersymétrique ayant des contributions venant des F-term

et D-term [57]
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2.3.4 Inflation hybride par terme F

L’inflation par terme F constitue une généralisation de la version non-supersymétrique de
'inflation hybride décrite par le potentiel (2.51).Dans ce modele,le superpotentiel consiste en
un couplage de superchamps ®, ® et le superchamp S singulet sous le groupe de jauge de la

théorie de grande unification. Il est donné par [58].
W = kS (—p* + 0P), (2.54)

ou k et y sont deux constantes positives. Le superpotentiel donné par 2.54 est le potentiel le
plus generale consistent avec la symétrie continue R sous laquelle les champs se transforme
comme S — 7S, W — "W et &P est un invariant.

Le potentiel scalaire obtenu a partir du superpotentiel ci-dessus est donné par :
— 12 —2
V=2 |2+ o0| + 2|8 (\gs} + |¢|2) + D — terms. (2.55)

Les champs ¢ et ¢, représentant deux champs de Higgs, font partie des supechamps ® et &
respectivemenent. Notons que ces champs, pour un choix de representation approprié, brisent
la symétrie de jauge U(1) . Les corrections radiatives sont données par la formule de Coleman-

Weinberg [59]

AV = ! D (=1)fimf1 ms (2.56)
642 M\ Az ) ’

ou la somme porte sur tous les états d’hélicité i, F; et m; sont les nombre fermioniques et la
masse du i etat respectivement, et A est une échelle de masse de la renormalisation. Si on se
restreint aux directions plates (D-flat direction) et en portant S, ¢, ¢ sur ’axe réel on obtient :
S =0/ V2,0 =¢ = X/ V2, ot o, x sont des champs scalaires réelles normalisés, le potentiel

effectif, incluant les corrections radiatives & une boucle, est le suivant :

2 2 2 3
5 S L N (i LA . 9.
‘/;ff KU ( _'_167'('2 n 2A2 —|-2+ (57)

Dans la suite, on utilisera ce potentiel effectif dans le but d’étudier le spectre de perturbation

d’inflation dans le scénario branaire.
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2.3.5 Inflation hybride par terme D

Notons que le potentiel par terme D exige l'introduction de la symétrie U(1) avec le terme
& de Fayet-Iliopoulos, qui est d’origine étrange. Dans le contexte de la supersymétrie globale,

I'inflation par terme D est obtenue a partir du superpotentiel [60] suivant,
W = \0D,d_, (2.58)

ou ®, &, et &_ représentent trois superchamps chiraux et A est un couplage du superpotentiel.
Sous la symétrie de jauge U(1) , les trois superchamps chiraux prennent respectivement les
charges Qo = 0, Qo, = +1 et Qs_ = —1. Le potentiel scalaire obtenu & partir du superpoten-

tiel ci-dessus est donné par

Voyo | oD)=X(o P (os P +10- P+ o0 ) (2.59)
2
+ L1 o P=lo P+ 92, (2.60)

ou ¢, ¢, representent les composantes scalaires des superchamps ®, ¢, respectivement, g est
un couplage de jauge de la symétrie U(1). Le minimum globale preserve la supersymétrie, mais

le groupe de jaugeU(1) est spontannément brisé

<p>=<¢, >=0, <o >=+/¢ (2.61)

D’autre part, si on minimise le potentiel, pour certaines valeurs fixes de ¢, par rapport aux
autres champs, on trouve que pour ¢ > ¢, = f\/_f’ , le minimum se trouve a ¢ = ¢_ = 0. donc,
pour ¢ > ¢, et ¢, = ¢_ = 0 le potentiel tree-level a une courbure nulle dans la direction de ¢
et une courbure positive et importante dans les deux directions restantes m% = \? | ¢ |2 ¢ &.
pour des valeurs arbitraires et grandes de ¢ la valeur du potentiel tree-level reste constante et
égale a Vy = (¢g%/2) €2, donc ¢ joue naturellement le réle du champ d’inflaton. Tout au long
du processus d’inflation le terme F s’annule et I’Universe se retrouve par conséquent dominé
par le terme D. Les corrections radiatives fournies par (2.56) conduisent au potentiel effectif

suivant pour l'inflation D-terme [61]

& g* A
> (14 185 In(55). (2.62)

Verr(9) =
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Notons que la fin de 'inflation est determinée soit par les conditions du roulement lent ou bien

quand ¢ devient egale a ¢,.

2.3.6 Reésultats et Obsevations
Inflation venant de terme F

Dans cette sous section, on introduit le potentiel avec terme F dans le context du modéle
de RS [52, ?] le but de cette section et donner des contraintes sur une varieté de parameétres
branaire et inflationnaires dans la limite des hautes energies (V' > 2)). L’inflation se termine

a0 =08l 0.2 Ocpg. les valeurs du champ o, et o.,4 sont données par

My \/T

=1 — Cend = , 2.63
il = (2:63)
0?V

(Gah= =0 = o= V2 (2.64)

Ceci est equivalent a la condition

873 3
T Oong = VT < 2 F (2.65)
mpl

Eqgs.(2.63 et 2.64) permet d’écrire

Kk* < 8m°\/6Pg (k) (2.66)

En tenant compte de 'approximation a trés hautes énergies et les Eqgs.(2.64 et 2.66), on obtient

o _ VO

i Tor Ml (2.67)
T (f;p]%ﬁ%))im; (2.68)

I’échelle fondamentale de planck est M3 = %mpl, ainsi Eq.(2.68) montre que
Ms < (%) (6P (k) myy. (2.69)
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La combinaison les données observationnelles de WM APT7, BAO et Hy donnent les résultats

suivants [62]

ny = 0.963+0.012 (68%CL) (2.70)
ro< 0.24 (95%C'L) (2.71)

dng
—0.061 01 L 2.72
0061 < - o <0017 (95%C'L) (2.72)
Pr(k) = (2.44170055) x 107 (68%CL) (2.73)

En utilisant Eq.(2.73), on obtient

k< 0.097, (2.74)
p < 1.86 x 101°GeV, (2.75)
T < 5.74 x 10%GeV*, (2.76)
Ms; < 8.38 x 10%GeV. (2.77)

la contrainte trouvée dans I'Eq(2.74) montre que le probléme de fine tuning relati a la

constante de couplage k dusuperpotentiel est résolu Ces contraintes serait utilisé dans le reste

de ce section afin d’évaluer tous les paramétres du spectre de perturbation. D’autre part, la

valeur du champ d’inflaton avant la fin de I'inflation o, peut etre obtenue a partir de Eq.(?7?)
2

2 Nm, T

7= 16n%uA

+ 247 (2.78)

L’inflation avec terme D

Considérons maintenant, I'inflation avec terme-D dans le méme contexte du scénario bra-
naire. en se basant sur le potentiel effectif Eq (2.62). L’inflation se termine pour ¢ = ¢, si

. = Oung- Ces valeurs du champ d’inflaton sont données par

mpl\/T
4(r)*2 e

(@Q_V) . g\/_g. (2.80)
$+=0

|77| = 1= ¢end = (279)

0¢”
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Dans la suite, on suppose que l'inflation se termine & ¢,.. La condition ¢, > ¢,,, conduit &

1 3,.2¢3
T 10TOL (2.81)
me A
Eqgs.(2.80 et 2.81) permet d’écrire
A < 872\/3Pg (k). (2.82)

Dans la limite de Papproximation des trés hautes énergies, a partir de Eqs.(2.81,2.82), on

obtient les conditions suivantes :

3Pg (k
¢ < 8—71:()771]2,[, (2.83)
2 3
g°(3Pgr (k))?
T %mfﬂ. (2.84)

Ainsi, on peut déduire la contrainte suivante sur la masse de planck & cinque dimension

2

Ms < (%)é (3P (k)

NI

Mmpi- (285)

Utilisant I'Eq.(2.73) et supposant que g ~ 0.5[61], nous obtenons une limite supérieure sur les

parameétres du modele tel que :

A < 0.082, (2.86)
VE < 221 x10'%GeV, (2.87)
1062
T < —5GeV*, (2.88)
A
27 x 1016
M, < SEx 07 7; O Gev. (2.89)
3

la contrainte trouvée dans I’'Eq (2.86) montre que le probléme de fine tuning relatif a la
constante de couplage A est résolu Pour évaluer, la valeur du champ d’inflaton correspondante

¢,, Eq.(2.18) permet d’écrire

TNm? g 2
¢2 = Sw%é’l + <X> 3 (2.90)

Comme le cas précedent, on doit utiliser la derniere équation afin d’évaluer les paramétres

inflationnaires du spectre de perturbation.
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2.3.7 Parameétres des perturbations inflationnistes

Afin de comparer les contributions provenant soit du "terme-F" ou bien du "terme-D" d’in-
flation, nous procédons par une analyse d’une varieté de paramétres de perturbation inflation-

naire, en particulier I'indice spectrale scalaire ng, le rapport tensoriel-scalaire r et le 'running’

de l'indice spectrale scalaire ddl’rljk en terme du nombre d’ e-foldings N.Dans la figurel.4, nous

1,00
0,95
——D-term
F-term
0,90
0,85
n
S
0,80
0,75
0,70 , T , T , T , T , !
0 20 40 60 80 100

Fic. 2.1 — Figure 1.4 : n, en fonction N pour I'inflation supersymétrique avec terme F et D.

avons tracé 'indice spectrale scalaire n, en fonction du nombre de e-foldings N. Dans le cas du
terme-F, I'indice spectrale scalaire varie lentement dans un large de domaine de variation du
nombre de e-folding N. La condition observationnelle est satisfaite seulement si 16 < N < 36.
Dans le cas du terme-D, I'indice spectrale scalaire est pratiquement constant et n, > 0.98
pour n’importe quelle valeur de V.
La figure 2.4 montre un comportement décroissant de r en fonction de N. Ceci signifie que
pour les grandes valeurs du nombre de e-folding la contribution des perturbations tensorielles

devient plus petite, notament negligeable dans le cas du terme-F. Cependant, le rapport r
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Fic. 2.2 — Figure 2.4 : r en fonction N pour 'inflation supersymétrique avec terme F et D.

est extremement compatible avec les données WM AP, BAO et Hy quel que soit la valeur

de N.On remarque dans la figure (3.4) que pour un large domaine de variation du nombre

e-fold N le 'running’ de I'indice spectrale scalaire ddl?lsk est presque negligable pour les deux cas

supersymétrique et largement consistent avec les données WM APT, BAO et H,.

A partir de cette étude, nous pouvons dire que les résultats théoriques obtenus par les deux

modeles sont compatibles avec I'observation en particulier pour le rapport r et le "running"

de l'indice spectrale scalaire ddl?lsk méme si la contribution des perturbations tensorielles est

négligeable. Concernant 'indice spectral n, les valeurs satisfaites par 'observation dans le cas
de F-term ne sont trouvés que pour des petites valeurs de N. Ainsi, pour des grandes valeurs

de N lindice spectrale n, > 0.98 dans les deux cas.



56 CHAPITRE 2. COSMOLOGIE BRANAIRE ET INFLATION
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Fi1c. 2.3 — Figure 2.4 : ddlzsk en fonction N pour 'inflation supersymétrique avec terme F et D.

2.3.8 Conclusion

Nous avons étudié I'inflation hybride supersymétrique avec terme F'. Nous avons montré que
le probléme de fine tuning relatif a la constante de couplage x est résolu.Cette étude est faite
dans le cas de la grande unification supersymétrique. Puis, nous avons calculé les valeurs des
observables de I'inflation qui sont compatible avec I’observation. Nous avons étudié aussi, dans
la deuxiéme partie de ce chapitre un autre modéle de linflation hybride : 'inflation avec teme D.
Nous avons utilisé un potentiel effectif en introduisant des corrections a 'aide de la formule de
Coleman-Weinberg afin d’évaluer les différents parametres du spectre de perturbations. Nous
avons montré qu’on a pu ajuster le probléme de fine tuning relatif a la constante de couplage
A, en adoptant une valeur de /¢ de 1'ordre de ’echelle de la grande unification. Nous avons
aussi calculé les valeurs du spectre de perturbations avec un choix convenable de X et k, de la

tension de la brane T} et du parametre de Fayet-Iliopoulos p et &.
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2.4 Contribution 2 : On Brane Inflation Potentials and

Black Hole Attractors

Résumé

Dans ce papier, nous avons proposé un nouveau potentiel d’inflation qui est donné par
Aarctan(¢®) avec ¢ un champ scalaire. Ensuite, nous effectuons un calcul explicite des quan-
tités inflationnistes. Ce potentiel a de nombreuses fonctionnalités intéressantes, Dans la petite
approximation du champ, il reproduit les potentiels chaotiques et M SSM. Elle permet, dans
la grande approximation du champ, de mettre en ceuvre le mécanisme d’attraction pour les
trous noirs du "bulk" ou la géométrie de la Brane est de Sitter. En particulier, nous mon-
trons, jusqu’a certaines hypotheses, que I’équation Friedman peut étre réinterprétée comme

une équation d’attraction du trou noir pour son parameétre de masse.
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We propose a new potential in brane inflation theory, which is given by the arctangent of
the square of the scalar field. Then we perform an explicit computation for inflationary
quantities. This potential has many nice features. In the small field approximation, it
reproduces the chaotic and MSSM potentials. It allows one, in the large field approxima-
tion, to implement the attractor mechanism for bulk black holes where the geometry on
the brane is de Sitter. In particular, we show, up to some assumptions, that the Fried-
man equation can be reinterpreted as a Schwarzschild black hole attractor equation for
its mass parameter.

Keywords: Inflation; braneworld model; attractor mechanism; black hole.

1. Introduction

Recently, increasing attention has been devoted to the study of inflation in connec-
tion with string theory,' © black holes”*® and brane physics.?*!? In this regard, one
of the famous works is the Randall-Sundrum (RS) model, which has been shown
to be classified into two types: a model containing two branes with opposite ten-
sions and another in which there is only one brane with positive tension. It may be
thought of as sending the negative tension brane off to infinity.

The scalar potential shape turns out to be essential in inflationary models.!!
The well-known examples are the chaotic inflation potential dealt with in Refs. 12

911
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and 13 and the minimal supersymmetric standard model (MSSM) inflation studied
recently in Refs. 14 and 15. Besides these examples, there are several other models
which have been much discussed in the literature. In particular, one has the expo-
nential and the inverse power law potentials'” which may be used in the study of
quintessence in brane and tachyonic inflation.

One of the aims of the present work is to contribute to this program by proposing
a new potential in the brane inflation scenario. This potential is given by V(¢) =
)\f(%), where f(%) = arctg(¢?) and ) is a mass parameter specified later on. In this
study v is fixed to 1. An objective of the paper is to give an explicit computation
for inflationary quantities corresponding to this potential. Then we make contact
with observational results. We will see that for a large range of values of A\, one can
get results in agreement with the observations.

On the other hand, the potential that we propose here has interesting features.
In the very small field regime, it behaves as the chaotic potential. In this way,
A can be related to the inflaton mass. If we expand our potential at order 10, it
can be identified with the one involved in the MSSM inflation. We will see that
a trivial identification of these potentials puts strong constraints on the MSSM
parameters. Finally, one of the nice features of our potential is that, in the large
field approximation, it allows one to implement the attractor mechanism in the
presence of a black hole in the bulk. For a Schwarzschild black hole, we show, up
to some assumptions, that its mass is proportional to A defining the asymptotic
value of the potential. In this way, the Friedmann equation can be interpreted as
an attractor equation involving the mass parameter of a bulk black hole when the
geometry on the brane is a de Sitter one. We consider the presence of two effective
cosmological constants; one drives the inflationary era and the other accounts for
the current observations. The attractor mechanism with a bulk black hole is the
one responsible for the cancellation of the inflationary cosmological constant, as
observed today.

After a brief summary of brane inflation in Sec. 2, we propose the new potential,
and then we discuss its inflationary aspects in Sec. 3. The idea is to give a detailed
computation for some inflation quantities and make contact with the observations.
Section 4 concerns a connection between the black hole in the bulk and the scale
of the potential. In particular, we interpret the Friedmann equation as an attractor
equation for the Schwarzschild black hole in the bulk. In this sense, we find that
the mass of the black hole can be related to the asymptotic value of the potential.
A conclusion is presented in Sec. 5.

2. Overview of Brane Inflation

In this section, we briefly review some basic facts on three-brane cosmology in five-
dimensional space-time.'? Related works can found in Refs. 9, 10, 18-24. We assume
that the universe is filled with a perfect fluid with energy density p(¢) and pressure
p(t). In the framework of the flat Friedmann-Robertson—Walker model, with a scale
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factor a(t), the Friedmann equation is

a\’ 8w P Ay
(a) saz’ ' Tar) T (2.1)
describing the time evolution of a(t). Here H(t) = £ defines the Hubble

parameter and the first term of (2.1) is respounsible for inflation. My is the four-
dimensional Planck scale, which is related to the five-dimensional one, Mj5, by

2
My =/ % (%)M57 where T is the three-brane tension. A4 is the current cosmolog-

ical constant. p is related to the mass of the black hole in the bulk by pu = MBHGg\‘?),
where G is the Newton constant in five-dimensions.'® Consider now an infla-
tionary theory driven by a scalar field ¢. The dynamics can be described by a
perfect fluid with a time-dependent energy density p = %QSQ + V(o) and pressure
p= %QSQ — V(). V(¢) is the dominant energy contribution to inflation. The scalar
field satisfies the Klein—Gordon equation; namely,

. . dv
The dynamics of inflation requires that the scalar field move away from the false
vacuum and slowly roll down to the minimum of its effective potential.!” The slow-

roll condition is characterized by two parameters:

MR (VN [T(T+V) M VNPT
T \v) etz "TTam \v ) |er v |-
Inflation ends when any of the two parameters equals 1. In the slow-roll approxi-
mation, these parameters are very small, namely max{e, |n|} < 1. In this case, it
is easy to compute the number of e-foldings between the beginning and the end of

inflation, given by N = |, t’ie Hdt. If ¢; and ¢, are the values of the scalar field at
the beginning and at the end of inflation respectively, then N takes the form

B T [PV V(o)
N_—8W /¢ o [1+7} do. (2.3)

The inflationary model can be tested by computing the spectrum of perturbations
produced by quantum fluctuations of fields around their homogeneous background
values. In the large brane tension limit, the scalar amplitude A2 of density pertur-
bation is given by

5127 V3
2
2~ 75M§W’ (2.4)
and the spectral index reads
ns =1 — 6e + 2. (2.5)

The above brane-world formalism has been applied to inflationary models
involving many potential forms. In the present work, we shall apply this formalism
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for a new potential and give a detailed computation for some inflation quantities.
Then we make contact with the black hole attractor.

3. A New Inflation Potential

In this section we propose a new potential for inflation. Recall that a generic single
scalar field potential, which can be characterized by two independent parameters,
has the form
¢

v%¢>zxf<; , (3.1)
where \ corresponds to the vacuum energy density and v corresponds to changes in
the field value A¢ during inflation, which will be fixed to 1.'! Different models can
be obtained by taking different choices for the function f. The most famous example,
which has been intensively studied, is the chaotic inflation and its phenomenological
hybrid extension.* It has the form

V(g) = gme?, (3.2)

where m is the mass of the inflaton. Besides this example, there are several

other models which have been much discussed in the literature.* As mentioned

in the introduction, they involve, among others, the exponential potential V(¢) =
#a+4

Vo exp(—p¢) and the inverse power law potential V(¢) = e
The brane inflation potential that we propose to study is

V() = Af(%) = darctg(¢?). (3.3)

This potential has many nice features; we will mention just some of them. For very
small values of the field, the potential behaves as the chaotic one. Indeed, when ¢?
is very close to zero, at second order, one gets a chaotic inflation scenario with

V(p) = A¢?, (3.4)
where now A\ is related to the mass of the inflaton as
1
A= 5m2. (3.5)

On the other hand, there has been proposed in Refs. 15 and 16 a potential, corre-
sponding to soft supersymmetry breaking, with the form

R P ) $2(=1)
VO =g A

to study the MSSM inflation. In particular, it has been suggested in Ref. 14 that
we are dealing with one of the flat directions of the MSSM. In particular, for p = 6

(3.6)

we have

6 10
a6¢3 +o¢§—¢ G-
6.M 6Mg

V(p) = %m2¢2 —A (3.7)
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This is a new type of inflation model which might work with any flat direction
generating an A term. More details can be found in Refs. 14-16. It is easy to see
that (3.7) can be rederived from (3.3). In the small field approximation, the Taylor
expansion at order 10 of the function (3.3) gives the potential

Vo) = (- 300+ 0). (39)

which has a form similar to the MSSM potential given in (3.7). A trivial identifica-
tion constrains the MSSM parameters:

1 5 Aag 508

gm = DYV = GIg (3.9)
Lastly, we mention that the computation of some inflation quantities is in agreement
with the observable results.'? Let us discuss this feature in detail. Within the slow-
roll regime, we shall compute the spectral index, which is an essential quantity in
inflation theory. To obtain it, we need to calculate the value of the scalar field ¢;
at the beginning of inflation. A way of getting this value is to use the formula for
the number of e-foldings and then make appropriate assumptions. Imposing the
condition that the scalar field ¢ is very large, N, in our model, can be written as

2 bq 4
N:4]\7;—3 <1+2—;>/ 14? do. (3.10)

e

Identifying ¢; with ¢cone and getting ¢ from the end of inflation, we can find an
expression for N. Performing the integral, within the slow-roll regime and at high
energy physics (V > T), we get

A3 Dcob 1
N 20 [In S 4 Lot~ )| (3.11)
Note that, after neglecting the first term, this equation is similar to the usual chaotic
inflation one, which is given by

N ~ m2( gobe - ¢3nd)' (312)

Setting eenq =~ 1, which defines the end of inflation, and taking the limit Aw > 2T,
we obtain

3
4 6
~ — M. 3.13
end 32 \7D 5 ( )
In order to estimate the value of ¢cope, Wwe assume that the second term on the
right of (3.11) dominates. Then, we can deduce the expression of ¢cope in terms of
the number of e-foldings N:

. 3N

e WM?. (3.14)
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As we show below, to test our inflation model we have to compute the spectrum of
perturbations. Indeed, a simple calculation from (2.4) reveals that the spectrum of
perturbations takes the form
A2 ~ ﬂqsﬁ
s — 300T3M46 cobe*
The scaling relation between the tension and the mass of the inflaton, which is
consistent with the observations, is obtained from (3.14) and (3.15) and reads

)\3 3

(3.15)

cobe

As T2 M (3.16)
The analogous result was obtained in Ref. 12,
AQ gobe

Ay ~ TN (3.17)

and plotted in Fig. 1 of that reference. We can now make use of numerical results. We
assume that the number of e-foldings before the end of inflation, at which observable
perturbations are generated, corresponds to N ~ 55 and we take A, = 2-107°.
Varying ¢eobe in terms of A and taking different values of M5 < 10'7 GeV, we can
see that ¢cope 18 always less than My, which is consistent with the observations.
Using the above results and the same method used in the literature,'? one can
easily obtain the spectral index for our model. A straightforward computation from
(2.5) shows that
™
N
Fixing N, the spectral index will depend only on the parameter \. When A — oo,

(3.18)

1—ng >~

the spectral index is driven toward the Harrison—Zeldovich spectrum, ng = 1.

As we have seen at the beginning of this section, in the small field regime A\ is
related to the mass of the inflaton in the chaotic scenario. This can be seen directly
from the formula for the number of e-foldings (3.12). One might ask the following
question: Is there any interpretation of A in the large field limit? This question will
be addressed in the next section.

4. Large Field Approximation and the Attractor Mechanism in
Inflation

In this section we consider the large field approximation for the potential proposed
in the previous section and then make contact with the attractor mechanism in
the presence of a black hole in the bulk. Motivated by the result of the attractor
mechanism given in Refs. 25 and 26, we will interpret the Friedmann equation (2.1)
as an attractor equation involving the mass of the black hole. To do this, let us
consider nonzero values for A4 and p. Recall that the parameter p is the mass of
the black hole in the bulk. For simplicity, we consider the case of a Schwarzschild
black hole which is characterized only by its mass.
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Let us take the large field approximation. In this regime, one has
V(g) ~ A (4.1)

In the vanishing limit u = 0, it follows, from the Friedmann equation, that H (t)
should be constant, defining a de Sitter geometry. In this case the Universe expands
exponentially and so the scale factor is given by

a(t) = ag exp(Ht), (4.2)

where qy is a free constant parameter, which can be fixed to 1. By integration (2.2),
one can derive the time evolution of the scalar field which is consistent with (4.2).
In the above approximation, (2.2) can be simplified as

¢+3Ho=0. (4.3)
Using (4.2), the last equation is solved by
o(t) = £+ exp(—3Ht), (4.4)

where £ is a constant field. At this point, there are some comments. The first one
is that, in the case of £ = 0, the field solution becomes

¢(t) = exp(—3Ht) (4.5)

and goes rapidly to zero so that the potential tends to the chaotic limit. The second
one is that we may interpret £ as the value of the scalar field when ¢ goes to infinity
and so we can write

¢(t) = oo + do exp(—3H?). (4.6)

The large field approximation requires that ¢, should be very large. In this way,
the scalar field is almost constant and tends to a very large value as ¢ tends to
infinity.

Take now a generic nonzero value for p. In this way H is no longer constant.
However, a constant value for H requires a particular form for the mass of the black
hole in the bulk. A simple inspection shows that u should take the form

p~at. (4.7)

With this condition at hand we will interpret the Friedmann equation as an attrac-
tor equation. To do so, we will restrict ourself to a de Sitter geometry corresponding
to a specific constraint on H?*:

3H? = Ay. (4.8)
For a large value of the brane tension, we can show that

p(t) ~ —Xettt, (4.9)

2Note that this equation may be interpreted as the four-dimensional Einstein equations on the
brane in the presence of a positive cosmological constant.
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In the case where H takes small values, i.e. in the limit H¢ < 1, the mass of the
black hole becomes

w(t) = p~ =\ (4.10)

This equation relates the mass of the black hole in the bulk to the asymptotic
value of the potential. If we forget, for a while, about the negative sign, it can be
interpreted as an attractor equation for a Schwarzschild black hole. Note that (4.10)
is slightly different from the one used in the attractor mechanism of an N = 2
supersymmetric extremal black hole embedded in string theory compactified on
Calabi-Yau threefolds.2> In our case we obtain a relation involving the mass of the
black hole instead of the mass square, as usually appears in the N = 2 attractor
equations. The mass parameter, in our case, seems to behave as the charge in the
attractor mechanism, although it is fixed at infinity and not at the horizon. We
believe that this difference is due to the absence of supersymmetry in this study.
There has been discovered a sort of susy (pseudosusy) in a relation between domain
wall and cosmological solutions?”; the deviation of our analysis from the standard
result might be related to this fact. Recently a relation between the wrapped D3
and D5 branes on cycles of the resolved conifold and inflation has been reported in
Refs. 28 and 29. Our model can be understood by the supersymmetric ones when
susy is broken by the presence of the D3-D5 brane system and fluxes; a sort of
pseudosusy would be behind the attractor mechanism we commented on before. In
this way, the above scalar field appearing in our potential could be identified with
a scalar mode of the R—R B field on the two-cycle of the small resolution of the
conifold. In connection with nonsupersymetric Calabi—Yau black hole attractor,° it
should be interesting to determine the entropy function using flux compactification
on the resolved conifold. We hope some new results in this direction will be presented
in the future.?!

As is usual, the instability corresponding to negative mass can be solved by
introducing a brane with negative tension. Indeed, using the Friedmann equation
and (4.8), we have

2
T A
=———Aag |1+ —|. 4.11
This equation indicates that the mass of the black hole in the bulk is related to the
brane tension and the value of the potential at infinity. In the high energy limit,
A > 2|T|, (4.11) gets reduced to
- 3|T|M
From this relation it is clear that in order to interpret it as an attractor equa-
tion, u ~ ZA = V(¢)|¢—co, a constraint on the brane tension is required. This is
given by

i Nag. (4.12)

TN

|T| = mao.

(4.13)
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We interpret this result in the following way. The black hole in the bulk is placed
near the second brane with negative tension (7" < 0). The radiation of this black
hole contributes to the Friedmann equation (2.1) with the term Z7.

5. Conclusion

In this paper, we have proposed a new potential in the brane inflation scenario.
After computing the main inflation parameters and checking that they agree with
the observational results, we have implemented the attractor mechanism using a
black hole in the bulk in a particular way. The discussion of the fourth section is
easily extended to more general potentials. It is only necessary for there to be a
constant positive value of the potential at infinity. Potentials of this kind are, in
general, consistent with the slow-roll conditions. Our potential has an extra bonus.
In the small field regime, it reproduces the chaotic model as well as the MSSM
inflation potential.
The result may be summarized as follows:

(1) First, we have achieved a quantitative study and computed inflationary quanti-
ties. In order to make contact with the observational data, several bounds can
be imposed on our potential so that the results are in agreement.

(2) In the large field approximation, we have made contact with the black hole in
the bulk. For a Schwarzschild black hole solution, we have shown that its mass
is proportional to A defining the asymptotic value of the potential. This has
been done with the help of the Friedmann equation, which may be reinterpreted
as an attractor equation in the de Sitter background.

Our work opens the way for further studies. In connection with inflation in
string theory, one may consider models with several scalar fields, ¢;. These fields
can identified with the R—R B field on two-cycles of the Calabi—Yau manifolds. In
this way, the total potential takes the form

V(g) = ZAi arctg(¢?), i=1,...,h"", (5.1)

where h'! is the number of the Kahler deformations of the Calabi-Yau manifold.
Another natural extension of the present results includes other types of black hole
solutions. We think that the relation between the inflationary potential and the
attractor mechanism in the Calabi—Yau black hole physics deserves a better under-
standing. We hope to report elsewhere on these open questions.
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Chapitre 3

Inflation dans le Modéle Standard

Supersymetrique Minimal

3.1 Introduction

L’inflation du MSSM (Model Minimal Supersymetrique Standard) se produit avec les
valeurs des champs bien au-dessous de 1’échelle de Planck. Ainsi, il est en fort contraste avec
les modeles d’inflation classiques qui sont basés sur les champs singulet ad hoc de jauge et
emploient souvent des valeurs de champ proche de ’échelle de Planck . Dans ces modéles,
les couplages de l'inflaton a la physique du M.S ne sont pas connus. En conséquence, une
grande partie de I’évolution post-inflationniste, comme réchauffage, thermalisation, la géné-
ration d’asymétrie baryonique et matiére noire froide, qui dépendent tous sur la facon dont
I'inflation se couple au secteur du M S , n’est pas calculable & partir des premiers principes. Le
grand mérite de 'inflation du M SSM basée sur les directions planes, c’est que les couplages de
I'inflaton des particules du modeéle standard sont connues et, du moins en principe, mesurables
dans des expériences de laboratoire tels que le LHC' ou un futur collisionneur linéaire.

Cependant, comme dans presque tous les modeéles d’inflation, un réglage fin de la condition

initiale est nécessaire pour placer la direction du champ ¢ plate au voisinage immédiat du

99
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point selle ¢, au début de I'inflation. En outre, il y a la question de la stabilité de la solution
du point selle et de I'existence d’un régime de roulement lent. Ce sont des questions que nous
souhaitons aborder dans le détail dans le présent document. La supergravité et les corrections
radiatives au potentiel inflaton de la direction plane doivent étre pris en considération. C’est
pourquoi nous avons besoin d’écrire et de résoudre les équations du groupe de renormalisation
(GR) pour les directions planes du M SSM. Les équations du G R sont également nécessaires
pour mettre en échelle les parametres du modele, telles que la masse de l'inflaton, jusqu’a
I’échelle du TeV, puisque la masse de I'inflaton est liée soit aux squarks ou aux masses des
sleptons, elle peut étre mesurée par LHC' ou un futur collisionneur linéaire.

Comme les couplages de l'inflaton a la matiére ordinaire sont connus, la désintégration de
I'inflaton et la thermalisation sont des processus qui peuvent étre calculés de facon non am-
bigué. Contrairement & beaucoup de modeéles avec un inflaton singulet, dans l'inflation du
MSSM, le potentiel approprié pour la désintégration et la thermalisation ne peut pas étre

réglée indépendamment de la partie roulement lent du potentiel.

3.2 Inflation du MSSM

3.2.1 Potentiel du MSSM

Résumons les principales caractéristiques de 'inflation du M SSM dans une direction plane
[63]. Comme on le sait, dans la limite de la brisure de la supersymétrie, les directions planes
ont exactement un potentiel nul. Cette situation change si I'on tient compte de la brisure douce

de la supersymétrie et les termes du superpotentiel non-renormalisables de type[64] :

An O
Wnon - Z 7%7 (31)
n>3

ou ® est un superchamp qui contient la direction plane. Dans le M .SSM, toutes les directions
planes sont levées par des opérateurs non renormalisables avec 4 < n < 9 [65], ot n dépend de

la direction plane. Nous nous attendons a ce que les effets quantiques de la gravité produisent



3.2. INFLATION DU MSSM 61

M = Mp =2,4x 108GeV et A\, ~ O(1).
Concentrons-nous sur le terme du superpotentiel d’ordre plus bas dans 1’équation. (3.1) qui
léve la direction plane. La brisure de la supersymétrie douce induit un terme de masse pour ¢

et un A-terme de sorte que le potentiel scalaire le long de la direction plane se traduit

1 5 o )\n¢n ) ¢2(n71)
V= §m¢¢ + Acos (nf + 6,4) M + A 123(”_3), (3.2)

Ici ¢ et 6 dénotent respectivement les coordonnées radial et angulaire du champ scalaire com-
plexe ® = ¢exp [if], tandis que 04 est la phase du terme A (A est donc une quantité positive
de dimension de masse). Notez que les premier et troisiéme termes de 1’équation. (3.2) sont
définis positifs, tandis que les termesA ménent & une contribution négative le long des direc-
tions chaque fois que cos(nf + 0A) < 0.

En principe, dans le terme A tous les termes du superpotentiel d’une dimension donnée n
peuvent entrer avec un coefficient différent A,,, qu’ils soient liés ou non dépendent des détails

du mécanisme de la brisure de la supersymétrie.

3.2.2 Point de selle

L’impact maximum du terme A est obtenue lorsque cos (nf 4+ 64) = —1 (ce qui se produit
pour n valeurs de #). Le long de ces directions V' posséde un minimum secondaire a ¢ = ¢, ~

(m(bM};_?’)l/an < Mp (le minimum global est & ¢ = 0), & condition que [63]
A? > 8(n—1)mj. (3.3)

A ce minimum la courbure du potentiel est positive a la fois le long de la direction radiale et

angulaire avec

V ~ migbg ~ mé (m¢M}§_3) 2/(n=2)

Comme discuté dans [63], si le minimum local est trop raide, le champ est pris au piége avec

une inflation qui n’a pas de sortie gracieuse comme dans le scénario d’inflation ancienne [66].
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D’autre part, dans une limite opposée, avec un point d’inflexion, une seule direction plane ne
peut pas soutenir 'inflation.

Toutefois, dans le cas de la brisure de la supersymétrie de la gravité, le A-terme et le terme
de masse de la brisure douce de la supersymétrie doivent étre du méme ordre de grandeur que

la masse du gravitino, c’est a dire :
my ~ A~mgp~O(1) TeV (3.4)

Par conséquent, comme cela a été souligné dans [63], dans la brisure de la supersymétrie de
la gravité, il est possible que la barriére de potentiel disparait réellement et 1'inégalité dans

I'équation (3.3) est saturée de telle sorte que A et my sont liés par
A*=8(n—1)m}. (3.5)

Cela représente un réglage fin et sera discuté en détail dans les sections suivantes. Cependant,
nous allons maintenant supposer, pour les besoins de I'argumentation que 1’équation. (3.5)
détient. Ensuite, les dérivées premiére et seconde de V' s’annullent a ¢, soit V'(¢,) = 0,
V"(¢y) = 0. Comme les résultats, si initialement ¢ ~ ¢, une phase de roulement lent de
I'inflation est entrainée par la troisieme dérivée du potentiel.

Notez que ce comportement ne semble pas possible pour d’autres scénarios de brisure de
la supersymétrie tels que la brisure de la jauge de médiation [67] or "split" SUSY [68]. Dans
la supersymétrie "split", le terme A est protégé par une R-symétrie, qui maintient également

la lumiére des gauginos tandis que les sfermions sont assez lourds [68].

3.2.3 Roulement lent

Le potentiel proche du point selle équation (3.5) est trés plane le long de la direction
réelle, mais pas dans le sens imaginaire. Le long de la direction de I'imaginaire la courbure
est déterminée par my. Autour de ¢, le domaine se trouve sur un plateau avec une énergie

potentielle

V(o) = g

mmiqﬁg (3.6)
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avec

n—3 1/(n-2)
by = (M) (3.7)
AV 210 — 2

Il en résulte un taux d’expansion de Hubble au cours de 'inflation qui est donnée par :

(n—2)  mydy
V6n(n—1) Mp

Lorsque ¢ est trés proche de ¢, la dérivée premieére est extrémement faible. Le champ est

Hinf = (38)

efficace dans un contexte de Sitter, et nous sommes dans un régime d’auto-reproduction (ou
d’inflation éternelle) ou la fonction & deux points de corrélation pour la fluctuation de la
direction plane croit avec le temps. Mais finalement les frottements classiques et le roulement

lent commence a ¢ = ¢, [63].

o\ 1/2
(¢O - ¢self) = (n]l\zgo> ¢0. (39)
Le potentiel du roulement lent dans ce cas, se lit
1
V(#) =V (d0) + V" (60) (6 = 00)” + .. (3.10)
2
V" () = 2 (n — 2)2 Z—j. (3.11)

Nous pouvons maintenant résoudre I’équation du mouvement pour le champ ¢ dans I’approxi-

mation du roulement lent,
. 1
3Ho = =5V (¢0) (6 = 60)” (3.12)

En supposant que les conditions initiales telles que la direction plane commence au voi-
sinage de ¢, avec gzﬁ ~ (. L’inflation se termine lorsque le paramétre du roulement lent,
€= (M3/2) (V'/V)? devient a O (1). Cela se produit a

%0
2n (n—1) M3

(90 = Pena) ~ (3.13)

qui se trouve étre aussi le lieu ou Pautre parametre de roulement lent n = M2 (V" /V) devient
O(1). Le nombre de "e-foldings" pendant le roulement lent de ¢ & ¢,,,, est donné par

[Pt Higd %
Ne(cb)—/(b o 2n(n—1)M:(¢y—¢)"

(3.14)
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ot nous avons utilisé V' (¢) ~ (¢ — ¢y)° V" (¢,) (cela est justifié puisque V' (¢g) ~ 0, V" (¢g) ~
0), et ’équation (3.12). Le nombre total de "e-foldings" dans le régime de roulement lent est

alors trouvé a partir de 1’équation (3.9)

1 %\
Nior = 2n (n —1) <m¢Mp) (3.15)

Les perturbations observationnelles importantes sont générées lorsque le nombre de e-folding

entre doopp €t Gpng, désignés par Noopr suivant Péquation (3.14).

o

NCOBE ~ . (316)
2n (n — 1) M (¢g — bconr)
L’amplitude de la perturbation ainsi produite est donnée par
1 H2, 1 /2 meMp

ol nous avons utilisé les équations. (3.8, 3.10 et 3.16). En plus, aprés 'utilisation de ces
équations, I'inclinaison spectrale du spectre de puissance et son fonctionnement sont obtenus :

4

ng=14+2n—6e ~1—
! Neoss

(3.18)

dns 4
dink  MNoprp

(3.19)

Propriétés et prédictions

Comme discuté dans [63], parmi les quelque 300 directions planes, il y a deux qui peuvent
conduire & une inflation de succes selon les lignes décrites ci-dessus. L’une est udd qui, & un
facteur de phase global, est paramétré par

I P R N R
uf = =0 d) = —=b,d) = 0. (3.20)

Ici, 1 < a, 8,7 < 3 sont des indices de couleur, et 1 < 7,7,k < 3 désignent les familles de
quarks. Les contraintes de planéité exigent que o # 3 # v et ¢ # j.L’autre direction est LLe,

paramétré par ( jusqu'a un facteur de phase global)

1 (0 1 1
i — 7 ¢ = —o, (3.21)

7 \/g ¢ j \/g 0 7ek_\/§
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ou 1 < a,b < 2 sont les indices d’isospin faible et 1 < 7,7, k < 3 représentent les familles des
leptons. Les contraintes de planéité exigent que a # b et i # j # k. Ces deux directions planes
sont soulevés par n = 6 opérateurs non renormalisables.

Ws > —~ (LLe)(LLe),  We o — (udd) (udd). (3.22)

M3, M,

La raison du choix de 'une de ces deux directions planes est double : (i) un terme A non
trivial se pose, a l'ordre plus bas, seulement pour n = 6, et (ii) nous souhaitons obtenir la
normalisation COBE correcte du spectre CM B .Ces directions planes du MSSM qui sont
soulevés par les opérateurs de dimension n = 7,9 sont tels que le terme du superpotentiel

contient au moins deux monomes, soit

1

W ~Y
My

VLG (3.23)

Si ¢ représente la direction plane, alors sa V EV induit un grand terme de masse effective
pour 1, & travers les couplages de Yukawa, de sorte que (¢)) = 0. D’ou 'équation (3.23) ne
contribue pas pour le terme A. Plus important encore, comme nous allons le voir, toutes les
autres directions planes, a I'exception de celles soulevées par n = 6, ne parviennent pas a
obtenir 'amplitude droit pour les perturbations de densité. En effet, comme on peut le voir
dans I’équation. (3.7), la valeur de ¢y, et donc également la densité d’énergie, dépendent de n.
Selon les arguments présentés ci-dessus, avec une inflation sur la direction plane du MSSM

dispose d’autres parametres du modeéle, ci-dessous :
mg ~ (1 —10) TeV, n =6, A = V40my, A~0O(1). (3.24)

Ici, nous supposons que A est d’ordre un, ce qui est ’hypothése la plus naturelle lorsque

M = Mp. Le taux d’expansion de Hubble pendant I'inflation et le V EV du point selle sont :
Hyps ~1—10 GeV, ¢y~ (1 —3) x 10"*GeV. (3.25)

Notons que les deux échelles sont sous-Planck. La densité d’énergie totale emmagasinée dans

le potentiel inflaton est V5 ~ 10%¢ & 103 GeV. Le fait que ¢, est sous-Planck garantit que
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le potentiel inflationniste est libre & partir des incertitudes de la physique des V EV's super-
Planck . Le nombre total de "e-foldings" au cours de 1’évolution du roulement lent est assez
grand pour, voir Eq. (3.15) :

Nigt ~ 103, (3.26)

Les zones qui sont initialement proches de ¢, & ¢gvoir ( 3.9), peuvent entrer en auto-
reproduction pour une inflation éternelle, sans conséquences observables. A ces échelles faibles
comme dans l'inflation du M SSM, le nombre de "e-foldings", Ncopr nécessaire pour les ob-
servations, les perturbations pertinentes, est bien inférieur a 60 [69]. Si 'inflaton se désintégre
immédiatement aprés la fin de I'inflation, on obtient Noopr =~ 50. Malgré 1’échelle faible, la
direction plane peut générer des perturbations de densité adéquate afin d’expliquer la nor-
malisation COBE. Ceci est di & la planéité du potentiel extréme (rappelons que V7 = 0),
ce qui provoque la vitesse du roulement de la direction plane d’etre trés faible. A partir de

'équation.(3.17), nous trouvons une amplitude de
S ~1.91 x 107°. (3.27)

Il existe une contrainte sur la masse de la direction plane de ’amplitude de ’anisotropie CMB :

Neose\
T) (3.28)

mg =~ (100 GeV) x A7} (
Nous obtenons une limite inférieure du parametre de masse quand A < 1. Pour les petites
valeurs de A < 1, la masse de la direction plane doit étre supérieure. Notons que la limite
superieure de la masse de l'inflaton s’éléve a des grandes échelles ie ¢ = ¢,. Cependant, a
travers les flux du groupe de renormalisation, il est lié & la masse de petite échelle. L’inclinaison
spectrale du spectre de puissance n’est pas négligeable car, méme si le premier parametre du

roulement lent est € ~ 1/Ng,pp, autre paramétre du roulement lent est donné par 1 =

—Q/NCOBE et ainsi

ny ~ 0.92 (3.29)

~ —0.002 (3.30)
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ot nous avons pris Noopr ~ 50 (qui est la valeur maximale autorisée pour 1’échelle de I'inflation
dans notre modele). En ’absence de modes tensoriels, ce qui concorde avec les données actuelles
de WM AP ans, 20 [70]. Notons que U'inflation du M SSM ne produit pas de fond stochastique
grande d’onde gravitationnelle lors de l'inflation. Les ondes de gravité dépendent du taux

d’expansion de Hubble, et dans notre cas, la densité d’énergie stockée dans l'inflation du

MSSM est trés faible.

3.2.4 Sensibilité de I’inflation au point selle

Dans les sections précédentes, et en Réf. [63] la dynamique de la direction plane de I'inflaton
a été discuté en supposant que I’équation condition du point selle. (3.5) est satisfaite exacte-
ment. La question est alors de savoir comment une grande déviation peut étre accordée avant
qu’'un roulement lent de I'inflation soit détruit. Il y a évidemment deux possibilités distinctes :
soit A > \/mm¢ ou A < \/mm¢. (Bien que nous prenons toujours n = 6 dans le
présent document, nous gardons n ici pour généraliser le formalisme.) Dans le premier cas, il y
a une barriére qui sépare le minimum global ¢ = 0 et le faux minimum a ¢ >~ ¢,. La trajectoire
éventuelle de I'inflation commence prés du haut de la barriére. Le champ peut soit commencer
par le haut, soit vers le voisinage du faux minimum via 'effet tunnel de Coleman-de Luccia
[?7]. Comme nous le verrons, si la barriére est trop élevée, il n’y aura pas d’inflation vers le
haut. Dans ce dernier cas il n’y a pas de minimum, mais le potentiel peut étre trop raide pour
I'inflation du roulement lent. Par conséquent, nous devons analyser les deux cas séparément.
Toutefois, la pente du potentiel est un probléme qui est commun aux deux cas et est adressée
a la fin de la présente section.

Pour faciliter la discussion, nous allons définir

A? —2\°
5 —z1i(n2 )042. (3.31)

8(n—1)m}

Ici, nous allons supposer que a < 1. Avant de commencer les calculs, nous tenons a souligner

que les principaux résultats de cette section sont résumés dans la figure.(5.2)



68CHAPITRE 3. INFLATION DANS LE MODELE STANDARD SUPERSYMETRIQUE MINIMAL

Ce rendement n’a pas de contrainte sur la pente spectrale comme une valeur compatible

avec une inflation du roulement lent suffisant (ie un nombre > Ngopr des e-folding) permis.

Le potentiel pour ¢ > 1

Dans ce cas il existe deux extrema, un maximum(—)et un minimum (+),

by = by [\/Si\/ﬁﬁé:% <1i%+0(a2)>, (3.32)

et un point d’inflexion ¢,

—2
. = B, <1+"32 a2+0(a4)). (3.33)
On peut alors exprimer le potentiel et ses dérivées aux extrema ¢_ et ¢, comme des fonctions
de a,
-1 -1
V(6s) = V() (1 I o’ "("6 )a3) , (3.34)
V' (¢2) = Fa(n—2)"mg, (3.35)
3
V" (¢y) = V" (¢) (1 +3 (n—2) a) (3.36)

Notez que @« — 0 quand 0 — 1, ainsi nous pouvons développer le potentiel autour du

maximum et inclure la correction « faible en raison de déviations par rapport au point selle

2 9 1 a (¢ a\?> 1/¢ a\®
V(¢)=(n—2) m¢¢0[m—§(¢—0—1+5> +§(¢—0—1+§> (3.37)
Le maximum est &
Prnax = Po(1 — @/2), (3.38)
et le minimum est &
Goin = Go(1+ /2), (3.39)

avec des masses (courbure du potentiel) proposés par

m2 ==+ (n—2) mia, (3.40)
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qui coincide avec I’équation. (3.5), alors qu’il est maintenant un point d’inflexion & ¢,. Notons

que la différence de hauteur entre le potentiel maximum et minimum est

AV Viax —Vain  n(n—1) 4
= = a”. 3.41
Vo) 3 (341)

Dans la limite de & — 0, on récupére le point selle. Nous allons travailler dans la limite quand
a1

Nous allons maintenant définir quelques variables,
=0/, T=(n—2)my et h = Hine/ (n —2) my (3.42)

Ensuite, ’équation du mouvement pour le champ scalaire vers le bas du potentiel peut étre
écrite comme.

" / / o / . 82_ _ a\
&4 3ha! + V' (2) = o + 3ha' + (o 1+2) a( 1+2)_0 (3.43)

ol nous avons utilisé (3.7).

La trajectoire éventuelle de 'inflation va commencer dans le voisinage du maximum x =
1 — /2 et va rouler en bas en direction de z = 0. Le champ peut commencer soit proche du
maximum, ou un tunnel & sa proximité du faux vide. ’effet Tunnel a lieu en présence d’une
énergie du vide non nulle, H;,; # 0, et est connu comme l’effet tunnel de Coleman-de Luccia
[?].

Afin de trouver la solution d’interpolation entre le faux et le vrai vide on résout I’équation
du mouvement euclidienne

2
"+ 3ha’ = V' (z) = 2" + 3ha' — (x—l+%) +a<$—1+%) =0 (3.44)

dont la solution exacte est

o aT
z(r)=1- 5 tanh o (3.45)

Cette solution commence a

z(—o0)=1+a/2=0¢,/¢ (3.46)
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et se termine &
r(o00)=1—a/2=0¢_/p,. (3.47)

Le "tunnel" de ¢,;, & ¢,,.. peut effectivement étre compris comme la diffusion due aux fluc-

min

tuations de Sitter. Elle est valable aussi longtemps que V" (¢,,,,) < HZ,. Cela implique, voir
Eq. (3.35),
1 %
: 3.48
< n (n—1) M3 (3.48)

Cela assure également que |n| < 1, au maximum, et donc I'inflation peut avoir lieu aprés un
tunnel. Sinon, il n’y aura pas d’inflation, ni a ’auto-reproduction, ni dans le régime de roule-
ment lent. Nous allons maintenant discuter de I’effet des solutions de tunnel sur ’inclinaison du
spectre du CMB. La encore, il y a auto-reproduction proche du maximum aussi longtemps que
la courbure est plus petit que le taux d’expansion au carré, a < 1/180 (¢,/M P)Z. Le régime

du roulement lent commence a ¢ = ¢, lorsque

[(Buay = 6-) (B — 6] < ";gé, (3.49)
Notons que
[(@sery = 0-) [ 2 [ (64 = 6-) | = g, (3.50)
voir équation (3.34), et
[(Gucty = &) = [(Buaty = o) (3.51)
nous trouvons alors
(60— uag) = 208 (352)

Maintenant, nous intégrons I’équation. (3.44) dans 'approximation du roulement lent, &

I’aide d’une nouvelle variable u = x — x_, pour laquelle ’équation de mouvement devient

3hu' = —u(u — «). La solution exacte est, en termes de nombre de e-folding, N' = hr
r(N)=1- %coth (BN) (3.53)
ol nous avons défini
M2
ﬁzﬂzn(n—l)a—f. (3.54)

612 o
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105 §<1

095

09

085}

08}

Fic. 3.1 — Figure 5.2

Notons que dans la limite ¢ — 0, on retrouve 1’équation habituelle. (3.14). A partir des
équations. (3.13), (3.52), (3.53), il s’avére que le nombre de e-folding de ¢, a la fin de
I'inflation & ¢,,,,; est encore de I'ordre 103. Le nombre requis de efolding électroniques pour les

perturbations concernées (Ncogr ~ 50) détermine la valeur de ¢q g,

‘(¢COBE - ¢_) (¢COBE - ¢+) ‘1/2 = mf (3.55)

3.3 Inflation avec un champs de Higgs dans le MSSM

Dans cette section, nous étudions l'inflation avec un champs de Higgs dans le Modéle
standard Supersymétrique Minimal dans un contexte branaire. nous calculons explicitement
les quantités inflationnaires correspondant a ce Modele ; et nous comparons nos résultat avec

les données récentes observationnelles .



72CHAPITRE 3. INFLATION DANS LE MODELE STANDARD SUPERSYMETRIQUE MINIMAL

3.3.1 Potentiel de higgs dans le MSSM

Le Modele Standard Minimale supersymétrique étudié dans [71, 72] est caracterisé par le
superpotentiel [73] suivant :

’Vl

W=y b o+ Weenorm (3.56)

k>2
ol le premier terme est la partie du superpotentiel non-renormalisable et W,..,0m correspond

a la partie renormalisable du superpotentiel qui est définit par;
Weenorm = M@QH u+ NgQHgd + N\eLHge + pH, Hy, (3.57)

ou H,, Hy,Q, L,u,d, e dans 'Eq. (3.57) sont les superchamps chiraux et le couplage de Yukawa
adimentionnel \,, A4, A sont des matrices 3 x 3 dans I’espace des familles, le dernier terme est
le terme i qui represente la version supersymétrique de la masse du Boson de Higgs dans le
Modele Standard. Notons que les seules directions plates impliquant les champ de Higgs sont
par conséquent H,H, et H, L [74].

Considérons le terme p du superpotentiel du Modele Standard Supersymétrique Minimal.
En plus du superpotentiel du M .SSM, il est possible d’avoir des termes non-renormalisables

dans le superpotentiel ayant la forme suivante [73] :

)\k (Hy Hd)

\ | . o e
ou H,, et Hq sont les superchamps de Higgs parametrisant les directions plates par Hu:% ,
0
Hd:\/ig (¢ est un champ complexe) et Mp = 2.4 x 10 GeV dénote la masse de Planck

¢

réduite. Dans 1’équation ci-dessous k£ > 2. le potentiel scalaire tout au long de la direction

plate D H,H,; D-flat est [75] le suivant :

1 _ _
Vig,0) = 5m*(0)¢” + (—1)"V2uf, cos((2k — 2)0) 0™ + 283>, (3.59)



3.3. INFLATION AVEC UN CHAMPS DE HIGGS DANS LE MSSM 73

o ¢ = [6]e, o = V29 et

1
m?(0) = i(m?{u +m3;, + 24" — 2By cos 26), (3.60)

Ak
B = 2(2k—1)M123k—3’ (3.61)

Les parameétres mfr{u, m%{det B sont des termes quadratiques douces de Higgs dans le potentiel.
Ici, nous considérons que tous les parameétres sont positifs. Le potentiel est minimal tout au
long de la direction angulaire quand 6 = 0, avec une masse effective 6 en dessous de la masse

de Hubble durant I'inflation. Il est donné par :

V(6,0) = 536 = 0)6° + (~1)* D25, 6% + 2537, (3.62)
N0 — i+ (-1 b+ (2 )56 (3.63)

ou V(¢) =V (¢,0), mg =m(6 =0). La condition nécessaire d’existence d’un second minimum

local, exigé par un ¢ réelle, est donnée par
E2u® > mi(2k — 1), (3.64)

au minimum, nous avons :

1/2k—2

¢ = g ~ (moMp"?) < Mp. (3.65)

Le point d’inflection peut étre obtenu si la condition suivante est satisfaite

1{72 2
m%z—“—i—&?

=T (3.66)

Le paramétre o qui paramétrise 1’justement nécessaire par le roulement lent d’inflation est

donné par :
2k—1  « Qa
= = . 3.67
T8k — 122k 8(k — 1)2m2 (3.67)

Si cette relation reste valable & une échelle d’energie appropriée, un point d’inflection apparait

pour ¢, ou :

1\ 1/2k—2
[ Mo ’Bk‘ _ o2 ot
o = <—m) (1—a?) +0(ah). (3.68)
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Au voisinage du point d’inflection ¢, le potentiel d’inflaton pourrait étre developpé en série

de Taylor
1
V(6) = Vot A6 — do) + 5.C(6 — 60)° + . (3.69)
oV (o PV
o Vo = V(gy), A= %Lb:% et C'= %‘ww&y

Le potentiel prés du point selle, Eq. (3.66), est trés plat tout au long de la direction réelle
ce qui n’est pas réalisé dans la direction imaginaire. Dans la quelle, la courbure est determinée

par mg. Au voisinage de ¢, le champ s’étend sur un plateau avec une énergie potentielle

k—1)2m
Vo = Sp e +o(a)
A = 8(k—1)%*m2p, + 0(a?), (3.70)
= 8(k — 1)21‘% +0(a?). (3.71)
b0

Dans ce qui va suivre, on appliquera le formalisme ci-dessus avec le potentiel de Higgs dans
le contexte du Modele de RSII pour retrouver le spectre de pertubation en relation avec les

données récentes du WM AP .

3.3.2 Spectre de Perturbation

La plupart des scénarios inflationnaires dans le Modéle Branaire de RSII sont basés sur
I’approximation du roulement lent. Dans ce scénario, notre univers est consideré comme une
brane a trois dimension incorporée dans l’espace Anti-de-sitter (AdS5) a cinq dimensions dans
lequel la gravitation se propage a travers la dimension supplémentaire. Parmi les conséquences
de ce Modeéle, est ya la modification de I’équation de Friedman pour une densitée d’énergie de
I'ordre de la tension de la brane [76].

Dans ce contexte, on peut aussi considérer ’approximation du roulement lent (¢2 < V(o)
et gb < H gb), dans le cas p > 2T, pour étudier le spectre de perturbation. Les deux premiers

parameétres, dans le Modeéle Branaire RS II 1, sont donnés par [76].

TV"? V"
2 2
e =2M, R n=2M, T

(3.72)
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Signalons que l'approximation du roulement lent devient valable si ceux-ci sont tels que
max{e, |[n|} < 1 et la phase inflationnaire se termine quand € ou |n| sont égales & 1. Les

parametres du roulement lent € et 77 sont donnés par :

o2M?*T 1 oo

(6) = pE-(A+3000-6)) (3.73)
2M?*TC

n(g) = ;02 (¢ — ¢y)- (3.74)

En utilisant 'Eq. (3.74),pour |n| ~ 1 qui peut étre résolue pour trouver ¢,,,, tel que :

end)

‘/02
¢end - ¢O - QMI?TC

(3.75)

Dans ce cas, I'indice spectrale scalaire ng, le rapport des perturbations tensorielles et scalaires

r et le running de I'indice spectrale scalaire dcﬁsk devient :
ns—1 ~ 21+ 6e, (3.76)
ro= 24, (3.77)
dng 8M1§1T2 my st [0 %
~ = -2 . .
dlnk V4 ViV V ) (378)

Le spectre de puissance des perturbations de courbure, dans ’approximation du roulement

lent, est donné par I’ expression suivante :

1 vy
96T METS (A+ 1C(¢ — ¢y)2)?

Py (3.79)

Un autre parameétre inflationnaire caractéristique et important, est le nombre e-folding N défini

par [76] :

A [Pena V2
N ~ _mle/ quﬁ. (3.80)
P

*

Les équations (3.75) et (3.80) nous permettent d’écrire :

A

¢*_¢0: %

Tm2AN C
tan(— 22 + Arctan(y 57 (Guns - %))] , (381)

ol ¢, est le champ scalaire au début de I'inflation.
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Le résultat de WMAP9 [77], combinnés avec les données de C'M B est donnés par :

ny = 0.9608 +0.0080 (68%CL) (3.82)
r < 0.13 (95%CL) (3.83)
dns +0.012
() 0.02275:012 (95%CL) (3.84)
Pr (k) ~ (2.464+0.072) x 10"?(68%CL). (3.85)

Si on suppose que toutes ces données sont bien décrites par leurs incertitudes publiées, alors
ces paramétres fournissent une description précise de notre univers. Ces contraintes sont
suffisamment fortes pour éliminer ou bien défavoriser la majorité des modeéles inflationnaires
les plus simples et les plus populaires.

D’autre part, ces résultats ont été utilisés dans plusieurs travaux, par exemple [78], ou
on montre que les corrections & une boucle de I'indice spectrale et le rapport tensoriel-scalaire
sont, compatibles avec W M AP9 et les nouvelles données de Planck avec 1o de confiance. Donc,
dans la référence [79], un potentiel simple de type logarithmique a été proposé. Les prédictions
de ce Modéle particulier pour un nombre de e-foldings N = 50 — 60 sont compatibles avec
les observations récentes, a savoir, l'indice spectrale scalaire ny = 0.977 — 0.983 et le rapport
tensoriel scalaire » < 0.012 — 0.010. Dans la section suivante, on confronte nos résultats avec

ces données observationnelles récentes.

3.3.3 Conséquences observationnelles

Dans cette sous section, on va discuter les conséquences physiquement possibles des solu-
tions dans le cas de o ~ 0 oul nous avons introduit le potentiel (Eq. 3.62) et la condition
(3.66). L’objectif est de voir si ce modele avec a® ~ 0 coincide avec 1'observation. En utilisant
" Eq. (3.81) qui peut étre résolue pour donner ¢, ou ¢, est la valeur du champ scalaire avant
la fin d’inflation. Finalement, commencgant par 'Eq. (3.85), on peut tracer la variation de la
masse de Higgs mg en fonction de la tension de la brane 7', pour différentes valeurs de \; et

pour k = 2;3 (voir Fig.5.1). I'objectif de cette figure est d ’étudier l'effet de la brane sur la
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valeur de la masse de Higgs mg et de montrer que I'inflation peut étre réalisée par des valeurs
de T de l'ordre 103'GeV* pour des valeurs convenables de mg ~ 125GeV. On remarque aussi
que la masse du Higgs est sensible a la variation de 7' en particulier pour les petites valeurs

de A\z.En utilisant la formulation générale que nous avons décrite avant, on peut calculer les

320 4

m D(GeV)

-8

-6

T T T T T
2,0x10% 4,0x10% 6,0x10% 8,0x10* 1,0x10%
4.

T(GeV))

Fic. 3.2 — Figure 5.1 : mg vs T' pour différentes valeurs de A\, k = 2,3 et N = 60.

parameétres d’inflation ng, r et dfﬂ% pour des valeurs particuliéres de k, Ay, mg et T' & partir

de la figure 1. On montre que dans le cas de k = 2, avec mg = 125, Ay de 'ordre 1078 — 1076,

et T ~ O(103°GeV*) on trouve

0,972 < ny =<0,998 (3.86)

0,00037 < 7 =<0,0083 (3.87)
dn

1,34 x 1077 < ® < 0,0000503 3.88

o X = d(k) = (3.:88)

Dans ce cas, on ne peut pas reproduire les résultats récents des données de WMAP9 avec

R . . dng
succes, en particulier pour ng et e
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-0,0125 0,95

F1G. 3.3 — Figure 5.2 :n, vs 1, d‘lﬁl(jg) Vs ng et d‘lif(jf)vs r pour k =2, N =60 et « = 107'%(lignes

bleues), o = 107*3(lignes vertes) et a = 1073 (lignes rouge ).

Dans le cas de k = 3, il est défficile d’atteindre les observations du CMB pour n; et dﬁ:‘(; )
pour mg = 125GeV; En particulier pour T' ~ O(103'GeV*) et A3 de Pordre 1078 — 107°, on
montrera que, I'introduction du parameétre d’ajustement o aura un impact significatif sur le
spectre de perturbation du modéle. Donc, l'inflation peut avoir lieu avec succés en relation
avec les observations récentes.Nous avons exploré dans ce cas le potentiel mentionné dans Eq.
(3.62) et la condition (3.66). nous avons appliqué le formalisme Branaire dans section 3 pour
retrouver le spectre de perturbation en relation avec les données récentes WMAP9. Dans ce
contexte, on peut considérer les parameétres du roulement lent décrites par les Eqgs. (3.73 et
3.74). Dans la suite, on va étudier la variation relative des observables ng, r et ﬁ(sk). Les figures
(5.2) et (5.3) ont été tracés pour trois valeurs du parametre d’ajustement o = 10713, 107 et

10715 dans les deux cas k = 2;3 respectivement et pour N = 60 et T' ~ O(103'GeV*) et pour

une masse de Higgs my = 125GeV .
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Le panel de droite de la figure (5.2) montre le comportement du rapport tensoriel-scalaire
r en fonction de l'indice spectrale scalaire ng. Ce panel montre que 'indice spectrale scalaire
devient plus large mais le rapport tensoriel-scalaire devient plus petit. Notons aussi que, les

valeurs de n, et r sont en bonne acccord avec les données de WMAP9 pour les différentes

dns
dn(k)

valeurs de «. Nous avons aussi tracé I’évolution du "running" de l'indice spectral en
fonction de I'indice spectrale scalaire n, . On voit que, pour toutes les trois valeurs du parameétre
d’ajustement, le "running" de I'indice spectral scalaire est négatif et proche de zéro. On observe
qu’il est possible d’obtenir les valeurs de running souhaitées, pour les petits intervalles, qui sont
en coincidence avec les données de WMAP9 malgré le grand domaine de variation de d‘lin—"(sm
qui s’étend a l'extérieur de I'observation correspondant a ns. Le panel droite de la figure (5.2)
montre la variation du rapport tensoriel-scalaire en fonction du running. On peut remarquer
qu'un grand domaine de variation de r se trouve a l'intérieur des données observationnelles
WMAP9 correspondant a un running négatif pour un choix particulier de «.Dans le panel
gauche de la figure (5.3), on voit ’évolution du rapport tensoriel-scalaire r en fonction de
I'indice spectrale scalaire n, avec k = 3 pour différentes valeurs du paramétre o = 10713, 107
et 1071, Notre analyse numérique montre que 7 est une fonction décroissante par rapport n,.
On observe que r et n, prennent des valeurs qui coincident avec les données observationnelles
pour un choix particulier de «. Le panel droite de la figure (5.3) montre ’évolution du rapport
tensoriel-scalaire r en fonction du running de I'indice spectrale scalaire dfnL(sk). Comme la figure
le montre, pour ce modeéle, le running de l'indice spectrale scalaire est négatif, petit et se
trouve a ’extérieur des valeurs permises par I’observation. Nous avons aussi tracé la variations
du running en fonction de I'indice spectrale scalaire (le panel de la figure 2). Pour ce cas, le

running est négatif et trés proche de zero pour n’importe quelle valeur de n, qui est compatible

avec 'observation.

Finalement, nous observons que, apres avoir introduit le parameétre d’ajustement o, le mo-
deéle pour un certain intervalle de a est compatible avec les nouvelles données observationnelles

récentes.
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F1G. 3.4 — Figure 5.3 : ng vs 1, ﬁ(sk) Vs ng et d‘linwvs r pour k=3, N = 60 et « = 107 (lignes

Uur

bleues), a = 10713 (lignes vertes) et o = 1073 (lignes rouges ).

3.4 Conclusion

Dans cette section, nous avons étudié MSSM en particulier le term p dans le contexte du
modele branaire Randall-Sundrum type-2. En faisant un choix justifié des valeurs des para-
meétres du modeéle, nous avons étudié ’évolution des paramétres inflationnaires & la lumiére
des nouvelles données de WM AP9 4+ BAO + H, . Dans le cas de a? ~ 0, nous avons étudié
I’évolution de la masse de Higgs mg pour différentes valeurs de la tension de la brane T" et nous
avons montré que la masse de Higgs m, est sensible aux variations de la tension de la brane 7'
dans le modele de RSITI. Dans ce cas, il est défficile d’avoir des résultats qui coincident avec
I'observation du C'M B dans les deux cas (k = 2;3) et pour un choix particulier de A. Dans le
cas de a? # 0, nous avons trouvé que les paramétres d’inflation du modeéle, avec des valeurs

spécifiques de N et T, prennent des valeurs compatibles avec les données de WMAP9.
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3.5 Contribution 3 : MSSM Braneworld Inflation

Résumé

Dans ce papier : nous considérons l'inflation dans Modele Standard Supersymetrique Mi-
nimal (MSSM) dans le cadre du Modéle Branaire de Randall-Sundrum de type-2. Nous ap-
pliquons I’approximation de roulement lent, dans la limite des trés hautes énergies, dans le
but de poser des contraintes sur une variété du spectre de parameétre inflationnaire en relation
avec les données récentes de W M AP9. Nous montrons que,pour certaines valeurs du nombre

e-folding NV, 'inflation branaire du MSSM s’adapte mieux avec les observations récentes.
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Abstract

We consider a Minimal Supersymmetric Standard Model (MSSM)
inflation in the context of the Randall-Sundrum type-2 braneworld model.
We apply the slow-roll approximations, in high-energy limit, to con-
straint various inflationary spectrum parameters in relation with recent
WMAP9 data. We show that, for some values of the number of e-
folding N, the MSSM braneworld inflation provides the best fit results
according to recent observations.

Keywords: MSSM, RS Braneworld, Perturbation Spectrum, WMAP9

1 Introduction

In the last few years, it has been shown that the Minimal Supersymmetric
Standard Model (MSSM) has all the ingredients to give rise to a successful
inflation with two flat directions which may serve as a low-scale inflaton[1].
In minimal supersymmetric version, the standard model of particle physics is
lifted by a soft supersymmetry breaking mass term, the trilinear A-term and by
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non-renormalizable superpotential corrections at scales below the fundamental
scale M, = 2.8 x 10'8GeV. However, this consideration has affected by a large
total e-foldings number (N ~ 1000) in standard inflation[1]. However, it’s
very important to show how the MSSM inflation behaves in another model
like the braneworld scenario. The braneworld inflation play a fondamental rol
for describing a successful model of inflation. One of the most used scenario
is the Randall-Sundrum type-2 model[2]. In this theory, our four-dimensional
Universe is considered as a 3-brane embedded in five-dimensional anti-de Sitter
space-time (AdS5), while gravity can be propagated in the bulk. The main
characteristic feature of this model is that the Friedmann equation is modified
by an additional term proportional to quadratic energy density[3]. Recently,
some generalized potentials in the supersymmetic versions have been studied in
the framework of Randall-Sundrum model and a best fit to recent observations
have been obtained[4, 5, 6].

In the present work, we consider MSSM braneworld inflation, in particular
the A-term model. We have analyzed in some details various inflationary
spectrum parameters and show that, for some range of number of e-folding N,
our results provides the best fit results to more recent WMAP9 datal7].

In the next section, we recall first, the basic equations of the Randall-
Sundrum type-2 model and different perturbation spectrum expressions. In
Sec.3, we present our work concerning the A-term model on the brane. A
conclusion is given in the last section.

2 Pertubation spectrum

In this section, we start by recalling briefly some fundamentals of Randall-
Sundrum type-2 model. One of the most relevant consequences of this model
is the modification of the Friedmann equation for energy density of the order
of the brane tension, and also the appearance of an additional term, usually
considered as dark radiation term. In the case where the dark radiation term
is neglected, the gravitational Finstein equations, leads to the modified Fried-
mann equation on the brane as[3]

=3t 1) »

where H is the Hubble parameter, p is the energy density and X is the brane
tension. Note that the crucial correction to standard inflation is given by the
density quadratic term p?.

Note also that in the limit A — oo, we recover standard four-dimensional
general relativistic results. Moreover, in the high energy limit i.e. p > 2\,
the dynamic of the universe in 5 dimensions will be governed by the simplest
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equation given by

2

2 P
H _6)\]\/[5' (2)

On the other hand, the matter in 3-brane is dominated by a scalar field with

L2

energy density of the form p = % + V (¢), where V(¢) is the scalar field
potential responsible of inflation. Along with these equations, one also has a
second inflation Klein-Gordon equation governing the dynamic of the scalar

field as
b+3Hp+V' =0, (3)

Whereg.b:%, éﬁ:% and V’:%fj’).

This is a second-order evolution equation which follows from conservation
condition of energy-momentum tensor 7},,. To calculate some physical quan-
tities as scale factor or perturbation spectrum, one has to solve Egs.(1,3) for
some specific potentials V(¢). To do so, the slow-roll approximation was in-

troduced and applied by many authors to derive perturbation spectrum of
inflation[8]. In this work, we apply slow-roll approximation ( qb2 < V (¢) and

¢ < Ho ) and we use the well known slow-roll parameters[9] to calculate
perturbation spectrum.

2MANV"? 2MENV"
€ = 712 3 s ’[7 —_= 71) D) s (4)
V V

where V" = CCI;T‘Q/. We signal that, during inflation we have the following condi-
tions

ek 1,|n|<l. (5)

The small quantum fluctuations in the scalar field lead to fluctuations in the
energy density which was studied in a perturbative theory[10]. As discussed
in[11] quantum fluctuations effect of the inflaton are generally negligibles, since
the coupling of the scalar field to bulk gravitational fluctuations only modifies
the usual 4D predictions at the next order in the slow-roll expansion. So, one
can define the power spectrum of the curvature perturbations as

2
H2 V6

Fr(k) = ( ) = URZMONVE (6)
21 Ty

where k is the wave number.
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On the other hand, the quantum fluctuations in the scalar field lead also to
fluctuations in the metric. In this way, one can define the amplitude of tensor
perturbations as[12]

P4 = 5 (%) P2 (2), 7)

where © = Hmyy /25 and F? (z) = (V1+ 2% — 2?sinh ™ (%))71 Note that
in the high-energy limit (V > 2X), F? (z) ~ 3z = 2X. These results lead to

the ratio of tensor to scalar perturbations r

_ By (k)
P (k)

r ~ 24e. (8)

In relation to Pg (k), the scalar spectral index is defined as[10]

dIn Pg (k)
1= R o Ge oo,
N Tk Ge + 27 9)
Other perturbation quantity is the running of the scalar index ddl’;sk, which is
given in terms of V (¢) as
dns 4Mp2V')\(3 Oe 87])
dlnk V2 op  0¢”
V/4 V//le V///v/
~ 242
~ —8M;A (9W—8 7 + v ), (10)

m __ d3V
where V"' = R
Another important caracteristic inflationary parameter is the number of

e-folding N defined by/[9]

1 bend V2
N~—— —d 11
2/\M3/¢ Vv’ ¢, (11)

*

where ¢, and ¢,,, are the values of the scalar field at the epoch when the
cosmological scales exit the horizon and at the end of inflation, respectively.

3 The A-term braneworld model

This model is caracterised by the following tree-level potential

1 n 2(n—1)
V= Smi? - A K7 28

12
g (12
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where A is a positive number, & is some coupling parameter and m is the soft
supersymmetry breaking mass for ¢.

This potential corresponds to soft supersymmetry breaking, keeping only a
term W = J‘;ffg, in the superpotential with n > 3. It is suggested in[1] that we

are dealing with one of the flat directions of the MSSM, which provides two
candidates with n = 6.

On the other hand, the flatness conditions ¢ < 1 and |  |< 1 require
that V! = V" ~ 0,which corresponds to a saddle point ¢, described by ¢, =

1
n—3\ 7,2 .
<%) * Around ¢ = ¢, we can thus expand the potential as

(n 2)2 2.0 (n— 2)2 m* (¢ — ¢0)3
V = X . 13
(0) = oD+ : (13)
In the regim W@—j‘)‘ < 1 a good approximation is € < |n|. It’s clear that

the contribution of the tensor perturbations is negligible. In this case the
scalar spectral index ng and the running of the scalar spectral index index

dns
T become

ns—1 ~ 2, (14)
dn, 8M, N’ Ve
dink V4 ) (15)

(Vlllvl _ 2
Inflation ends when n = 1, the equation n = 12]\/[;)\M leads to

1%

VQ

¢end - ¢0 = 707 (16>
12M2\k
where V, = 2(:(;27); m?¢s and k = (nfgizij.
Eq.(11) enable us to write

V2

¢* - ¢O = 0 (17)

6M2\k (2 — N)°

In terms of N the scalar spectral index n, and the running of the scalar spectral

index index %= hecome
dink

1 6—N d dng _ 4
N ,an Tk (2—N)2'

18
On the other hand, the combination of WM AP9, BAO and H, data gives the
following results[7]

dng

5 = 0.9608 £ 0. 68%CL) and
ns = 0.9608 & 0.0080 (68%CL) an Tl

= —0.02270017 (95%CL). (19)
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By using Eqs.(18 and 19) we can show that

86 < N < 130. (20)

Thus, we can deduce the necessary range for the number of e-foldings according
to recent experimental data.
The power spectrum of the curvature perturbations is given by
ntl 2n-1 4
2n=2n?(n—1)2 X\ (2— N)
P R — o dn—14 ) (21>
3m2mn»—2 M,"?

where k has been set to be equal to 1. The observed value for Pr from
WMAP9, BAO and H, data is|7]

Pr (k) ~ (2.464 £ 0.072) x 10”?(68%CL). (22)
According to Eq.(21), the brane tension is described by

3 2p k 4n—14
n+1 i ]%271,(—1> 4 m%Mpn_Q Y (23>
2n—=2n2(n—1)"2 (2— N)

A:

For soft supersymmetry breaking parameters m in the range of 1 — 10TeV[1]
and n = 6 taking into account the condition (Eq.(20)), we find

3x 10°GeV? < A<4x102GeV?  for m = 1TeV, (24)
9 x 10%GeV? < A< 10BGeV?  for  m = 10TeV, (25)

which constitute the necessary and sufficient conditions on the brane tension
so that the A-term model can describe the early inflation of the Universe
in Randall-Sundrum type-2 braneworld model. Note that the brane tension
increase with respect to n.

4 Conclusion

In this work, we have studied the MSSM inflation in the context of the
Randall-Sundrum type-2 braneworld model. In particular we have considered
the A-term model to study various inflationary spectrum parameters. We have
shown that our results for the scalar spectral index n, and the running of the
scalar spectral index index dcﬁsk are inside the range allowed by WM AP9, BAO
and Hy, data provided that the number of e-foldings IV satisfies 86 < N < 130.
The power spectrum of the curvature perturbations allowed us to constraint
the brane tension 7" so that the A-term model can describe the early inflation
of the Universe in the Randall-Sundrum type-2 braneworld model according

to WM AP9 data.
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3.6 Contribution 4 : Observational Constraints on MSSM
Braneworld Scenario and Supergravity Corrections

Résumé

Dans ce papier, nous étudions I'inflation dans Modéle Standard Supersymétrique Minimal
(MSSM) dans le cadre du Modéle Branaire de Randall-Sundrum de typel I En utilisant les don-
nées combinant WMAP9,eCM B, BAO et Hy, nous montrons que les observables d inflation
du MSSM, et sans aucune correction, dépendent seulement du nombre e-folds N et fournissent
un rapport négligeable r.nous examinons aussi 1’effet des corrections de la supergravité sur les
prédictions inflationnaires et nous trouvons qu’elles peuvent modifier le rapport r et la tension
de la brane T'. Des valeurs observationnelles bien appropriées de n, sont obtenues pour des

valeurs bien choisies de N, T et le coefficient (.
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Abstract

We study the Minimal Supersymmetric Standard Model (MSSM) inflation in
the context of the Randall-Sundrum type-2 braneworld model. Using the latest
release from the combination of WM AP9,eCM B, BAO and Hy, we show that the
inflation observables, for the MSSM inflation without any corrections, depend only
on the number of e-folds N and provides a negligible ratio r. We also examine the
effect of supergravity corrections on inflationary predictions and find that they can
alter the values of the ratio r and the brane tension 7. A suitable observational
values of ng are also obtained for some values of N, T and the coefficient (.
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1 Introduction

Recently, some interesting proposition of inflationary model building was brought forth
by Minimally Supersymmetric Standard Model (MSSM) where the inflaton is a gauge
invariant [1, 2]. In minimal supersymmetric version, the standard model of particle
physics is lifted by a soft supersymmetry breaking mass term, the trilinear A-term and
by non-renormalizable superpotential corrections at scales below the fundamental scale
M, = 2.8 x 10™GeV [3]. However, this consideration has affected by a large total e-
foldings number (N ~ 1000) in standard inflation [1].

In the MSSM model, the inflaton is identified with a flat direction, a gauge invariant
combination of either squark or slepton fields [4]. Thus, if model parameters are fine-
tuned, the potential along the flat direction may have a saddle point and inflation can
occur there [5]. Consequently, the saddle point condition must be satisfied with an
accuracy of about 1078 [6]. On the other hand, this apparent fine-tuning problem can
be solved naturally in a class of supergravity models [7]. Also, it is shown that this can
be achieved with Kahler potentials that up to quadratic part in |¢| have a fairly natural
form encountered in various string theory compactifications [8].

However, it’s very important to show how the MSSM inflation behaves in another
model like the braneworld scenario. The braneworld inflation play a fondamental rol
for describing a successful model of inflation. One of the most used scenario is the
Randall-Sundrum type-2 model [9]. In this theory, our four-dimensional Universe is
considered as a 3-brane embedded in five-dimensional anti-de Sitter space-time (AdS5),
while gravity can be propagated in the bulk. The main characteristic feature of this
model is that the Friedmann equation is modified by an additional term proportional to
quadratic energy density [10]. Recently, some generalized potentials and supersymmetic
versions were studied in the framework of Randall-Sundrum model and a best fit to
recent observations was given [11, 12].

In the present work, we consider the MSSM braneworld inflation, in particular
the A-term model. We have analyzed in some details divers perturbation parame-
ter spectrum and show that our results provides the best fit results to more recent
WMAP9,eCMB, BAO and H, data [13] for a particular choice of values N, T" and the
coefficient (. This paper is organized as follows. In Sec.2, we begin by recalling the
foundation of the model of MSSM inflation and its predictions. In Sec.3, we present
our work concerning the braneworld inflation in light of WMAP9 observations and we
discuss the effect of supergravity corrections on inflationary parameter. We find that
generic supergravity corrections tend to change the value of the cosmological parameter.

The last section is devoted to a conclusion.



2 Minimal Supersymmetric Standard Model (MSSM)

2.1 MSSM Potential

It is shown that in a renormalizable supersymmetric field theory, the interactions and
masses of all particles are determined just by their gauge transformation properties and
by the holomorphic superpotential W [14]. Often when treating supersymmetry, one
comes across so called superfields, which are objects that contain as components all of
the bosonic, fermionic and auxiliary fields within the corresponding supermultiplet [15].
Therefore, W is often sait to be a function of chiral superfields instead of the bosonic
felds. In terms of superfields, the superpotential for the M SSM is given by [16]

WMSSM = )\uQHuu + /\dQHdd + )\GLHde + [LHqu , (2.1)

where H,, Hy, Q, L, u, d, e in Eq. (2.1) are chiral superfields and the dimensionless Yukawa
couplings A\, Ag, Ae are 3 X 3 matrices in the family space. Furthermore all of the gauge
and family indices are suppressed in Eq. (2.1). The H,, Hy, Q, L fields are SU(2) dou-
blets, while u, d, e are SU(2) singlets. The last term is the p term, which is a supersym-
metric version of the Higgs boson mass in the Standard Model.

It was found that the question of which non-renormalizable terms in the superpoten-
tial also lift a given flat direction is more complicated [16]. It is useful to think of the
non-renormalizable superpotential as an expansion in inverse powers of some large mass

scale Mp, schematically [17]
Kk @"

Wnon = -
3
n Mp~?

n>3
where ® is a superfield which contains the flat direction. Within MSSM all the flat

directions are lifted by non-renormalizable operators with 4 < n < 9 [16], where n

(2.2)

depends on the flat direction. Let us focus on the lowest order superpotential term in
Eq. (2.2) which lifts the flat direction.

In the MSSM there are several proposals for SUSY breaking, but most of the time
it’s not important to know the exact mechanism of low energy SUSY breaking [18].
This ignorance of the origin of SUSY breaking can always be hidden by simply writing
down explicitly the soft breaking terms. To achieve this, a new kind of inflation model
is formulated, in which the potential is of the form [17]

KQ" 2 9252(”_1)

3 TR gy
P

V= 1m2 ¢* + Acos(nf +0,)

2.3
2 n My~ (2:3)

here ¢ and 6 denote respectively the radial and the angular coordinates of the complex
scalar field ® = ¢ exp[if], while 04 is the phase of the A-term. Note that the first



and third terms in Eq. (2.3) are positive definite, while the A-term leads to a negative
contribution along the directions whenever cos(nf + 64) < 0. This model is caracterised
by the following tree-level potential [17]

1 Fd¢n ¢2(n71)
V=-m?®— A — 4 K2 —
2 nMp=3 Mg(" 3)

(2.4)

where A is a positive number, x is some coupling parameter and m is the soft supersym-

metry breaking mass for ¢.

2.2 Supergravity scalar potential

In this section we present briefly the supergravity origin of the recently proposed MSSM
inflationary model, which relies on the existence of a saddle point along a dimension six
flat direction [8]. We focus on soft terms generated through F-term susy breaking (recall
that the flat directions are D-flat also in supergravity). In this case, assuming vanishing

D-terms in the hidden sector, the tree-level scalar potential reads [19]
V = GG(KMNGMGN — 3), (25)

where G = K + In [W[*>, W is the superpotential.
In [7] it was found that the class of kithler potentials includes for example the simple

logarithmic form

K=—1In (H(hm + R ) Pm 7 H(hm + hfn)“mﬁmf) , (2.6)

m

where h,,, denote hidden sector fields and 7, f3,,, a,,, are constants. Our aim is to identify a
class of kiihler potentials that generate such soft susy breaking terms for the flat direction
that the saddle point condition (3.3) is identically satisfied.

The field ¢ parameterizing the flat direction has a non-canonical kinetic term due to
the form of the kéhler potentials Eq. (2.6). Instead of using ¢ we therefore switch to the

canonically normalized field
o = (7 [[(hm + B5)m) %6 (14 0(6%)), (2.7)

that will be interpreted as the inflaton.
The inflaton potential in the supergravity models given by [7]

T Gt PN U L Gt

+¢mpe’ (v — ), 2.8
3 - 0@ (¥ = ¢o) (2.8)

where (mZp” (¢ — @) is the small supergravity correction and the coefficient ¢ is deter-
mined by the O(¢®) part of the kihler potential.



3 MSSM Braneworld Inflation in Light of WMAP9

Observations

3.1 The A-term braneworld model

In this section, we will consider the potential Eq. (2.4) to derive perturbation spectrum
in relation to recent WMAP9 data. This potential corresponds to soft supersymmetry
breaking, keeping only a term W in the superpotential with n > 3. It is suggested
in [1] that we are dealing with one of the flat directions of the MSSM, which provides
two candidates with n = 6. The maximum impact from the A-term is obtained when
cos(nf + 04) = —1 (which occurs for n values of ). Along these directions, V' has
a secondary minimum at ¢ = ¢, ~ (mM’Pl’?’)l/ "« Mp (the global minimum is at
¢ = 0), provided that [20]

A? > 8(n — 1)m?. (3.1)

Note that, an interesting but rather trivial observation is that the potential barrier
disappears when the inequality in Eq.(3.1) so that A and m are related by A% = 8(n —
1)m2.

Then both the first and second derivatives of V' vanish at ¢, and the potential becomes
very flat along the real direction. Around ¢, the field lies in a plateau with a potential

energy [7, 3] o
Vo) = g

which corresponds to a saddle point ¢, described by

m¢g, (3.2)

_ mMy= N\ "2 23
¢0 - (m) . ( . )

However, although the second derivative of the potential vanishes, the third does not,

instead , 2
V() = 22 v S (3.4)
0
Around ¢ = ¢, we can thus expand the potential as
V() = Vioy)+ 5V (60) (6= d0)" + o
_ (n — 2)2 o (n— 2)2 m? (¢ — ¢0)3
Vi(g) = mm2¢o + 3 X P (3.5)

The dynamics of inflation requires that the scalar field moves away from the false vacuum

and slowly rolls down to the minimum of it’s effective potential.



In this context, one can also consider the slow-roll approximation (¢2 < V (¢) and
o< H <;§), in the case of p > 2T, to study the spectrum of the perturbation. The two
first parameters, in the RS II braneworld model, are given by [21]

TV"?
_ o2
E_QMp V3’ U Ve

We signal that, the slow-roll approximation takes place if these parameters are such that

(3.6)

max{e, ||} < 1 and inflationary phase ends when € or || are equal to one.

We need to calculate the slow-roll approximation in our braneworld model. For € and

n we find
18 M2 Tw? 12M?Tw
€= —m— (=), n=—m— (0~ o), (3.7)
Ve Vi
where V) = 2(:(;2_); m2¢y and w = ("_32(;57“2
From these parameters and in the regim % < 1, we give a good approximation

e < Inl. (3.8)

It’s clear that the contribution of the tensor perturbations is negligible. Therefore, the
ratio of tensor to scalar perturbations r is also negligible.

In this case the scalar spectral index ng and the running of the scalar spectral index

ddl’ffk become
ng—1 ~ 2n, (3.9)
dn, 8M,T? A%
mr ‘/{’4 V"V —2 7 ). (3.10)

Inflation ends when n = 1, the equation n = 12M§T@ leads to
0
S (3.11)
rd T M2 T '

Another important characteristic inflationary parameter is the number of e-folding N
defined by [21]

A [Pena V2
N ~ _leT/ deb. (3.12)
P

Egs. (3.11) and (3.12) enable us to write

*

_ Ve
6M2Tw (2 — N,)

b. — 9o (3.13)

In terms of N the scalar spectral index n, and the running of the scalar spectral index

d‘iﬁ‘k become
6 —N
s~ T, 3.14
n 5N (3.14)
dng 4
n ~N —— (3.15)

dnk (2— N)?



On the other hand, the combination of WM AP9 + eCM B + BAO + H, data gives the
following results [13]

ny = 0.9608+0.0080  (68%CL) (3.16)
ro< 0.3 (95%C'L) (3.17)
dn
dle = —0.022+0012 (95%C'L) (3.18)

Note that, in our setup, we have used the W MAP9 data combined with data from
finer scale C'M B measurements from ACT and SPT (extended CM B, or "eCMB"),
baryon acoustic oscillation (BAO) data, and data from the direct measurements of the
Hubble constant (Hy). If we assume that all of these data sets are well-described by their
published uncertainties, then these parameters provide a precise and accurate description
of our universe.

In the following, we study the relative variation of the observables n, and %. In

Figure 1, we shows that the running of the scalar index ;l’;jf is a increasing function with

respect to ns,. We observe also that a large domain of variations of (%}g is not consistent

with WM AP9 data corresponding to ng for various N. We note also that, the n, values

are in good agreement with the observations for a particular choice of e-folding N.
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Fig.1: The evolution of the dldnL(sk) vs r for A-term braneworld model.

From this figure and we use Eq.(3.16), we can show that
86 < N < 130. (3.19)

Thus, we can deduce the necessary range for the number of e-foldings according to
recent experimental data. Note that, for the MSSM flat direction lifted by n = 6
nonrenormalizable operators, the total number of e-foldings in standard inflation is N ~
103 [1].



On the other hand, the inflationary spectrum perturbation is produced by quantum
fluctuations of fields around their homogeneous background values. The small quantum
fluctuations in the scalar field lead to fluctuations in the energy density and in the
metric. For these reasons, the power spectrum of the curvature perturbations is given
by the following expression [22]

1 Ve

Pr(k) = g5 an vers:
p

(3.20)

where, in our model, is given by

nt1 2n—1 4
2n—2n?(n—1)2T(2—-N
Pr = ( Z 4n7<14 ) . (321)
3m2mn—2 M,"?

The observed value for P (k) from WMAP9 + eCMB + BAO + H, data is [13]

Pr (k) ~ (2464 £0.072) x 107°  (68%CL). (3.22)

Finally, starting from Eq. (3.22), we can plot the variations of brane tension 7" as function
of parameters m (see figure 2). The aim of this figure is to study the effect of the soft
supersymmetry breaking parameters m, in the range of (1 — 10) T'eV [1], on the value
of brane tension 7' for n = 6. The brane tension contribution to the MSSM inflation,

without any corrections, is found to be an increasing function of the parameters m.
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Fig.2: T'vs m for N = 130 and n = 6.
From this figure we find
524 x 10°GeV* < T < 1.65 x 10%2GeV*  for  10°GeV < m < 10°GeV, (3.23)

which constitute the necessary and suffcient conditions on the brane tension so that the
A-term model can describe the early inflation of the Universe in Randall-Sundrum type-2
braneworld model.

In the following, we will study the effect of supergravity corrections on inflationary

predictions. Our results will be compared to observations.



3.2 Supergravity corrections

In this section we consider the inflation potential in the supergravity corrections of
the type described by Eq. (2.8) [7]. In this context, one can also consider the slow-
roll parameters, Eq. (3.6), to study the spectrum of the perturbation. The two first

parameters are given for this potential by

L6AZT R (0 — 1)* | (n — 2)* (0 — ¢y)°

e — + Cm2<p7 (3.24)
(n — 2)5m2¢} ©o 0
16M2Tn2(n — 1)2 <p — (p
Il = ST ( = o), (3.25)
(n - 2) m ©o

An important point to make is that, the supergravity corrections can be seen as modifi-
cations of the ratio r. This is because the parameter €, Eq. (3.24), depends explicitly on
(, so in this case the contribution of the tensor perturbations becomes not negligible. In

this case the scalar spectral index ng, the ratio of tensor to scalar perturbations r and

running of the scalar spectral index ddl?lsk are presented by
ns ~ —6e+2n+1 (3.26)
r o~ 24 (3.27)
dn V! 1 Je  On
o~ M ——— (3= - 3.28
dlnk PV (1+5%) ( %) 890)’ (3:28)

Setting |n| ~ 1, which defines the end of inflation, we obtain

(n —2)*m? 5
160M2Tn?(n — 1)27

Pend — Po = (329)

where we can evaluate the inflaton field value before the end of inflation ¢, from the

expression of number of e-folding N such that

ey e () (D]

(3.30)

Although we have analytic results for slow-roll parameters, it’s not easy to solve them to

dns
dlnk

the Eq.(3.29) and then going obtain numerically ¢, while making sure that the slow-roll

obtain ¢, at which the observables n,, r and should be evaluated. Instead, we use

parameters remain small in this range of ¢.
Egs. (3.29) and (3.30) enable us to write

— Vi tan sn*(n — 1)TM§\/ZN + Arctan ( T )
(

3.31)



From Eq.(3.20), the power spectrum of the curvature perturbations is given by

m*(n —2)* (o, — o)’
T2 METg o113

Pr (k) = (3.32)
Starting from Pg (k) ~ (2.464 + 0.072) x 107% [13] and taking into account n = 6, we
can plot the variations of ¢ as function of brane tension 7" for various values of m (see
figure 3). In this figure, we study the effect of the ( on the value of brane tension 7" for
the soft supersymmetry breaking parameters m. We show that 7" increases with respect
to ¢ and we observe that in the region of 103GeV < m < 10*GeV, for small values of ¢,
the brane tension 7' is reduced with respect to MSSM inflation without any corrections.
Note that, the standard procedure shows that the supergravity corrections not affect the
total number of e-foldings, so the condition of Eq.(3.19) for the MSSM inflation without

any corrections remains valid.

5x10%
] ——m=10°Gev
—— m=5x10 *Gev
4x10” m=10"Gev

5x10%°

4x10°°

3x10°°

TxGeV *

3x107°
2x10°°
2x10°°
1x10°° 4

5x10°

T T T T T T T T T T T T T T T T 1
1x10°  2x10° 3x10° 4x10° 5x10° 6x10° 7x10° 8x10° 9x10° 1x10*

Xi

Fig.3: ¢ vs T for different values of m for N = 130 and n = 6.

For example, for m = 5 x 103GeV and ¢ = 4 x 1075, we find 7' = 1.5 x 1022GeV*. It’s
clear that the contribution of the supergravity corrections affect also the values of brane
tension 7.

In the following, we study the relative variation of the observables n, and r. In Figure
4, we plot the ratio of tensor to scalar perturbations r versus the scalar spectral index n.
We shows that the paramater r is a decreasing function with respect to n,. We observe

that a large domain of variations of r and n4 are in good agreement with WMAP9 data.
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Fig 4: The evolution of the r vs n, for m = 5 x 103GeV, ( =4 x 10~° and
T = 1.5 x 10%8GeV*.

Finally we give a few comments on the running of the scalar spectral index ddl?jk. The

dns ~

dink

standard procedure shows that the running takes the very small values, especially
0 for different values of T' and ¢ in the range of 103GeV < m < 10*GeV.

4 Conclusion

In this work, we have studied the MSSM inflation in the context of the Randall-Sundrum
type-2 braneworld model. In particular we have considered the A-term model to study
various inflationary perturbation spectrum paramaters. We have shown that our results
for the scalar spectral index ng is inside the range allowed by WMAP9 + eCMB +
BAO + H, data provided that the e-foldings number N satisfies 86 < N < 130 for a
negligible ratio in the case of the MSSM inflation without any corrections. Also, the
introducing a supergravity corrections tend to increase the value of the ratio of tensor
to scalar perturbations r, but provides a negligible running. The power spectrum of the
curvature perturbations allowed us to constraint the brane tension 71" for both case. A
confrontation with recent WM AP9+eCM B+ BAO + Hy combined data shows that the
best fit is achieved by a particular choice of values N, T" and the coefficient (. Finally,
the results obtained here suggest that it might be possible to realize the MSSM inflation

naturally in the Randall-Sundrum type-2 braneworld model.
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Conclusion Générale

Dans cette thése, nous avons consacré une grande partie & I’étude des divers aspects de
la théorie d’inflation standard et branaire. Nous avons d’abord présenté les résultats relatifs
a la cosmologie standard, issue de la théorie de la relativité générale d’Einstein en mettant
I’accent en particulier sur les diverses phases de 1'univers primordiale. Ensuite, nous avons
étudié la théorie d’inflation branaire et ses diverses prédictions cosmologiques en relation avec
les résultats observationnels récents. En se basant sur le modéle de Randall-Sundrum, les
équations de Friedmann gouvernant la dynamique de I’expansion de I’Univers sont modifiées,
comparées a celles du cas standard, par I'addition d’un terme quadratique en la densité de
matiére & savoir la tension de la brane. Cet effet de la brane affectera toutes les grandeurs
caractéristiques de la cosmologie inflationnaire, telles que les parameétres du roulement lent ou
encore les diverses quantités du spectre de perturbations. Nous avons présenté aussi, dans ce

contexte, une approche branaire sur les Trous Noirs.

Nous avons, par la suite, présenté les deux modeéles de I'inflation hybride supersymétrique,
c’est-a-dire 'inflation par terme F et par terme D. Pour chacun de ces modéles, le probléme
de fine tuning relatif & la constante du couplage a été étudié, et nous avons montré que ce
probléme est résolu par un choix convenable des paramétres de I'ordre de ’échelle de la grande

unification.

Apres, nous avons étudié le Modeéle Standard Supersymétrique Minimale dans le cadre de la
théorie d’inflation branaire. Dans un premier temps, nous avons calculé les diverses quantités

cosmologiques telles que les spectres de perturbations. Nous sommes arrivés & la conclusion
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84CHAPITRE 3. INFLATION DANS LE MODELE STANDARD SUPERSYMETRIQUE MINIMAL

que l'inflation branaire dans le cadre du modeéle standard supersymétrique minimal, produit
des résultats qui montrent un trés bon accord avec ’'observation.

Dans un autre contexte, nous avons considéré une partie du potentiel de Higgs appelée le
terme-p issue du modele minimal supersymétrique. Nous avons montré que la masse du Higgs
est sensible aux variations de la tension de la brane 7T'. Il se trouve que, pour un choix particulier
de T, la masse du Higgs est de l'ordre de 125GeV. Nous avons discuté aussi l'effet du parametre
de réglage a sur le spectre de perturbation. Nous avons montré que les parameétres inflation-
nistes de ce type de modeéle, avec des valeurs spécifiques de N et T, se trouve dans l'intervalle
des données de satellite WMAPY. Signalons, enfin, que tous les résultats théoriques présentés
dans cette thése ont montré un trés bon accord avec les données récentes observationnelles des

satellites WMAP et Plank.
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Résumé

L'inflation cosmologique est un mécanisme par lequel I'on peut résoudre divers
problémes du modele standard de la cosmologie, apportant ainsi des explications a la formation
des grandes structures de l'univers en assurant des fluctuations quantiques d'un champ scalaire
dont son présence est largement indispensable au cours de cette phase de l'univers primordial.
En effet, I'étude de l'inflation a connu un regain d'intérét suite aux résultats importants des
observations récentes obtenus par les satellites COBE, WMAP, Planck et plus récemment par
le télescope BICEPZ2. La description de l'inflation cosmologique dans le cadre du modele
standard supersymétrique minimal (MSSM) motive la construction de scénarios faisant
intervenir plusieurs champs scalaires.

Le travail de recherche présenté dans cette thése porte sur I'étude de l'inflation Branaire
dans le cadre du modele MSSM en relation avec les données observationnelles. Notre intéréts
est porté en premier lieu sur un nouveau potentiel dans la théorie de linflation D'abord, nous
avons commencé par I'étude de la théorie d'inflation standard avec un CNM a la gravité. Ainsi,
nous étudions plus en détails les fondements conceptuels et analytiques de la théorie d’inflation
branaire. Ensuite nous avons effectué des études détaillées dans le cadre du MSSM en utilisant
le potentiel de la brisure douce de la SUSY. Enfin, dans ce cadre motivé, nous avons étudié
l'inflation par le potentiel de Higgs issue du MSSM .

Mots-clefs : Cosmologie, Inflation, Randall-Sundrum II, Perturbation, MSSM, WMAP.

Abstract

Cosmological inflation is a mechanism by which one can solve various problems of the
cosmological standard model, thus providing explanations to the formation of large structures of
the universe by ensuring quantum fluctuations of a scalar field whose presence is largely
essential during this phase of the primordial universe. Indeed, the study of inflation has known
renewed interest after the important results of the recent observations obtained by the satellites
COBE, WMAP, Planck and more recently the BICEPZ2 telescope. The description of the
cosmological inflation in the minimal supersymmetric standard model-MSSM motivates the
construction of scenarios involving several scalar fields.

The research work presented in this thesis deals with the study of the brane inflation in
the MSSM framework in relation with the observational data. Our interest is given, in the first
place, to a new potential in the inflation theory. First, we started by the sutdy of the standard
inflation theory with a CNM to gravity. So we study in more detail the conceptual and analytical
foundations of the brane inflation theory. Then, we performed detailed studies in the MSSM
framework by using the soft supersymmetry breaking potential. Finally, in this motivated frame,
we studied the inflation driven by the MSSM Higgs potential.

Key Words : Cosmology, Inflation, Randall-Sundrum II, Perturbation Spectrum, MSSM, WMAP.
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