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Resumo

O modelo cosmolégico inflaciondrio postula uma rapida expansao do universo primordial,
denominada inflagao, que pode resolver certas dificuldades da cosmologia padrao. Em
modelos inflaciondrios mais simples a expansao acelerada é causada pela densidade de
energia armazenada em um campo escalar denominado inflaton. Apéds a fase inflacionéria,
o universo encontra-se em um estado frio e sem particulas. Deve haver um mecanismo
responsavel pelo reaquecimento do universo.

Nesta dissertacao, primeiramente fazemos uma revisao simples da cosmologia padrao e
inflacionaria. Posteriormente, realizamos um estudo detalhado de trés diferentes processos
de reaquecimento: ressonancia paramétrica, instabilidades taquidnicas e reaquecimento
perturbativo. Finalmente, fazemos uma andlise deste processo para um modelo de inflagao

quintessencial usando o programa LATTICEEASY.

Palavras Chaves: Inflacao; Reaquecimento; Preaquecimento.

Areas do conhecimento: Ciéncias Exatas e da Terra; Fisica; Fisica Teérica; Coslomogia.
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Abstract

The inflationary cosmological model postulates a fast expansion of the early universe,
called inflation, which can solve some issues of the standard cosmological model. In simple
inflationary models the accelerated expansion is caused by the energy density stored in a
scalar field called inflaton. After the inflationary phase, the universe is in a cold state and
without particles. There must be a mechanism responsable for its reheating.

In this dissertation we firstly review the standard and inflationary cosmologies. We then
perform a detailed study of three different reheating processes: parametric ressonance,
tachyonic instabilities and perturbative reheating. Finally, we make an analysis of this

process for a quintessencial inflation model using the program LATTICEEASY.

v



Notagao
e O signal da métrica é g, = +,—, —, —.
e h=c=Kp=1.

o« Gl= mg =1.22 x 1099GeV
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Introducao

A relagao entre a cosmologia e a fisica de particulas vislumbra-se como uma unido que
providenciard uma explicacado de como o universo comecou e o porqué de muitas das suas
caracteristicas.

A cosmologia moderna se compoe basicamente do modelo Friedmann - Lemaitre - Ro-
bertson - Walker FRLW, também conhecido como modelo do Big Bang e da cosmolo-
gia inflaciondria, esta iltima necessaria para resolver certas questoes abertas do modelo
FLRW [1]. Basicamente, a cosmologia inflacionéria propoe uma época na qual o universo
experimentou uma expansao acelerada, em que cresceu cerca de €% vezes seu tamanho
inicial antes da inflagdo [2].

Existem muitos diferentes modelos inflacionérios, os quais usualmente estao descritos por
campos escalares. Embora é preciso ter em comum um campo escalar quantico conhecido
como inflaton, o qual é o encarregado de conduzir inflacdo. Apds o término da expansao
acelerada o universo encontra-se totalmente vazio e dominado pela densidade de energia
do inflaton. Obviamente este estado nao é mantido sempre e contrariamente o universo
encontra-se preenchido por estruturas maravilhosas, colossais e quentes capazes de gerar
vida. Assim, o Big Bang tem grande sucesso nas suas prediges e a uniao entre ele e o
modelo inflaciondrio nos provém uma descricdo quase completa da evolucao do universo
desde seus primondios. Portanto, precisamos relacionar estes dois modelos justamente
no momento em que inflacao termina, e achar um mecanismo através do qual se gere a
matéria necessaria para o desenvolvimento do universo de acordo com o Big Bang.

Com este fim foi formulado o mecanismo conhecido como reaquecimento, o qual é o en-
carregado de reesquentar o universo apos inflacao e também de gerar a matéria inicial que
deu origem a matéria que conhecemos. E de esperar entao que o reaquecimento tenha um
profundo impacto sobre as predigoes cosmoldgicas nas subseqiientes eras do universo [3].
Inicialmente pensou-se o reaquecimento como um processo perturbativo através do qual
o inflaton decaia em novas particulas que posteriormente termalizavam-se dando lugar
a radiacdo. Andlise andlise mais profundas encontraram que tipicamento o mecanismo
estd composto por trés estagios diferentes: O primeiro, conhecido como preaquecimento
é um processo nao perturbativo num estado de nao equilibrio no qual se gera grande
numeros de ocupacao do inflaton, levando & criacao de particulas do mesmo campo. No
segundo estagio o campo inflaton e as particulas do campo geradas no preaquecimento

decaem num regime de ressonancia paramétrica, levando a geragao de particulas novas. O



terceiro estigio é a termalizacao das particulas criadas em uma temperatura denominada
temperatura de reaquecimento Tx [4].

Dos trés estagios do reaquecimento é o preaquecimento quem mais atencao leva, ja que
gera muitas possibilidades na dinamica pds-inflacionaria. Uma destas possibilidades sugere
uma temperatura Tr muito maior que a encontrada mediante modelos perturbativos, o
qual pode ajudar resolver problemas em modelos como GUT- Bariogénese [5].

O objetivo desta dissertagao é fornecer um breve resumo sobre a cosmologia do universo
primordial e dar algumas bases ao leitor sobre o mecanismo do reaquecimento, tentando
explicar de uma maneira simples e auto-contida como funciona e o porqué da sua im-
portancia para a cosmologia moderna. Trabalhou-se também em uma pequena introdugao
as simulagoes de rede, um dos métodos usados para resolver as equagoes geradas desde o
preaquecimento, e foi analisado um exemplo simples no qual aplicou-se a teoria desenvol-
vida nos capitulos deste texto.

A distribuicao da dissertacdo é a seguinte: No capitulo 1 realizou-se uma pequena in-
troducgao a cosmologia padrao moderna, partindo desde o modelo FLRW e fazendo uso da
teoria da relatividade para derivar as equacoes do modelo. Além disso, se fez um resumo
sobre os principais sucessos do modelo e algumas caracteristicas que nao conseguem ser
explicadas por este modelo e deram origem a necessidade da inflagao.

No capitulo 2 foi introduzido o formalismo do modelo inflacionario e como este modelo
resolve as caracteristicas nao resolvidas pelo Big Bang. O modelo de inflacao cadtica ¢é
estudado e também se faz mencao a motivacao dos modelos de inflagdo quintessencial, e
também se introduz o potencial que se analisara nos capitulos seguintes.

No capitulo 3 se estuda de maneira simples os mecanismos de reaquecimento e preaque-
cimento e como eles geram particulas. No capitulo 4 se faz uma rapida introdugao ao
porqueé e como sao usadas as simulacoes de rede no estudo do preaquecimento, em especial
se enfatiza o programa de distribuig¢ao gratuita LATTICEEASY [6], [7].

Finalmente no capitulo 5 usou-se a teoria fornecida nos capitulos 3 e 4, tomando como
exemplo um potencial de inflacao quintessencial. Para este exemplo se fez uma andlise
detalhada do processo do preaquecimento e se obteve a temperatura Tr para o processo.
Esses resultados obtidos séo discutidos no capitulo 5 e nas conclusoes, onde também se

faz mencao a futuras direcoes para o trabalho realizado no capitulo 5.



Capitulo 1

Breve Introducao a Cosmologia

Padrao e seus problemas

Pode-se dizer que a Cosmologia estd numa fase grandes avancgos. Nos anos anteriores o seu
desenvolvimento foi lento devido & pouca qualidade e quantidade dos dados obtidos. Porém
nos ultimos anos tem-se tido um despertar da cosmologia devido a projetos como COBE
(Cosmic Background Explorer), WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), e as
novas exploragoes como PAMELA (Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-
nuclei Astrophysics), DES (Dark Energy Survey), a sonda Planck, SDSS (Sloan Digital
Sky Survey) e muitas outras que prometem fornecer evidéncias para as atuais teorias.
Na primeira secao desta dissertacao farei uma pequena introducao aos fundamentos da
Cosmologia moderna, enfatizando os pontos que julgo ser importantes na compreensao do

tema central.

1.1 A equacao de Friedman

Ha4 dois pilares da cosmologia moderna. O primeiro é a Teoria da Relatividade Geral, que
permitiu relacionar o tempo, o espago e a matéria, e facilitou o entendimento do Universo
como um todo. O segundo é formado pelos novos e potentes aparelhos que tem permitido
observacoes e medigoes além do esperado.

Uma dessas medicoes, decisiva para o atual estado da cosmologia, foi feita por Hubble
em 1929 apds uma década de observagoes [8]. Ele encontrou que a velocidade na qual
varias galdxias se afastavam da Terra era proporcional & distancia destas galdxias ao
nosso planeta. A interpretagdo que hoje se tem da observacao feita por Hubble é que o
Universo esta se expandindo.

Uma das principais hipétese do modelo padrao é que a evolucao do Universo descreve-
se pela homogeneidade e isotropia do espaco-tempo de FLRW. Os dados das medicoes de
grande escala estao em acordo com esta hipétese. O conjunto de equagoes que descrevem o
modelo padrao sao as equagoes de Friedmann, as quais se derivam das equacoes de Einstein

num espaco-tempo de FLRW com um tensor energia-momento de um fluido perfeito T, .



Pode-se considerar a simplicidade da métrica FLRW da dependéncia do fator de escala
como a Unica varidvel dinamica. Com o objetivo de obter as equagoes de Friedmann,
vamos considerar um espago-tempo em quatro dimensoes (trés espaciais e uma temporal).
O elemento de linha neste modelo tem a forma,

1
2 _ 2 2 20002 1 i 02,92
ds* = a(t) 1—kr2dr + r“(df* + sin 0°dp*) (1.1)

onde a(t) é o fator de escala de expansao ou contragao do Universo, 7, 6, ¢ sdo coordenadas
comoéveis, denominadas assim ja que a distancia fisica entre objetos em coordenadas fixas

mudar & proporcionalmente ao fator de escala, isto é :
Distancia Fisica = a(t) - Distancia Comével (1.2)

e k =1,0, -1 ¢é o sinal da curvatura espacial. kK = 1 para um espago fechado, £ = 0 o
espaco euclideano aberto plano, e Kk = —1 para um espago hiperbdlico aberto. O t é o
tempo proprio medido por um observador comével.

Uma caracteristica do modelo padrao é expressar a dinamica do fator de escala global
mediante o contetido de matéria do universo através das equacoes de Einstein e representar

o contetido de densidade de energia pelo tensor energia - momento Ty, [9];

T = (p+ p)uguy — pg"” (1.3)

onde u, = (1 — #?)~Y/2(1,%), é a quadri velocidade.
Um fluido perfeito é tal que um observador que siga uma linha de fluxo sempre vai
observar o fluido como isotrépico. Para um observador comével com ¢ = 0 as componentes

deste fluido sao;

Too = p

Tij = poij

Tio = 0

To: = 0 (1.4)

onde p é a densidade de energia do universo, e p é a pressao. Considerando o elemento
de linha para FLRW e a forma do tensor T, anteriormente introduzidos junto com a

equacao de Einstein:
1

R, — 3~ Ag,, = 87GT,,, (1.5)
obtemos as conhecidas equagoes de Friedmann,
)
a 871G kA
=[] =——)p—- = += 1.6
(a) 3P @273 (1.6)
a AnG(p + 3 A
@ _A4nGp+3p) + 2 (1.7)

a 3 3
A é a constante cosmoldgica que representa a densidade de energia do vacuo e H é o
parametro de Hubble, que mede a taxa de expansao do Universo. Daqui em diante vai-se

usar A = 0.



Destas duas equacgoes é possivel derivar importantes relagées, como a equacao de con-
servacao da massa e a energia do Universo. Ela se obtém usando a equagao da conservagao

da energia do tensor T,

T = 0, (1.8)

onde “;” denota a derivada covariante. Obtém-se entao a equacao de continuidade, que é
de fundamental importancia:

@—FBH(p—l—p):O (1.9)

dt
Uma maneira mais simples de expressar esta relacao é considerando a equacgao de estado

para um fluido perfeito,
p=wp (1.10)

Os valores caracteristicos para w sao: wp = —1 que em (1.11) descreve a densidade de
energia para o vacuo, w, = 1/3 e w,, = 0 que descrevem a densidade de energia para
universos preenchidos por radiacdo ou matéria respectivamente. Assim é possivel integrar
(1.9) para obter,

p = poa30F), (1.11)

As recentes observagoes dao conta de um universo preenchido na maior parte por matéria
nao relativistica (DM), época que tem uma pressao nula como caracteristica, p = 0.
Substituindo na equacdo (1.9), se obtém p oc a~3 para a densidade de energia nesta época.
No entanto o universo primordial estava dominado pela radiacao (DR), cuja relacao entre
pressao e a densidade de energia é dada por p = 3p. Substituindo na equagao de energia
momento (1.9) se obtém p oc a™*, para este periodo. Para a densidade de energia do
vacuo, p « constante. Quando o Universo é dominado pela radiagao também é possivel
derivar uma relacao simples para a sua temperatura. Usando-se a mecénica estatistica
obtém-se que p o< T* e, conseqiientemente, T' < a~!. Ou seja, que para um Universo em
expansao a temperatura e a densidade de energia sao maiores em tempos iniciais.
Fazendo k = 0 em (1.6) e usando (1.11) se obtém a dinamica do fator de escala, para
w#—1,
o ~ 3 (1.12)

Sew=—-1ep>0,
a ~ et (1.13)

onde H (tp) = Hy. A relagao dada pela expressao anterior entre o fator de escala e o tempo
¢é conhecido como espaco-tempo de De-Sitter. E f4cil perceber que quando o tempo tende
a zero o fator de escala também, portanto este modelo prediz uma singularidade espacial
em ¢t = 0 que é conhecida como o Big Bang.

Ja que as medigOes observacionais sao de fundamental importancia na viabilidade de
um modelo, é importante conhecer os principais parametros observaveis do modelo padrao:
o parametro de Hubble Hy, a idade do universo %y, a relacao atual entre a quantidade de

matéria fria relativa a densidade critica no modelo Einstein- De Sitter plano (k, A\) = 0,



o parametro de desaceleragao qg = — (da/ d2)0 e a contribuicao da constante cosmolégica
para a presente taxa de expansao.

Esses parametros se relacionam mediante a equagao de Friedmann segundo

ka?
Qo+Ay— 2=1 (1.14)
Hg
Q
Q@ = 70 — Ao (1.15)

Qo* é a densidade critica atual do universo, ag é o fator de escala atual. Usualmente
H(t) se expressa em termos do parametro h, conhecido como parametro adimensional de
Hubble o qual se obtém de dividir o valor de H(t) pela constante 100m/s/Mpc. Por
exemplo o presente valor para h é hg = 0.72 e Hy se expressa: Hy = 100hK'm/s/Mpc =
72Km/s/Mpc.
O raio de curvatura R, se relaciona com H e ) mediante:
H 'k

_ (1.16)
Q- 1]

curv —

Vamos entao estudar as principais caracteristicas testadas observacionalmente do modelo

padrao.

1.2 Sucessos do modelo padrao

1.2.1 O Universo Isotrépico e Homogéneo

O Principio Cosmoldgico leva diretamente a lei de Hubble para um universo em expansao.
Ja que o fator de escala a(t) deve ser o mesmo para todos os lugares do universo é simples

obter a relacao encontrada pelo Hubble conhecida como Lei de Hubble:
v(t) = H(t)l(t) (1.17)

A figura 1.1, representa o comportamento encontrado por Hubble nas suas observagoes.
As galaxias afastam-se umas das outras e a velocidade de recessao é maior quanto maior

a distancia entre elas. Um outro jeito de escrever a Lei de Hubble é usando o redshift z,
z(t) = Hyl(t) (1.18)
onde a relagao entre o redshift e o fator de escala é dado por:

)\obs atobs
1+ aftems) = 322 = 008 (1.19)

tems 0 tempo em que foi emitida o sinal e t,,; 0 tempo em que o sinal é observado e A é o

comprimento de onda da radiacao.
Pelo redshift é possivel medir a distancia até uma galaxia mediante a Lei de Hubble,

por exemplo: d(t) = z(t)H™' ~ 30002k~ Mpc, numa época determinada.

*O valor atual é Qo = 3H?/ 877G = 1.88h?gem 3.
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Figura 1.1: Diagrama de Hubble: Galaxias com redshift pequeno sdao usadas para es-
tabelecer a expansao do Universo e o parametro de Hubble; a consisténcia dos cinco
diferentes indicadores de distancias é mostrado. A parte inferior do gréafico mostra o va-
lor do parametro de Hubble de cada um dos objetos usados para a medigao e seu valor

convergente a 72Km/s/Mpc. Figura tomada de [10].



As distancias astronomicas costumam-se medir em termos de z. Por exemplo, até
agora os objetos mais luminosos vistos, sdo os quasares com z ~ 8.2 T, e se estima que os

fétons observados na radiacao césmica de fundo foram emitidos em um z ~ 1100.

Os dados observacionais coletados por alguns dos projetos anteriormente mencionados
geram mapas do universo feitos usando a Lei de Hubble, que representa um universo em
expansao baseado no modelo padrao, o qual permite testar o universo visivel a poucos

bilhoes de anos depois do Big Bang.

1.2.2 Nucleossintese Primordial

Entre outros sucessos do modelo padrao encontra-se a nucleossintese primordial. O modelo
prediz que poucos segundos apdés do Big Bang foram possiveis as interagoes em tempe-
raturas da ordem de MeV, levando as interagoes nucleares que dariam lugar a sintese de
elementos como D, H3, H* e Li’.

Por meio do modelo padrao das particulas elementais calculou-se a abundancia dos
elementos formados nesta época tomando as condigoes iniciais dadas pelo modelo padrao
da cosmologia. Encontrou-se uma excelente concordancia entre a abundancia atual dos

elementos predita por esses célculos e os dados obtidos das medigoes [11].

1.2.3 Formacao de Estrutura

A cosmologia padrao proporciona um mecanismo fisico para explicar a formacao de estru-
turas em larga escala no Universo, a partir da postulacao de pequenas in-homogeneidades
de densidade presentes na matéria no momento em que o universo comegou a ser dominado
pela densidade de energia da matéria.

Gracas a os dados fornecidos pelas sondas COBE(91), Boomerang(98) e WMAP(01),
as quais mediram as anisotropias da temperatura do fundo césmico de microondas, no
desacoplamento entre matéria e radiagao nos sabemos que no momento em que o universo
comegou ser dominado pela matéria existiam pequenos desvios da homogeneidade do uni-
verso do ordem de 107°.

Essas pequenas perturbacoes de densidade presentes na matéria foram amplificadas através
da instabilidade gravitacional a qual eventualmente com o tempo deram origem a obje-
tos ligados gravitacionalmente: galaxias, aglomerados de galaxias e super aglomerados de

galaxias.

Na cosmologia padrao o crescimento das perturbagcoes de densidade pequenas presentes
na matéria, com comprimento de onda menor do que o horizonte de Hubble, é governada
por:

6+ 2HS —4rGo =0 (1.20)

Thttp://www.eso.org/public/ outreach/press-rel/pr-2009/pr-17-09.html



onde § é o contraste de densidade das in-homogeneidades presentes na matéria. Quando

o universo esteve dominado pela densidade de energia da radiagao a solugao para (1.20) é:
d(a) xIna (1.21)

No momento em que a densidade de energia da matéria comegou a controlar a expansao

do universo em z &~ 10%, a solucdo é:
6(a) < a (1.22)

Assim que o universo é dominado pela densidade de energia escura em z ~ 0.5 a solucao
é:
0 o constante (1.23)

Como podemos observar o crescimento efetivo das perturbacoes de densidade presentes na

matéria comeca assim que o universo esta dominado pela densidade de energia da matéria.

Esta andlise é valida para algumas contrastes de densidade. Quando a amplitude das
perturbacoes chega ser da ordem de um afastam-se da expansao de fundo e uma descricao

nao linear do crescimento das perturbacoes de densidade é necessario.

Tanto o formalismo linear conjuntamente com o formalismo nao linear produzem es-
truturas com os parametros fisicos observados e prevé a abundéancia das estruturas em

larga escala com um grau de precisao muito bom.

1.3 Problemas do modelo padrao

Como se mencionou anteriormente, as principais previsoes feitas pelo modelo padrao tém
sucesso ao serem comparadas com as observacoes. Porém existem certas caracteristicas
que nao conseguem ter uma explicacao dentro do modelo. Por exemplo, ndo se consegue
explicar por que o universo é tao uniforme em escalas muito grandes, e nao-uniforme em
pequenas. As maiores criticas s@ao recebidas pelo Principio Cosmoldgico, base principal
do modelo padrao, e pelo ajuste fino que deve ter a constante de Hubble para poder
determinar uma idade do universo que tenha concordancia com as estimativas aceitas

atualmente.

1.3.1 Problema da Platitude

O problema da platitude pode ser resumido com a insatisfacao de ter que se considerar
as condigOes tnicas e especiais que segundo o modelo padrao permitiriam a evolugao do
universo como é conhecido hoje. Em geral, segundo a teoria da relatividade, se considera
que existem trés possiveis geometrias para o universo, segundo sua curvatura. Usando a
equagao (1.16), obtemos uma relagao direta entre €2 e o valor da curvatura R. Na figura

1.2, encontram-se os diferentes tipos de curvatura e o valor de €2 correspondente.



Escala
Cosmic

Fechade
Tempo Césmico

Figura 1.2: Diferentes geometrias do universo segundo o valor de €). Figura tomada de

http : //heasarc.gs fc.nasa.gov/docs/cgro/epo/brochures/newwin/nw3.html

Vamos analisar a equagao (1.16) para entender qual é o problema da platitude. Essa

equacao pode-se escrever como:

071 (6) — pl0)a(1) = (1.24)

Como o lado direito da equagao é constante, as quantidades a esquerda também devem ser
constantes. Como que o universo se expande o fator de escala a fica maior e a densidade
p menor, ja que a matéria é dispersa em todo o universo. Segundo o modelo padrao, o
universo sempre esteve preenchido pela radiagao e a matéria, para estes dois componentes
p diminui mais répido do que a?, portanto o fator pa? decresce e conseqiientemente a parte
(271 — 1) deve aumentar com a expansido do universo. Calculando o valor de a e p para
a época de Planck, temos:

Q71 (107%) — 1| =~ 1079, (1.25)

Portanto para manter o valor constante de (1.25) constante o §2 requerido é: Q ~ 10%0. As
atuais observacoes dao conta de um universo plano ¥, k = 0, ou seja o valor da densidade
atual do universo é muito préxima da critica. Segundo (1.24), se no comego o valor de Q
foi 1, entao este valor iria manter-se constante até agora e concordaria perfeitamente com
as medigOes atuais. Porém se o valor de €2 # 1, pela expansdo do universo iria se afastar
rapidamente do seu valor inicial e conseqiientemente é de se esperar que o seu valor atual
fosse muito diferente de 1, tendo como conseqiiéncia um universo muito diferente do que
conhecemos.

Resumindo, €2 tem que ser igual a 1 ou muito diferente de 1, e é esta a inconformidade
que gerou o problema da platitude, j4 que somente um ajuste fino permitiria a evolucao

do universo que hoje observamos.

http://map.gsfc.nasa.gov/
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1.3.2 Problema do Horizonte

O problema do horizonte, identificado em 1970, veio com a discussao dos dados obtidos
da CMB. Quando se examina na isotropia da radiacao de fundo vinda de diferentes partes
do céu, regides tao separadas que nao poderiam se comunicar nem mesmo com sinais
viajando na velocidade da luz estao com a mesma temperatura. Surge entdao a pergunta
que leva ao problema do horizonte: por que regioes causalmente desconexas tém a mesma
temperatura? No modelo padrao, a distdncia maxima que as particulas podem viajar até

um observador desde a criagao do universo, é conhecido como o horizonte de particulas.

1.3.3 Problema dos Monopolos Magnéticos

O problema dos monopolos ou, mais geral, dos vestigios nao desejados, faz referéncia as
particulas que segundo o modelo padrao das particulas elementares teriam sido criadas
no universo primordial. Para descrever a matéria da qual o universo esta composto a
cosmologia usa o modelo padrao das particulas, tendo sucesso nas previsdes que este
modelo fornece na descricao da nucleossintese e na assimetria matéria-antimatéria. Mesmo
assim em teorias de particulas se manifestam certas simetrias em diferentes escalas de
energia, o que representa problemas na hora de achar as conseqiiéncias dessas simetrias.

Segundo a cosmologia padrao o universo primordial passou através de todas as esca-
las de quebras de simetria de altas energias. Portanto, defeitos topoldgicos como cordas
cosmicas e monopdlios magnéticos tiveram que ser gerados, porém ainda nao se tem evi-
dencia de nenhum deles.

Se assumirmos que o modelo padrao de particulas provém de uma teoria de grande
unificacdo, no universo primordial teriam sido criados monopdlios magnéticos de ’t Hooft-

0'6 vezes maior do que a massa de um préton.

Polyakov, os quais teriam uma massa 1
Portanto haveria uma contribuicao consideravel a densidade do Universo, o que eventual-

mente iria levar ao colapso do universo num tempo menor do que a idade observada.

1.3.4 Problema da Constante Cosmoldégica

No terceiro termo da equagao (1.5), A é conhecido como a constante cosmoldgica, intro-
duzida por Einstein com o objetivo de que a evolugao das suas equagoOes descrevessem
um universo estacionario. Porém apds a descoberta da expansao do universo, ele tirou o
termo. No entanto, quase dez anos atras encontrou-se que o universo estd se expandindo
aceleradamente e incluir novamente A é uma das explicagbes mais plausiveis para essa
aceleracao.

O problema da constante cosmoldgica hoje realmente sao dois. O primeiro é a diferenga
entre o valor da energia do vacuo calculado e o encontrado observacionalmente, os quais
tém uma diferenca de 120 ordens de magnitude. O segundo, conhecido como coincidéncia
c6smica, procura entender por que o universo estd justamente agora passando por uma
época na qual a densidade de energia do vacuo tem a mesma ordem de grandeza do que

a densidade de energia da matéria.
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Capitulo 2

Cosmologia Inflacionaria

2.1 Idéia da Inflacao

Na secao anterior trabalhou-se no modelo padrao e percebeu-se que é um modelo que
tem grande apoio experimental ao explicar a maior parte dos fenémenos da histéria do
universo, pelo menos desde 0.01 s até agora. Porém ficam ainda no ar problemas como
o problema do horizonte, o problema da platitude a grande escala e dos vestigios nao
desejados, sem serem resolvidos. E essa a razao porque nasceu a idéia da inflacao.

Fazendo um breve resumo da histéria da inflacao [12], pode-se considerar o modelo
feito por Alan Guth em 1981 [13], conhecido como velha inflagdo, como o primeiro com
uma motivacao fisica clara para ser aplicado na cosmologia. Neste modelo a inflacao é
uma expansao exponencial do universo quando este se encontra em um estado frio de
falso vacuo. Falso vdcuo denota um “estado” sem particulas nem campos, mas com uma
quantidade de densidade de energia muito grande. Antes da expansdo uma regiao do
universo de tamanho H~! estd causalmente conectada. Apéds a inflacio essa regido cresce
a um tamanho determinado e posteriormente o falso vacuo decai em particulas do campo,
o que leva ao aquecimento do universo para comegar assim a época dominada pela radiagao
e igualar-se com as condicoes iniciais do modelo padrao.

Na velha inflacdo o periodo da expansao exponencial ocorre em momento no que o
campo esteve “preso”’em ¢ = 0, em um falso vacuo. Portanto, para passar da fase do falso
vacuo até o verdadeiro vacuo, deve-se ter um processo de tunelamento. Esse acontece
pela formacao e crescimento de bolhas de verdadeiro vacuo dentro das diferentes regioes
do universo. O processo da formacao de bolhas é aleatdrio e lento em comparacao com a
taxa de expansao do universo que se precisa para ter inflacdo, as bolhas expandem-se na
velocidade da luz e sua distribuicao é aleatéria.As paredes das bolhas armazenam o calor
latente necessitado para reaquecer as regioes do universo e, ao se expandir, geram-se entre
elas colisoes, e a energia do verdadeiro vacuo ¢ liberada, para assim esquentar o universo
e posteriormente termaliza-lo.

Apesar deste modelo de inflagdo solucionar alguns dos problemas do modelo padrao,

encontrou-se uma falha no modelo: a expansao do universo faz que a temperatura caia,
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portanto o sucesso da transicao de fase depende da taxa de expansao do universo.
Vamos considerar P(t) a fracao do espago que se mantém no falso vdcuo no tempo ¢
[14]:

P(t) = exp <— /Ot dtl)\(tl)a(tl)3V(t,t1)> (2.1)

A integral no expoente denota o valor esperado do numero de bolhas que se juntam em

3
um ponto, A(¢1) é a taxa de formagao das bolhas no tempo ¢1. V(t,t1) = %rr fttl ( dts ) ’
a(tz)
¢é o volume préprio no tempo t, de uma bolha formada no tempo %;.

Usualmente, quando t — oo e T' — 0, P(t) — 0, portanto a regiao do espaco que
passou a seguinte transigdo de fase, vai estar composta por falso vacuo [15]. Como o
universo continua se expandindo, eventualmente as bolhas vao se afastar umas das outras,
até o ponto que a probabilidade de elas colidirem é quase nula.

E por isso que a velha inflagdo nao funciona: a taxa de crescimento das bolhas que se
precisa para ter inflacdo nao iria permitir ao universo se reaquecer. Portanto a transicao
de fase nunca iria se completar e a expansao iria durar para sempre.

Em 1981-1982 Andrei Linde achou uma solugdo ao problema, propondo o modelo
conhecido como nova inflagao [12], que resolve os problemas da velha inflagdo. O processo
pode comecar num estado de falso vacuo ou na instabilidade do topo de um potencial,
o responsavel de todo o processo é um campo escalar ¢, o inflaton. Esse campo tem de
cumprir algumas condicoes para chegar até o minimo do potencial e no caminho gerar
inflagdo. As condigbes sdo denominadas condi¢oes de “slow roll”, e determinam quanto
de inflagao é produzido. O movimento do campo para o minimo é muito importante, ja
que a densidade das perturbagoes produzidas neste percorrido sao proporcionais a (qz'S)_l.
Esta proporcionalidade explicaria a homogeneidade do universo e corrigiria o problema da
velha inflagao, modelo para o qual as densidades de perturbagoes sao geradas em qb =0.

Porém as condigoes de slow roll tém uma condicao um tanto artificial ja que elas
derivam-se ao assumir que o valor do potencial efetivo do campo, deve ser muito plano nas
proximidades de ¢ = 0, levando que o inflaton na maior parte dos cendrios vindos deste
modelo, tenha uma constante de acoplamento muito pequena em relagao as outras cons-
tantes de acoplamento dos outros campos. Conseqiientemente, o inflaton nao ia conseguir
entrar em equilibrio térmico com o resto dos campos, e a teoria de transicoes de fase,
cosmoldgicas que é a base do modelo inflaciondrio, nao funciona se nao se tem equilibrio
térmico no final da expansao.

Segundo as condigoes necessarias para inflagao acontecer, o modelo inflacionario tinha
as mesmas exigéncias de equilibrio térmico que o modelo padrao e embora solucionam-
se os problemas abertos do Big Bang, seu inicio resulta muito artificioso. Outro dos
desvantagens do modelo padrao e a cosmologia inflacionaria é que nao conseguem explicar
as sementes que derem origem as perturbagoes iniciais e conseqiientemete a densidade de
perturbacoes.

Em 1983, Linde prop6s o modelo conhecido como inflacao cadtica, no qual néo é preciso

inflagdo comegar desde o equilibrio térmico, e os potenciais a testar podem ser tao simples
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quanto V(¢) = A¢?. Este modelo converteu-se num dos modelos inflaciondrios com mais

aceitagao [16].

2.2 Velha Inflacao
Inflacao faz referéncia ao periodo do universo no qual:
a>0 (2.2)

expressando esta desigualdade em termos do parametro de Hubble H, para entender o que

implica este periodo em termos das varidveis ja introduzidas:

H= g (2.3)
. 1
0= (2.4)

AR o)

entdao tendo em conta que @ em (2.4) é o reciproco reescalado para cada tempo do

comprimento de Hubble comdvel, escrevendo este comprimento em termos da variavel H,

1
definida: H™! = ey e juntamente com (2.2), obtemos a expressao:
a
d
—H'<0 2.6
o (2.6)

ou seja para o periodo em que inflagao acontece o comprimento de Hubble comével diminui.
Este fato é suficiente para resolver quase todos os problemas da cosmologia padrao. Como
mencionou-se anteriormente de uma maneira breve, no marco da velha inflagao para o
universo ter se expandido aceleradamente, teve que estar numa fase de super-esfriamento,
preenchido por falso vacuo e depois passar por uma transicao de fase a verdadeiro vacuo.
Essa transicao de fase eventualmente levaria a uma expansao acelerada. Apds este processo

a densidade de energia do vdcuo vai dominar o universo. A equagao de Friedmann ficara

[2]: .
7T2 1% (27)

pl

H? =
3m

onde py é a densidade de energia do vacuo de valor constante na inflacdo. De (2.7) a

constante de Hubble durante a era inflaciondria, tem um valor constante. Portanto o fator

de escala cresce exponencialmente:
a(t) o exp(Ht) (2.8)

Isso implicaria que, no momento em que ocorreu a transicao para o verdadeiro vacuo,
o universo aumentou seu fator de escala em muitas ordens de magnitude. Vamos agora

analisar o quanto o universo tem que crescer para conseguir solucionar os problemas do
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modelo padrao e gerar as condicoes inicias que dao origem & nucleossintese. Para isto é
preciso analisar cada um dos problemas do modelo padrao, e como inflagao iria resolvé-los.

Consideremos o problema da platitude. Na equacdo (1.24), considerou-se o termo pa?,
o qual sempre decresce para os casos de radiacdo e matéria. Agora considera-se que o fator
de escala evolui como (2.8) se ele cresceu €%
(Q-1)~1.

A maneira usual de denominar o nimero de vezes que o a(t) cresce exponencialmente

vezes, obtemos em (1.25) a relacdo desejada

é e-folds, nso nosso exemplo portanto, o nimero de vezes que o a(t) precisa crescer para
solucionar o problema da platitude é 60e-folds.

Embora durante o super-esfriamento a entropia nao tenha mudado, durante o reaque-
cimento devido que o processo é nao adiabatico, ha um aumento na entropia. Como o
volume da regido cresceu como a(t)3s em (2.8), a entropia terd aumentado por um fator
de exp(3HAL), At é o periodo de duragao da expansao exponencial. Do nosso exemplo,
se 0 universo cresceu por um fator de 60e-folds, a entropia teria aumentado num fator
de 2.4 x 10%3. Este aumento na entropia vai solucionar os problemas de vestigios nao
desejados como os monopolos e também o problema da platitude.

Contudo, como jé se mencionou anteriormente, a velha inflacdo levaria o universo para

uma inflagdo eterna e portanto era preciso achar uma solugao ao problema.

2.3 Nova Inflacao

Em 1982 [12], Linde formulou a Nova Infla¢io. Este modelo também é conhecido como
inflagao slow roll, ja que a maneira de evitar o problema que se apresenta na velha inflagao
¢é a lenta evolucao do inflaton através de um potencial escalar plano, até alcancar o seu
minimo.

Em nova inflagdo o periodo inflacionario comega com o inflaton ¢, numa regiao onde
o potencial V' (¢) é muito plano, o ¢, vai percorrer lentamente a parte plana do potencial.
Se o potencial é suficientemente plano na regiao considerada, este mecanismo consegue
resolver os problemas do modelo padrao. Apods isto, o inflaton chega até a cima do po-
tencial e desce até seu minimo absoluto e comeca oscilar em torno dele. A criagao de
novas particulas quanticas amortizam as oscilacoes, e a energia do vacuo é transferida
as particulas criadas. A termalizacdo destas particulas gera a subseqiiente era do uni-
verso dominada pela radiacao, fazendo o mecanismo eficiente. A figura 2.1 representa um
esquema completo do mecanismo.

Vamos comegar a estudar o processo no qual o ¢ rola lentamente pela parte plana
do potencial. A densidade lagrangiana para um campo escalar com um potencial efetivo
Vip), & .

L= 50up0"p = V(p) (2.9)

Para obter a equacao de movimento do ¢, fazemos uso de:

D, (9"p) = =V'(¢) (2.10)

15



e =]

35

3 03 0 15 20 4. an s

Figura 2.1: Representacao do inflaton em um potencial em inflagdo slow roll

onde D, é a derivada covariante, definida como
D\VF =0\VF + F‘)f’pr (2.11)
Assumindo que o campo ¢ é homogéneo, cumpre-se entao a relacao:
V=0 (2.12)

De (2.10) obtemos:
$+The+V'(9)=0 (2.13)

Os termos diferentes de zero dos simbolos de Christoffel para a métrica FLRW sao:

F?j = ggij
o = g%‘ =T,
e = %gil(akglj + 0jg1k — O19jk) (2.14)
A equagéo fica portanto:
¢+3Ho+V'(p)=0 (2.15)

Se o inflaton esta se movimentado pela parte plana do potencial, o termo 3H ¢, vai ser
0 mais importante ja que o movimento é quase totalmente de friccao. Desprezando entao

o termo ¢, a equacao de movimento fica:

A
- (2.16)

De (2.15) vamos obter a condigao necesséria para desprezar o ¢:

5
1 2.17
’3H¢‘ < (2.17)
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Derivando com respeito ao tempo (2.16), para obter ¢:
—V” H2HV 2.18
b= V" ()p+ SH2HV () (218)
No dltimo termo aparece a derivada com respeito a H. Para usar (2.7) precisamos
conhecer quem é py. Como se mostrou na se¢ao (1.1), é possivel obter a densidade de

energia da componente Ty do tensor energia-momento,

oL Oy

T, = — gL 2.19
H 8(8“(,0) orv i ( )
1
Ty = Oupdyp — §QMV3A808A80 + 9wV () (2.20)
Portanto,
1,
pv = Too = 5@2 +V(p) (2.21)
Se obtém também para a pressao,
1,
p=5¢ - V(®) (2.22)
Assumindo que a densidade de energia é dominada pela energia potencial,
8 _
H? = Emﬂ/(@) (2.23)
Entdo obtemos para H
. 8tm; 2
2HH = 3” V()¢ (2.24)
Portanto: 2
¢ Lo 8mmy, 2
— = — P g 2.2
Para satisfazer (2.17), precisa-se cumprir as condigoes:
V()
1 2.2
9H?2 < (2.26)
8wm?
1 PH(V(p)? < 1 (2.27)
Substituindo H? por V(p), de (2.23):
2 V' ()]
m < 24m 2.28
P V() (229
V//( )>
2
m < 487 2.29
8 ( Vip) (2.29)

Estas sdo as conhecidas condigoes de slow roll, que precisa cumprir o inflaton quando
percorre a regiao plana do V (p).
Se as condicoes de slow roll sao satisfeitas entre os tempos t; e ty, e o campo escalar

evolui neste tempo desde ¢; até ¢, a quantidade de inflacao medida em termos de niimero

de e-folds, é:
ty
No=m¥ - / g = / Hdt (2.30)
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Substituindo ¢ por V'(p), de (2.16),

°r d or d
N.=m¥ :/ HEE = —/ 3H? =7 (2.31)
@i ®i ¥ ®i V()
Finalmente,
o [P Vip)
N, = —8mm 2/ d 2.32
v S Vi) (2:2)

Ja que o potencial é plano, pode-se fazer a aproximacao:

V(@) = V(i) + V(i) (0 — 1) (2.33)
V() ~0 (2.34)
V'(g) = V" (0i) (¢ — i) (2.35)

Substituindo este V'(¢) em (2.16),

dp _ V'(gi)p— 1)
dt 3H

(2.36)

e integrando,

(6 — 01) = exp (— LG m) (2.37)

3H
Entao o periodo do tempo 7 no qual o movimento do campo é lento, pode-se expressar:
3H
T~ — (2.38)
V" (i)l

Usando 7 como o periodo de tempo no ntimero de e-folds N, obtemos:

af 3H?
N.=lhnh—“+t~Hr~ —— 2.39
‘ ai V" (3)] (2.39)

Substituindo H? como em (2.23) para obter o ntimero de e-folds em termos do poten-

cial:
ay 87V ()

In—~ —12_
ai - miV"(@;)]

(2.40)

O termo a direita é o inverso da condi¢do de slow roll em (2.17). Portanto, se esta
condicao é satisfeita, o numero de e-folds vai ser muito grande. Slow-roll termina quando
o ¢ chega na regiao inclinada do potencial. Apés o final do periodo de slow roll, o campo
evolui mais rapido para o minimo do potencial, e comeca um mecanismo conhecido como

reaquecimento para chegar até a desejada termalizagao.

2.3.1 Entropia em inflagao

A grande producao de entropia durante o reaquecimento do universo é a encarregada de
resolver trés dos problemas do modelo padrao mencionados anteriormente. A entropia da
regido inicial que deu lugar ao universo que temos hoje se calcula era S; ~ TS(H 1)3 ~
10", para os valores da temperatura critica na escala da quebra de simetria de GUT,

T, = 10'GeV e considerando que o tamanho da regido era H~' = 10~23¢m. Este valor
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para a entropia inicial, ~ 10, é muito menor do que o atual valor da entropia no volume
de Hubble. Portanto para o modelo inflaciondrio igualar a entropia inicial do universo e
a atual tem que explicar a diferenca entre esses valores e introduzir um mecanismo capaz
de gerar a entropia necessaria. Para isso a maneira em que o modelo propoe a geracao da
entropia é pelo reaquecimento do universo apds o regime inflaciondrio.

Analisando rapidamente o processo de como se gerou a entropia segundo o modelo
inflaciondrio, quando o universo se expande exponencialmente ele se super-esfria, a tem-
peratura comporta-se como 7' « exp(—Ht) mas a entropia se mantém constante. No
reaquecimento a temperatura tem que subir novamente até 10¥GeV, e a entropia na
regido fica, Sy ~ exp(3HA)T3(H )3 ~ 104, com At = 100H 1 = 10732, Ou seja, o

0130

reaquecimento aumenta 1 vezes a entropia inicial.

2.3.2 Solugao do Problema da Platitude

Em (1.6) com a densidade de energia do universo constante, vamos considerar o termo GQL(t)
O fator de escala cresceu exponencialmente durante inflacao, portanto esta fracao deve
decrescer numa quantidade muito grande [17]. Pode-se considerar entao que atualmente
o raio de curvatura é muito maior do que o valor de Hy, o que eventualmente explica o
valor de Q ~ 1 em (1.24).

2.3.3 Solucao do Problema do Horizonte

Inflacao fez crescer o universo exponencialmente. Ou seja, regioes do universo muito
distantes atualmente antes da inflacdo poderiam ter estado causalmente conectadas.Esta
¢é a razao dada pelo modelo inflaciondrio para explicar a homogeneidade encontrada em

grandes escalas do universo em diferentes diregoes.

2.3.4 Solucao do Problema dos Monopolos Magnéticos

A maneira em que inflagdo resolve o problema dos vestigios ndo desejados é com o aumento
da entropia. Suponhamos que particulas como monopolos forem gerados antes da inflagao.

A abundancia destas particulas vai ser:

n
N;=2
S

(2.41)
Apés inflacao a quantidade destas sera:
Ny = e30r (%) — e 3Nt (2.42)

0 que torna essas particulas quase indetectaveis.

2.4 Inflagao Cadtica

O sucesso do modelo de Inflacao Cadtica estd baseado em que nas condigbes iniciais o

campo nao precisa se encontrar no minimo do potencial numa fase de alta temperatura.
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V(g) = g(:‘)z

Reaquecimento
@ Universo

Figura 2.2: Figura: Inflagdo cadtica para um potencial V(p) = %mcpz.

As caracteristicas principais do modelo sdo quase independentes do potencial escolhido.
Segundo ele, o universo estd preenchido de regides da ordem do comprimento de Planck,
e os campos escalares em cada uma destas regioes podem ter desde uma energia baixa
que nao leve a inflagao, ou ao contrario com densidades de energia muito grandes que
provoquem uma expansao muito maior [12].
O modelo de inflagdo cadtica é consideravelmente simples. Normalmente se escolhe
um potencial do tipo polinomial,
1 2n
V(p) = =—m*m? (@> (2.43)
2n PR\ my
n um inteiro positivo. O campo esta dividido pela escala de Planck porque é nesta escala
onde a inflacdo cadtica comeca, e ao final os valores do campo sdo da ordem da massa
de Planck. Para n = 1 o potencial esta representado na Figura 2.2. Nesta figura se
diferenciam dois regimes: o primeiro na parte alta da parabola quando o inflaton percorre
suavemente desde a parte de cima do potencial, o estado no qual se desenvolve a inflagao,
e o segundo, no qual o inflaton oscila rapido com um movimento comparado ao de um
oscilador harmonico amortecido ao redor do minimo do potencial. Neste exemplo em
particular o minimo encontra-se em ¢ = 0.

L Este universo

-1
p

é o tempo de Planck, a densidade de energia neste tempo para um universo prestes a

Vamos imaginar um universo fechado com um comprimento [ = m,,

encontra-se em um estado quantico cadtico o qual existe pelo tempo ¢ < t,, onde t, =m

inflacdo cadtica seria p ~ m;l,. Para este valor de densidade pode-se considerar o sistema

como um sistema classico, a evolucao de ¢ para t > t, nos dé o vinculo [12],
1, 1
5O+ 5(0:9)? + V(9) ~ m (2.44)

Agora se V(¢) é constante, ¢ vai ser invariante sob a transformagao ¢ — ¢ + C, ou
seja que neste modelo todos os valores iniciais das componentes homogéneas do campo ¢

sao igualmente provaveis mas se o potencial ndo for constante, se tem a condicao para a

4

amplitude do campo, ¢ ~ ¢, que vem do vinculo V(¢,,) = m,,.
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Espera-se entao que as condicOes iniciais tipicas sejam:

5 ~ (06 ~ V(9) (2.45)

Caso se tenha
S5+ (00 SV(9) (2.46)
no dominio considerado, entao a inflagao comega. Tendo em conta no tempo de Planck, os
termos 2(;52 ( 0;$)?, sdo muito menores do que V (¢) ~ mé, 0 que assegura a continuagao
da inflacao, entao pode-se divisar que, inflacao cadtica, nao tem condicbes inicias tao
artificiais, quanto a nova inflagdo, somente se exige que no comeco, V(¢) ~ mﬁ.
Vamos desenvolver um modelo de inflagao caética usando no lagrangiano (2.9) o po-

tencial:

(2.47)

i= (3 ) (2.48)
()

= \p? e H como em (2.48):

H para este potencial é:

Usando a condicao de slow roll (2.16), V'

L dy A\ /2
b= = <67T> mip (2.49)

Portanto,
A\ 12
o = plty) exp [— (M) m§<t—tp>] (2.50)

Vamos a analisar o crescimento do fator de escala. De (2.30), (2.48) e (2.50):

t
N, = [ Hdt (2.51)

tp

2

t 1/2
= /t ; ( )\)1/2 mglgo(tp) exp [— <6);r> mg(t — tp)] (2.52)

- 1/2
= ng(tpf (1 — [— (;2) ma(t — tp)D (2.53)
T 1/2
a(t) = a(tp) exp <m2¢(tp)2 <1 - [ <§i> mo(t — tp)D) (2.54)

A\ 12
alt) = a(ty) exp [(;ﬂj) Pltp)(t tp>] (2:55)

Usando o periodo do percorrido na solucao ¢(t) slow roll de (2.50),

\ O\ 12
T= <67r> m;Q (2.56)
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Substituindo em (2.53),

N, = 2r (‘P%V)z (2.57)

Se houver no minimo 64-e-folds, o campo no tempo de Planck tem que ter o valor
o(tp) 2 3.2my (2.58)

Ou seja, que em alguma regiao do universo onde o campo tem este valor de ¢(t,) pode-se

gerar um universo como o nosso.

2.5 Modelos de Inflacao Quintessencial

Nos tdltimos anos tém-se encontrado evidéncias fortes sobre a expansao acelerada do uni-
verso. Portanto, pode-se concluir que o universo tem experimentado no minimo dois
estados de expansao acelerada. O primeiro, no universo primordial durante inflagdo e o
segundo nesta época. A atual expansdo acelerada do universo também pode-se explicar
mediante o uso de campos escalares, onde a energia potencial dos campos domina a densi-
dade de energia do universo em certo tempo da sua evolucao. De fato, como o inflaton ¢ é
introduzido para o periodo inflacionario, a componente da energia escura pode-se explicar
ao modificar a cosmologia padrao e incluir nas equacgbes um campo escalar que evolui
lentamente, conhecido como Quintesséncia [18].

Ap6s analisar os dois estados de expansdo acelerada, é natural considerar unificar em
um modelo este comportamento devido a dois campos escalares diferentes, num s6 campo
®.Esta consideracao é a idéia principal dos modelos de inflagao de quintessencial [19], [20],
21], [22],

Neste cendrio se tém em geral duas propriedades: A primeira é que o potencial V ()
precisa dar conta pela falta de relacao entre a evolucao do campo no periodo inflacionario
e no periodo quintessencial, especialmente pela diferencia entre as escalas de energia cor-
respondentes a cada era.

A segunda propriedade trata sobre o processo do reaquecimento ja que por estes mo-
delos nao ter um minimo definido, este processo nao pode acontecer da maneira ante-
riormente mencionada. A produgao de particulas ocorre entao produzido por produgao
gravitacional ou por preaquecimento ao incluir outros campos escalares no modelo. O

modelo desenvolvido em [23] do qual vao analisar seu preaquecimento, usa a Lagrangiana:

L = 9,00"®* — V(®) — M* [cos(Arg(®)) — 1] (2.59)
Com o potencial,
2
V(D) = \(DD* — %)2 (2.60)

A Figura 2.3, representa o potencial. O ® é um campo escalar complexo de um modelo com

uma simetria global U(1) tipo Peccei-Quinn, com uma quebra espontanea de simetria na
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Figura 2.3: Potencial Inflagao quintessencial

escala de energia v = O(M,,). Esta quebra gera um potencial plano para a parte imaginaria

do campo, a qual se manifesta novamente em baixas energias,

o= \}577 exp(ip/v) (2.61)

A parte real do @ ¢ identificada com o inflaton e a imaginaria com o campo de quin-
tessencia. Os dois minimos em ® = 4w, sdo os dois possiveis verdadeiros vacuos. Uma
diferenca essencial entre este modelo e outros de propostos de inflacao quintessencial baseé-
se em que, o valor homogéneo do campo nos outros modelos é (®) = 0. Porém, no modelo
que estamos analisando tem um valor (®) > v, ou seja o inflaton comega seu percorrido
desde um ponto diferente do n = 0 em t = 0. Para [(®) | > v, o potencial comporta-se
como um modelo A\¢*. O valor da constante de acoplamento tem de ser A < 107! para
gerar a amplitude de densidade de perturbagoes correta [23]. Neste estado as equagoes

classicas de movimento sao:

st
i+ 3H1 — LA V'(n) =0 (2.62)
. g\ . Loy
Com g(n) = n?/v? .
Vn) =0 —v*)? (2.64)
V(p) = M*[cos(p/v) — 1] (2.65)

O campo ¢ é congelado enquanto inflacao acontece como se mostra na figura 2.4, quando
este regime termina o 7 comeca o percorrido até o minimo do potencial. O sistema tende
ao processo de quebra espontanea de simetria para |®| ~ f, a partir deste ponto vamos
estudar o processo de preaquecimento taquionico no Capitulo 5.

A figura 2.4 foi obtida ao estudar a evolugao do 7 e do ¢ em escalas de energia v = myy,

Para resolver as equacoes de movimento numericamente usou-se Mathematica, fazendo as
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Figura 2.4: Evolugao das componentes real n e imaginaria ¢ do ®.

seguintes substituicoes:

o(t)

VM

T = vVt (2.66)

também considerou-se a aproximacao introduzida em [23]:

pEpn) (2.67)
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Capitulo 3

Reaquecimento e Preaquecimento

3.1 Reaquecimento

Ap6bs o término da inflagdo o universo era um lugar frio e vazio *. Um panorama diferente
do que temos hoje de um universo composto por miltiplas estruturas e processos que
diferem totalmente da visao desolada que ficou apds a inflacdo pelo que é preciso modelar
um processo que faca o universo se requentar e emparelhar com as condigoes inicias do

modelo padrao, ja brevemente estudado nesta dissertacao no capitulo anterior.

Todos os modelos inflaciondrios apés inflagao tém como requisito uma fase final co-
nhecida como reaquecimento na qual uma quantidade de producgao de particulas tem que
ocorrer para que o universo evolua até o presente estado. O processo de producgao de
particulas, depois da fase de expansao acelerada, é vital para que um modelo proposto
para inflacao seja vidvel, j& que se espera que as particulas criadas pelo decaimento do in-
flaton terminem se termalizando e assim o universo fique com uma temperatura conhecida
como temperatura de reaquecimento Tk a qual estd diretamente relacionada com processos

como criacao de monopolos magnéticos e a bariogénese.

Pode-se considerar a teoria do reaquecimento apds inflagao como a aplicagao mais im-
portante da teoria quantica de campos em criagao de particulas, ja que todas as particulas

existentes no seguinte estado do universo terao se criado no reaquecimento [24].

Nos primeiros calculos sobre a producao de particulas foi usada a teoria de perturbagoes
e a forma de expressar a diminuicao das oscilagoes foi expressa nas equagoes de campo
de onda como um termo dissipativo. Ao resolver estas equagbes encontra se que a de-
pendéncia temporal faz com que alguns modos apresentem ressonancia paramétrica, o que
faz a producao de particulas muito eficiente, contudo, as particulas nao teriam tempo de

se termalizar; para diferenciar estd fase inicial dos processos seguintes como a termalizacao

*Com excegao de modelos de inflagdo morna, nos quais se tém produgdo de particulas durante a inflacido
[25], [26].
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das particulas que vao decair, denominou-se 0 mecanismo como o preaquecimento.

O reaquecimento pode ser dividido em trés estagios primeiramente, o preaquecimento,
mecanismo que gera particulas de uma maneira muito eficiente devido a ressonancia pa-
ramétrica ou quebra espontanea da simetria, dependendo do modelo inflaciondrio estu-
dado. O segundo estagio é o decaimento das particulas geradas no preaquecimento e o

terceiro € a termalizagao destas particulas.

No capitulo anterior assumiu-se que as oscilagoes do inflaton ao redor do minimo sao
harmonicas simples. Portanto é possivel usar o Teorema do Virial segundo o qual o valor
médio da energia cinética sobre uma oscilagdo esta relacionado com o valor médio da
energia potencial sobre essa oscilagao. O caso particular deste teorema para um potencial

do tipo (2.43) de um campo escalar, expressa-se na forma [27] :

(@) =2V ()¢ (3.1)

t sugere o valor médio temporal. Para conhecer a evolugao temporal do fator de escala

e do parametro de Hubble, multiplicamos (2.15) por ¢:
Bp+3HE" + V' (0)p =0 (3.2)

Agora usando (3.1),
(2¢¢) = (2nV'(9)¢) (3-3)

Substituindo em (2.16), se obtém:

H = (”:; 1) 5 (3.4

Usando a relagao (2.7),

H= <47r> @? (3.5)

mpl
4 (n+1
H? = »? 3.6
- ( ! ) 5 (3.6)
Substituindo (3.5) em (3.6):
. 3n
H= H? 3.7
(n + 1> (3.7)
Portanto,
n+11
- 3.8
. 3n t (38)
Igualmente se obtém para a:
a o t(nJrl)/Sn (3 9)
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Desde agora percebe-se que, para n = 1, o Universo evolui como um universo dominado
por matéria. Este resultado vai ser analisado mais adiante. Usando uma solucao para a
equacao (2.15) [24],

© = ®(t) sinmt (3.10)

(3.11)

vé-se que as oscilagbes do inflaton sao amortecidas devido & expansao do universo. Isso
faz com que em poucas oscilagoes o inflaton complete a relacao ¢ < my,. Expressando
o parametro de Hubble H em termos do potencial e fazendo uso da equagao (2.23), se
obtém, H? ~ V(gp)/mil ~ ga2V”(g0)/m§l << V"(¢). O qual implica que sobre um ciclo

pode-se desprezar o termo 3H¢ em (2.15), obtendo a relagao:
o+ V'(p)=0 (3.12)

Da equacao (3.12), é possivel obter (3.1), da seguinte maneira,

o5 25 (do\?
-2
¢ =/ <> (3.13)
/‘PO ) dt
de

Sejau = | — dv = — entao, du = 72 ev = fazendo integracao po artes
cjau e av 11 u v Y2 ZEIl 1mn T T I N
) n It ) ) th ’ grag p p )

o1 (do\?  dp ¥ ?r d2yp
) LT - . 14
/po <dt> at ¥ [O a2 (3.14)

¥o 0
O termo evaluado é igual a zero por periodicidade. Ja que se esta considerando um

ciclo, pode-se usar (3.12) para obter:

ero, e
— \% 3.15
/% ; / oV (9) (3.15)

Para um potencial do tipo (2.43) ¢ facil chegar na relacao (3.1).

De (2.21), (2.22) e (3.1), se obtém as expressoes para a densidade de energia p e a

pressao p, em termos do ¢:

1
— {2 1
{p) =5 -(n+1){g7) (3.16)
1
= —(n—1)(¢? 3.17
(1) = 5-(n— (&) (317)
A equacao de estado ficaria,
_n-l (3.18)
W= 1 .

Doravante, vamos usar n = 1, V() = %m2cp2, a densidade de energia e a pressao serao:

1., 1

2 9
—_ - _— .1
p=59 +2m<p (3.19)
Lo 1 59
S 2
D 2g0 2m<,0 (3.20)
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Tomando as médias temporais de ¢ de (3.1), em (3.19) e (3.20), a densidade e a pressao
serdao: {(p) = (¢?) e p =0, o que infere que no inicio do reaquecimento, as oscilagdes coe-
rentes do campo ¢ realmente comportam-se como matéria nao-relativistica neste modelo.

Usando as equagoes (3.10), (3.11), (3.19) e (3.1) se obtém que a densidade de energia

comporta-se como:
L o 2 Lorine .2 / :
p=gm O(t)” + §<I> (t)* sin® mt 4+ 2m®’(t)P(¢) sin mt cos mt (3.21)

Mas é possivel desprezar os dois ultimos termos para escalas de tempo maiores do que

m_l, portanto:

2
L 2 _ My

p=gmel) =G

Se adiantando na anélise do reaquecimento e tendo uma visao quantica do inflaton como

(3.22)

um condensado de particulas com momento zero e massa m, é possivel calcular usando

(3.22) a densidade em nimero de particulas n:

p_1 2
Zmd 2
n=_=5m (t) (3.23)

Usando (3.9), para conhecer a dependéncia entre a densidade de energia e o fator de
escala a para n = 1, se obtém:

Portanto, como se mencionou anteriormente as oscilagoes coerentes do campo escalar, cor-
respondem a uma equacao de um estado dominado por matéria nao relativistica. Esta
solugao deve de ser modificada tendo em conta o decaimento do inflaton ja que do contrério
0 universo iria evoluir para estados mais frios; diferentemente ao universo que conhecemos
hoje. Além, nao se teria o decaimento total do inflaton, e conseqiientemente o reaqueci-
mento nao teria-se completado da maneira necessaria para dar lugar a o estado subseqiiente

do universo, dominado pela radiacao.

3.1.1 Decaimento do Inflaton

Vamos considerar agora o decaimento do inflaton através de um exemplo de uma teoria
de um campo escalar massivo ¢, que interage com um campo escalar yx; e um campo

espinorial, 1, [24]. A lagrangiana conseqiientemente é:

2

1 1 m _ 1 _
L= 5(5’%@)2 + 5(5;1%)2 - ’;X + (170 — M) + 592<p2x2 — hppp — V() (3.25)

g e h sao as constantes de acoplamento. Neste lagrangiano considera-se por geralidade
que o potencial pode ter um minimo em ¢ = o, e que perto do minimo do potencial ¢é

quadratico com respeito a ¢, tipo V() ~ %mz(go —0)2. Com a mudanga, ¢ — a — @, 0
potencial efetivo adquire a forma, %ngﬂ, e a Lagrangiana adquire um termo de interagao
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', =TIte — xx) x

Iy =g — )

Figura 3.1: Diagramas de Feynmann para o decaimento do campo inflaton em bosons e

fermions.

AL = —g?0¢x? . Este termo vai ser diferente de zero para o caso do reaquecimento com
quebra espontanea de simetria. As massas m, e my, consideram-se muito menores do que
m, com o objetivo que o produto do seu decaimento seja relativistico e portanto encaixe

com o estado de radiacao.

Vamos entao analisar o reaquecimento usando o método perturbativo, no qual se des-
preza a influenza do campo x na evolugao do inflaton . Essa aproximacgao é valida se
considerar que os nimeros de ocupagao do campo X sao pequenos e assim usar o trata-
mento perturbativo do decaimento do inflaton em particulas y. A equacdo do movimento
do inflaton (2.15) incluindo os efeitos das corregdes quanticas vindas dos diagramas da
Figura 3.1 fica:

$+3Ho+1(my)p+V'(p) =0 (3.26)

II(my,) é o operador polarizacdo de vacuo para o campo ¢ num quadrimomento

k = (ko,0,0,0), kg = my, ver [3]. A parte real de II(m,) nao da uma contribuicao

consideravel a m?, porém quando ko > (2my, 2my), II(my,) vai ter uma parte imaginaria
a qual tem que ser considerada.

Existe uma relagdo bem conhecida em teoria quantica de campos que provem da unipa-

ridade, a qual relaciona a parte imagindaria da correcao quantica com a largura total I', de

decaimento da particula ¢ [24], [37]:
ImIl(my) = meliotal (3.27)
Ly =T(e = xx) + (e = ¢¢) (3.28)
Entao usando (3.27), (3.26), se obtém:
G+3Hp+mylup+ V' (p)=0 (3.29)
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Multiplicando (3.29) por ¢:
¢p+3HE? + muplu® + V() =0 (3.30)

Derivando a densidade de energia (1.9) com respeito ao tempo e substituindo o termo ¢@

na derivada:

Pp = PP+ V'(p)p (3.31)
pp = —3H —mylp® — V'(9)¢ (3.32)
P+ 3HP* +T,0% =0 (3.33)

Agora, considerando a energia total como uma constante e substituindo o potencial

por V(p) = %m2<p2, podem se usar as equagoes, (3.19) e (3.1), para obter:

(p) = (£°) (3.34)
Finalmente se obtém a relacao:
Pp+3Hpy, +Tpp, =0 (3.35)

Esta relagao descreve a mudanga da densidade de energia do campo ¢, enquanto ele oscila
em torno do minimo do potencial. Desprezando a dependéncia temporal de H, dada a

expansao do universo durante a inflacdo a equagao (3.35) pode ser resolvida da forma:

Pe t .
/ e —/ (3H +T,)dt (3.36)
pr Pe ty

py e ty, sao a densidade e o tempo no final da inflagao, quando as oscilagoes coerentes do

In (’:;) = In <aa((:))f>_3 _T,(t—ty) (3.37)

Portanto a solucao equacao de densidade de energia fica:

Campo comecaln.

-3
pe= B () eplTote—ty) (3.39)

B* é a energia do vacuo do inflaton no tempo ¢ [3].

E interessante comparar o resultado em (3.38), com o resultado obtido anteriormente
em (3.24). No primeiro caso, nao se considerou o decaimento do ¢, e a densidade de
energia comporta se como p, ~ 72 o qual nao vai descrever com sucesso O processo
do reaquecimento. Agora, ao considerar os efeitos das correcoes quanticas vindas pelo
acoplamento de ¢ com outros campos, se obtém p, ~ exp(—I',(t —t¢)), o qual descreve o
comportamento esperado para um campo oscilando como uma onda coerente, formada por
p-particulas as quais estao decaindo, como mencionado se anteriormente, em particular y

e 9. Descricao que concorda com o modelo.
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Depois de fazer a analise para a densidade de energia do inflaton, vamos conhecer a

solugao para a equagao (3.29), com o potencial ja estudado na andlise da densidade:
$+3Hp+ [Ty +m?p=0 (3.39)

Esta corresponde a equacao de um oscilador amortecido. Uma solugao possivel é dada por

[3]:
©(t) = @oexp(imt) exp [—; (3H +71) t} (3.40)

Nesta equacao se aprecia claramente que a amplitude das oscilacoes de ¢ decresce como
X exp [—% (3H+T) t], devido a producao de particulas, que tém lugar pelo decaimento
do inflaton. O efeito do decaimento do inflaton no ntimero de densidade de particulas
pode se apreciar na seguinte equagao, que é satisfeita pela amplitude de ¢, em, (3.40) :

L d 3.9 2

——(a’®*) = -T'd 3.41

(@) (3.41)

Mas, de (3.23), se obtém:

ﬂ 3 _@i 3§2Y 143
dt(a n)—th(a@)— Fa’n (3.42)

a®n é o nimero de densidade de particulas comével. Entdo se percebe de (3.42) que o

ntmero de p-particulas no condensado cai exponencialmente.

3.1.2 Temperatura do reaquecimento

Agora, impoe-se como condicao que as particulas x e ¢ interagem fortemente entre elas ou
que decaem rapido em outras espécies. Os efeitos relacionados com estas interagoes fazem
a matéria adquirir mediante o equilibrio termodinamico uma temperatura 1r, que vai ser a
temperatura final do reaquecimento. E importante mencionar que as condigoes que foram
assumidas anteriormente, sobre a forma na que as particulas interagem, correspondem ao
modelo de reaquecimento instantaneo. Se assumir que as particulas nas que o ¢ decai sao
muito mais leves do que ele, o produto deste decaimento vai ser altamente relativistico,

conseqiientemente é necessario incluir na andlise do preaquecimento, o termo:
pr+4Hpr =Typy (3.43)

com,

H? = 87G(p, + pr)/3 (3.44)

onde pp ¢ a densidade de energia relativistica do produto do decaimento do ¢ [28]. J& que
estamos no comeco do regime das oscilagoes coerentes o universo vai estar dominado por

matéria e portanto:
a(t) o t3/3 (3.45)
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Pode-se obter uma solucao a esta equacao usando a aproximacao:

e (30)

Uma vez que:

(t—tp) < 1“1@ (3.47)

Considerando que desde o tempo em que as oscilacoes comecam t = ty, até t ~ F;l, o}

universo ainda é dominado por particulas nao relativisticas podemos usar a(t) como em
(3.45).Substituindo (3.45) em (3.46) obtemos:

£\ 2

p, ~ B* (> (3.48)
ty

O parametro de Hubble é dado por:

H= @ = %t_l (3.49)

Substituindo em (3.43) temos,

. 8 1 AN
PR+ =t pr = FapB — (3.50)
3 tf

para resolver esta equagao pode-se usar o método de fator integrante, usando como fator
integrante F(t):
t
8
F(t) = exp / 8 i-tar (3.51)
ty 3

-2
t
Ji F()r,B* <t> dt’

PR = F(t) !

Integrando esta expressao obtemos uma solugao aproximada para p:

ngmZ + —5/3

pl

~ 1—1— 3.53
Pe 107rt[ <tf> (3:53)

m
onde se emprego t2 = H 2 = 5 g - Em termos do a(t) a expressdo anterior fica:
T

_(6/m)2Tymyu B [ a(t) -3/2 (al) 52
A 10 (Wf)) ! (a(tf)> (3.54)

Desta forma (3.50) fica:

(3.52)

Desta relacao se nota que pr = 0 para t = ty e que este valor cresce até ~ mplI‘g,B2

=3/2 ou seja que apés o regime transitério inicial no que as

e depois decresce como a(t)
particulas ¢ decaem e temos particulas relativisticas a temperatura comeca a decrescer.
Portanto a temperatura maxima que vamos ter vai ser parat = ¢y e apés do tempo ¢t = r-t

o valor da temperatura comegara decrescer. A relagao entre pr e T vem dada por [3], [29]:

2 4
T N(TT
PR = :,fo) (3.55)
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N(T') é o ntimero efetivo de graus de liberdade para as espécies de particulas em equilibrio
na temperatura ', N(T) = Np(T) + §Np(T). Ng(T) é o ntimero para bosons e Ng(T),
o numero para fermions.

Portanto a temperatura maxima de reaquecimento usando (3.53) e (3.55) em ¢ =ty é:

0.86m,, BT,

Tyaw = Tt = tf) ~ AN (3.56)

Para t = F;l, as particulas ¢ comegam decair rapidamente, o universo comega ser domi-
nado pela radiagao e a entropia por volume comovel estabiliza-se, é este o inicio da era do
universo descrita pela cosmologia padrdo. A temperatura inicial deste regime vem dada

entao por:

_ 0.56(my,L,) /2

Tpr=T(t=T,")~— 1 *F
R ( ) N(TR)1/4

° (3.57)
Se considerar N(Tgr) = 2 que sao os graus de liberdade para fétons, temos para Tg,

Tr=T(t=T,") = 0.5(mul,)"? (3.58)

Para este tempo relacao entre pr e Tg fica:

(mepl)2

3.59
107 ( )

PR =

Se em (3.57) usamos o valor de N(T') do modelo padrao de particulas, SU(3) ® SU(2) ®
U1) 2], N(Tg) ~ %7 ou seja N(Tg) 2 100, obtemos uma temperatura estimada do

reaquecimento Tg do ordem de:
Tr < 0.17(Tymy)'/? (3.60)
Se assumir que I' < m < 10_7mpl7 obtemos:
Tr < 10™%my ~ Tour (3.61)

Este é um dos resultados mais conhecidos do reaquecimento, e uma das causas pelas quais
precisou se ter um estado inicial no reaquecimento, o qual gere de uma maneira mais
efetiva particulas e aumente a temperatura do reaquecimento. Se a temperatura obtida
em (3.61), fosse a temperatura que tinha o universo na época de radiagao subseqiiente
a inflagao, nao se gerariam defeitos na escala GUT, e portanto bariogénese em modelos
GUT nao aconteceria, embora se tenham outros modelos para bariogénese nos quais nao

é necessario ter T =~ Tgyr para bariogénese ter acontecido.

3.2 Preaquecimento

O processo do reaquecimento, como se mostrou anteriormente é um processo intuitivo

sobre o que pode-se sustentar o aquecimento do universo apés inflacdo. Porém, se muitas
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particulas ¥ ou x sao geradas devido a efeitos relacionados com estatistica de Bose, a
probabilidade dos decaimentos seria maior. Isso poderia levar uma producao explosiva de
particulas, impedindo uma andlise perturbativa como a feita na secao anterior. A maior
parte da energia do inflaton ao final da inflacdo é homogénea e esta armazenada no modo
k = 0 do inflaton. Se o potencial do inflaton tiver um minimo, esta energia vai oscilar
de uma maneira perfeitamente coerente, é esta coeréncia a parte chave da matéria desta

secao [30].

Para a andlise desta secdo vamos usar como potencial do inflaton,

Vip) = %m%Q (3.62)

Anteriormente estudou-se que, apés inflagdo, o inflaton comega a oscilar ao redor de p = 0,
e que a amplitude das oscilacoes vai decrescer por causa da expansao do universo, da forma,
(3.10), (3.11). Como o nimero de ocupagao do inflaton no modo k = 0, é muito grande,
ap6s inflacao pode-se considera-lo el como um campo cldssico. Portanto, em primeira apro-
ximagao, pode-se considerar o inflaton como uma forga externa, cldssica, atuando sob os
campos ¥ e Xk, como o inflaton é dependente do tempo, as massas efetivas destes campos
mudam rapidamente. Isto levaria uma excitagdo nao -adiabética das flutuacoes do ¢, por
ressonancia paramétrica. Entao, a visao anterior do inflaton como uma grande colecao de
particulas estatisticamente independentes, nao existe mais, e a coeréncia espacial e tem-
poral do inflaton pode causar um cendrio diferente ao estudado na secao anterior, o qual

evoca um novo processo, o “ preaquecimento” .

Para fazer a andalise mais simples, vamos considerar como termo de interagao:

1
Ve, x) = 59°°x (3.63)
que descreve a interagao entre o campo classico ¢, e o campo quantico, x, no lagrangiano
(3.25). A representacao de Heisemberg do campo quantico Y, é:
1

ey / (&ka(t) exp(—ik.x) + dzx’,;(t) exp(—z’k.x)) d3k (3.64)

X(tv X) = (27T)

onde ay e dz, sao os operadores de criagao e destruicao. O potencial total efetivo para

este sistema, e a massa efetiva para o campo x sao:

1 1
Vo= §m2s02 + 592<p2x2 (3.65)
*Ver(on)
mies = g = 99 (3.66)

Para um background de Friedmann plano, com fator de escala a(t), as auto-fungoes i (t),

satisfazem a equacao; f

. a . k2
X 3=k + <a2 + g2s02> xk =0 (3.67)

fNesta equacdo néo se considerou a massa nua do campo y; normalmente ela é considera em casos de

producao de particulas super massivas durante o preaquecimento.
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Uma forma de derivar esta equagao é mediante a equagao covariante de Euler-Lagrange,

[2];

Du("%) +V'(x) =0 (3.68)
DA\VH = 0\V# 4+ T4 V? (3.69)
Portanto,
0(0°%) + 0:(9'%) + T0,(9°%) + T, (9°%) = V' (%) (3.70)
Considerando as quantidades,
- 1 / (s (1) exp(—ike.x) + af X (1)(ik) exp(—ik.x) ) d°k (3.71)
(2)3/2

o'y = (2771)3/2/ (&ka(t)(;k) exp(—ik.x) + &,txz(t)(%) exp(—ik.x)) Pk (3.72)

9o(0°%) = (%1)3/2 / (300 (1) exp(—ikx) + LX) () exp(~ik)) ') (3.73)
) _ 2 2
000 = i [ (a0 ) (ko) + i (0 g expl k) ) Pk (3.74)

Para a parte que inclui os simbolos de Christoffel, se obtém;

I0,(9°%) =0 (3.75)

; . 3a 1 SN . SN ‘
[5,(0°%) = ” [(27T)3/2 / (ak)Xk(t) exp(—ik.x) + alxk(t)(zk‘) exp(—zk.x)) dgk] (3.76)
em que se considerou a métrica FLRW, para um espaco-tempo plano,

g = Diag(—1,a?(t),a?(t),a?(t)), e os I' como;

il

e = % (Okgij + Ojgi — Ngjk) (3.77)
i _a i
Yo = 56” =T, (3.78)
Portanto D,,(0"x) fica;
1 - . At ek (s ,
D, (0"x) = W / (aka(t) exp(—ik.x) + aLXk(t)(zk) exp(—zk.x)) d3k
1 —k? k2
+—— / e (1) (— ) exp(—ik.x) + al i (1) (%) exp(—ik.x) | d°k +
(27)3/2 a? RARR 02

% {(273)3/2 / (@)X () exp(—ik.x) + af i (8) (ik) eXP(—ik.x)) d3k} (3.79)

A derivada do potencial (3.63), com respeito a x é;

. 1 R ) ok .
—V'(p) = —g°¢*X = —g*¢° [3/2 / (am(t) exp(—ik.x) + a} xj(t) exp(—zk-X)) d?’k]

(2m)
(3.80)
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Agora substituindo os resultado obtidos,(3.79) e (3.80) na equagao (3.68), se obtém
conseqiientemente, as equagoes:

]{72
il (m )+ BHYG (1) + 007 + Xkt >) explik.x) = 0 (3.81)

. . . —k? )
Q. (Xk(t) + 3Hx(t) + 720X + aZXk(t)> exp(—ik.x) =0 (3.82)

Da ultima destas equagoes se reproduz (3.67).

Agora introduzindo um novo campo escalar Xy, para simplificar os calculos:

X = (‘“”)3/2 i (3.83)

ao

Calculando as derivadas do xj, em termos do novo campo escalar;

Xk = —% (aéz))f’ﬂ (“;?) X + (“M) - Xy (3.84)

ap
30" ><>

a(t)\ —5/2 73/2 )
_g ( CEO ( ) X (3.85)

Substituindo estas derivadas na equagao (3.67), finalmente se obtém;

Xp +wi()Xp =0 (3.86)
,3()—228+SQ+ 2 Q—ZHQ (3.87)

Agora, considerando que no regime do preaquecimento a expansao do universo é gradu-
almente desprezivel, vamos tomar o fator de escala como una constante, a(t) = ag(t) = 1,

portanto X = xx. Uma solugdo para (2.15),com H = 0, e o potencial (3.62), é
v = $psinmt (3.88)

Substituindo a soluc¢ao anterior em (3.86), e mudando & varidvel ¢ por, z = mt — 7 /4, se

obtém:
ek 252

o
0 _ 9 50 cos 22> X =0 (3.89)

2m* X} + (k’2

Onde se fez uso da identidade sin?(2z — 7/2) = (1 — cos 2z — 7/2) /2, e as primas denotam
derivagao com respeito z. Definindo as quantidades,

k> + > 03/2

A = 5

- (3.90)
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252
g°®5/2
¢=" (3.91)
(3.89) fica:
X7+ (Ax — 2qcos22)x =0 (3.92)

Esta equacao tém a forma da conhecida FEquacdo de Mathieu, a qual pode-se resolver

usando o Teorema de Floquet [31], segundo o qual uma equagao diferencial do tipo:

v +Q(z)y =0 (3.93)

na qual @Q(z) é uma fungao real ou complexa continua por tramos, definida para todos os

valores da variavel real x periédica e com um periodo minimo de:
Qx +7) = Q(x) (3.94)
Temos entao dois solugoes diferencidveis y1(t) e y2(t) e a equacao caracteristica:
P = y(m) +ya(m)lp+1=0 (3.95)

com autovalores p; = exp(iam) e ps = exp(—ian). O teorema de Floquet planteia que se

p1 # p2, entao (3.93) tem duas solugoes lineares independentes:

fi(x)
fa()

exp(iam)p1(z)
exp(iam)pa(x) (3.96)

As solugoes desta equacao descrevem uma instabilidade exponencial dentro de um conjunto
de bandas de ressonancia. A interpretacao fisica desta instabilidade no nosso assunto é que
corresponde ao crescimento exponencial dos nimeros de ocupacao das flutuacoes quanticas,
o qual pode-se interpretar como criagao de particulas Ap. A. Portanto de (3.92) se obtém

duas solucoes da forma:
x1(t) = exp(ut)hi(t) (3.97)

X2(t) = exp(—pt)ha(t) (3.98)

hi(t) e ha(t), sdo fungdes periédicas com periodo m ou 27. p é conhecido como o indice de
Floquet ou expoente caracteristico; em geral é um nimero complexo [32], em fungao dos
parametros Ay e ¢, as regides para as quais Re(u) > 0 s@o chamadas regides instédveis, e
as solugoOes nestas regides estao sob ressonancia paramétrica.

A intensidade da ressonancia depende das varidveis Ay e ¢, esta descreve-se pelo mapa de
estabilidade/instabilidade da equac¢do de Mathieu, na figura 3.2. Segundo o teorema de
Floquet, quando A e ¢ caem em uma banda instavel a perturbagéo xp, cresce exponen-
cialmente. Fixando o k para um ¢ < 1, a largura de estabilidade da banda é pequena e a
expansao do universo reduz a ressonancia do campo. Esta regiao é conhecida como banda
de ressonancia estreita. Do contrario, se tiver ¢ >> 1 o regime é conhecido como banda de
ressonancia larga. Se considerar o crescimento dos modos, a banda de ressonancia larga

pode ocorrer para uma regiao grande dos parametros espago e momento, o que faz a taxa
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Figura 3.2: Gréfico de contorno de p como funcao de Ag e . As bandas de ressonancia

estreita e larga encontra-se na direita da reta A=2q.
de crescimento das particulas y; muito mais eficiente que na banda de ressonancia estreita.

O objetivo é achar os valores de k que levariam a um crescimento exponencial dos
modos (ressonéancia), para assim conhecer se o processo da criacao de particulas é eficiente.
Uma forma de fazer isto é fixando um valor para ¢ e depois achar os valores de Ay para
os quais a equacao de Mathieu tém solugoes © = 0. O padrao das regides de estabilidade/
instabilidade, no plano (Ag, q), sdo simétricas com respeito a ¢ = 0. Portanto, vamos ter
em conta somente a regido ¢ > 0. As solugoes pares tradicionalmente sdo rotuladas Ag, e
os impares By,., 7 um inteiro positivo. Da teoria das fungoes de Mathieu conhecemos que

> 0 para valores de Ay que estejam entre Ap, e By, no mesmo valor de r.

3.2.1 Banda de ressonancia estreita

Vamos assumir que para um ¢ fixo variamos k, ou seja segundo a figura 3.2 estamos nos
movimentando numa linha vertical no mapa de instabilidade. Para ¢ < 1 a banda de
ressonancia é estreita e se cumpre a relacio: Ay = r2.

O méximo expoente caracteristico em cada banda pj, .~ e a largura de cada banda
A Ay, dependem ambos do fator ¢". Portanto, a primeira banda de instabilidade em g = 1

¢é a mais importante. Para [ = 1 pode-se derivar a relagao:

o= 5V E — (A~ 1) (3.99)
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Figura 3.3: Ressonancia paramétrica estreita para as particulas criadas, q=0.1. Figura
tomada de [24].

As raizes reais estao no intervalo 1 — ¢ < Ax < 1+ ¢ e seu valor maximo é ¢/2.
Substituindo esses limites em (3.90), encontramos os valores do modelo para os quais

se tem ressonancia estreita:
By = (K*+m2)Y* <m (3.100)

Ou seja os correspondentes modos X, crescerao em uma taxa maxima de exp(gz/2) Uma

interpretacao simples deste termo é o espalhamento (2 — 2) de particulas ¢ em particulas

X [33].
Vamos considerar ny, o nimero de ocupagao de particulas y comével com momento k:
T 0.0 x| -2 (3.101)
P w? F 2 '

Quando os modos crescem como Xy  exp(gz/2) o nimero de particulas x cresce como
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exp(gz). Substituindo os valores dados para ¢ e z temos:

g*®3/2
ng exp(W(mt —7/4)) (3.102)
Concluimos entao que, no regime de ressonancia paramétrica, a taxa de produgao de
x-particulas é exponencialmente proporcional & quantidade de particulas produzidas no
inicio do preaquecimento, esta é a razao pela que se apresenta o crescimento exponencial
do numero de particulas.

A figura 3.3 mostra a ressonancia paramétrica estreita para o campo x no potencial

Vip) = m22‘p2 em g ~ 0.1 e Ay =1 [33]. O gréfico superior mostra o crescimento de yy
para o momento k que correspondente 4 maxima velocidade do crescimento. O grafico
inferior mostra-se o logaritmo do nimero de ocupacgao para o mesmo modo, escolheu-se
N inicial = 1. Do grafico observa-se que o ntimero de particulas cresce exponencialmente
e da inclinagao da reta se obtém o valor de py ~ 0.05 ~ ¢/2, justamente como se derivou
em (3.99).Esta relacdo nos disse que wy, varia adiabaticamente, ou seja varia lentamente

com o tempo.

3.2.2 Banda de ressonancia larga

g2 <I>(2)/2
4m?

seqiientemente muito grande. Neste regime para g > 1 temos a banda de ressonancia larga

Para oscilagoes com uma amplitude grande ®y, a quantidade ¢ = pode ser con-
a qual ocorre para grandes valores de k. O parametro p pode ter valores muitos grandes
e o reaquecimento ser portanto muito eficiente. Na equagao de Mathieu a ressonancia
apresenta-se para modos T% = Ap — 2q. Se k > 1, temos a relagdo Ap > 2q para esta
banda de ressonancia.

Como ¢ > 1 entdo 2¢®3 > m?. Portanto a massa efetiva das particulas Y, mgf =
mi—i— g%p?, vai ser muito maior do que a massa do inflaton. Conseqiientemente, a freqiiéncia
de oscilagdo w(t) = \/W do campo x é muito maior da que do campo ¢, ou
seja, dentro de um periodo do campo ¢ o campo x faz um nimero de oscilagoes do ordem
de ¢*/2. A amplitude de x, cresce para ¢(t) muito pequeno e é minima nos pontos nos
que a fregiiencia é maxima j& que: |yx| o< w(t)~1/2. Para valores pequenos de ¢(t) a
amplitude do x é muito grande e w deixa de cumprir com a condicao de adiabaticidade.
Da teoria WKB, sabemos que se w varia devagar com o tempo a solugao da equagao pode-
se aproximar aqueles valores nos quais W}% é constante. Para este caso, como analisou-se
anteriormente, a amplitude de x nao cresce, ou seja nao se tem producao de y-particulas.
Agora, se a massa efetiva mudar rapido, ndo é mais possivel usar a aproximacao WKB.

Vamos introduzir a razao:

R, =% (3.103)

Para |R, < 1| se tem a regiao de adiabaticidade e o n; ¢ um invariante adiabético que
nao muda com o tempo. Para |R, > 1| o n; ndo é mais invariante adiabatico e espera-se

producao de particulas.
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Figura 3.4: Ressonancia paramétrica larga para as particulas criadas, q= 200. Figura

tomada de [24]
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Figura 3.5: Figura do Potencial Coleman-Weimberg em funcao de x

No nosso exemplo, usando a condic¢ao k/aH < 1, pode-se aproximar:
[ m
Ry~ 2~ 12 (3.104)
ge g
fazendo ¢ ~ myp, o R, vai divergir sempre em ¢ — 0. Como se ilustra na figura
3.4, em cada ¢ = 0, a amplitude do y muda e aumenta: portanto, temos producao de

particulas em cada oscilagao.

3.2.3 Preaquecimento Taquidnico

No universo primordial a quebra espontanea da simetria ocorre a través de uma transicao
de fase térmica.

Recentemente em alguns modelos inflacionarios considera-se que também pode ter
acontecido quebra de simetria apds o periodo inflaciondrio, e atualmente é uma das me-
lhores solugoes para conseguir maior eficicia na criagao de particulas. Usualmente a quebra
espontanea da simetria aparece devido as instabilidades taquionicas de um campo escalar
perto do topo do potencial efetivo. O processo no qual a energia do campo escalar e
transferido as oscilagoes inomogéneas devido as instabilidades taquidnicas é denominado
preaquecimento taquionico. A teoria de quebra esponténea de simetria é muito compli-
cada e tem de fazer-se contas além de métodos perturbativos, entao usualmente sao usadas
simulacoes de rede na andlise que incluem preaquecimento taquionico.

Na figura 3.5 se mostra um dos exemplos mais representativos do preaquecimento

taquidnico em nova inflagdo o potencial Coleman-Weimberg:

1 1 1
V(p) = 1)\(,04 [m'f‘ - 4] + 1—6)\214 (3.105)

Do gréfico encontra-se que o potencial tem seu valor maximo em Vp = (1/16)\v?, e
-1
seus minimos, V(¢) = 0 em ¢ = +v. O termo no potencial: —\¢?, jimplica a pre-

senca de fases taquidnicas. Este termo negativo de instabilidade leva que em uma parte
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do potencial, os modos das flutuacoes quanticas do campo sejam muitos mais amplifica-
das. Em termos da ressonancia paramétrica anteriormente estudada, a amplificacao dos
modos levara ter uma caracteristica de Floquet pj muito maior apds terminar o regime
taquionico. Portanto a producao de particulas ¢ do campo inflacionario pode levar a
particulas muito massivas, e o ntimero de particulas y criadas pelo decaimento das ¢-
particulas vai ser muito maior que se tiver um modelo que apresente somente ressonancia
paramétrica. Como resultado das instabilidades taquidnicas se obtém flutuacoes quanticas
com grandes comprimentos de onda @i ~ exp(tv/m? — k?), para os primeiros modos de
oscilagdo k < m. Portanto os niimeros de ocupacao ny, ng + 1/2 = 1/2| exp(tv'm? — k?)|?
vao ter crescimento exponencial. Esses grandes niimeros de ocupagao permitem tratar os
modos como ondas semiclassicas e encontrar solugoes das equacoes da evolucao do campo

mediante simulacoes de rede.
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Capitulo 4

LATTICEEASY: Um programa
para simulacoes de rede para
campos escalares em um universo

em expansao

4.1 Simulacoes de rede

Ao longo da anélise desenvolvida nas secoes anteriores tratou-se sobre o preaquecimento e
a dificuldade em resolver suas equacgoes, quando consideradas as interagoes mutuas entre
as particulas criadas com grandes nimeros de ocupacao ng, que nao permitem tratar o
processo perturbativamente. Esses fatores tornam quase impossivel resolver as equagoes
obtidas analiticamente. Existem porém os métodos de simulagao de rede amplamente
usados em modelos de matefia condensada.

No capitulo trés encontrou-se que apos inflagdo terminar temos que resolver equagoes
auto-consistentes para o campo escalar ¢, geradas devido a4 producao de particulas pelas
oscilagoes do . Mas no preaquecimento taquionico estas flutuacoes crescem exponencial-
mente levando a uma grande produgao de nimeros de particulas do campo.

Vamos considerar no potencial,

Vip) = %( 2 —0?)? (4.1)

uma perturbacao dpp do campo . Se a componente homogénea do campo em ¢t = 0 é

(p) =0, a massa do campo vai estar dada por [3]:

m?o = —m? + 3\ <5g02> (4.2)

Se numa oscilagao <5<,02> cresce até o valor de v, o que pode acontecer porque as
perturbagbes com k < m apresentam crescimento taquidnico, a massa do campo em (4.2),
passa a ser positiva:

2

my, —m? + 3 02 ~ 2m? (4.3)
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Porém o resultado que se obteve usualmente na simulagao é diferente: a simetria é
quebrada apds mais de uma oscilagao. Essa diferencia vai levar uma andlise mais profundo
do preaquecimento em modelos com preaquecimento taquionico. Na simulacao a média
dos valores de <5<,o%> e (¢r), sao calculados para obter os valores dos nimeros de ocupagao
criados neste regime.

Entao embora possam ser usados métodos perturbativos como as aproximacoes de
Hartree ou 1/N para ter em conta os efeitos de backreation, também é necessério se
implementar os efeitos do espalhamento das particulas criadas as quais devido a seu grande
numero de ocupagao nao podem mais ser tratadas como perturbagoes. Pode-se resumir
entao que na andlise do preaquecimento taquionico é mais pratico usar simulacdes. No
desenvolvimento central deste trabalho vamos usar um programa de simulacdo de rede
chamado LATTICEEASY [6].

4.2 LATTICEEASY

LATTICEEASY é um programa feito na linguagem C desenvolvido especialmente para o
estudo do preaquecimento, disponivel gratuitamente no link [7]. Ele faz simulacoes de rede
da evolugao de campos escalares interagentes, em um universo em expansao.

Ja se descreveu ao longo deste trabalho que a evolucdo do campo escalar® no regime
do preaquecimento envolve interacoes nao perturbativas, com ntimeros de ocupagao ex-
ponencialmente grandes em estados longe do equilibrio. Embora se possam usar nestas
condicoes aproximagoes como a aproximagao de Hartree entre outras , nao é suficiente ja
que as flutuagoes do campo crescem até o ponto de nao poderem ser mais consideradas
pequenas perturbacoes. Esse fato faz que métodos como os anteriormente mencionados
nao descrevam bem o processo.

Dos estudos feitos em diferentes tipos de modelos inflacionérios [6], se encontrou que
o preaquecimento amplifica estas flutuacoes em grandes escalas em poucas oscilagoes do
campo escalar. Uma maneira de trabalhar com esses sistemas ¢é através de simulagoes de
rede, as quais resolvem as equagoes classicas do movimento geradas pelas flutuagoes do
campo. Embora resolver estas equacoes classicamente exclua de possiveis efeitos quanticos,
no comeco do preaquecimento estes efeitos sao exponencialmente pequenos.

O programa LATTICEEASY usa o método staggered leapfrog para resolver as equagoes
diferenciais. Vamos usar a varidvel f para representar o campo escalar na andlise desta
secao. O método é o seguinte. O programa armazena em cada passo os valores do campo
f e as suas derivadas f em dois instantes diferentes t e t — dt/2 respetivamente, o intervalo
dt escolhe-se segundo conveniéncia em cada modelo. Os valores das derivadas sao usados
para avancar num dt e com os valores do campo calculam-se as segundas derivadas f em
t, na sua vez com esses valores encontra-se o novo valor de f em t + dt/2. E finalmente

este novo valor de f é usado para calcular f em ¢t + dt e recomecgar o processo novamente.

*Ou campos se considerar modelos inflaciondrios como inflagdo hibrida
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Esquematicamente seria:

f(t) = f(t—dt)+dtf(t—dt/2)
flt—dt/2) = f(t—dt/2)+dtf[f(D)]
flt+dt) = f(t)+dtf(t+dt/2) (4.4)
A precisao e estabilidade deste método baseia-se em que a partir do f o f , possa ser
calculado, portanto o programa inclui um reescalamento das varidveis da maneira que o

f seja eliminado das equagoes. As equagoes que o LATTICEEASY resolve s&o em primeiro

lugar a equacao de movimento do campo (2.15), esta expressao ficam em termos do f:

. . av(f)_
F4+3Hf+ il (4.5)
a
H=- (4.6)

Também se expansao é incluida de maneira auto-consistente o programa também cal-
cula as equagoes de Friedmann:
4dra

@ =———(p+3p) (4.7)

() -5, (48)

Embora qualquer uma destas duas equacoes seja suficiente para calcular a expansao, o
programa usa uma combinacao das duas por conveniéncia computacional. As equacoes do
campo sao resolvidas no espago das configuracées com cada ponto de rede representando
uma posi¢do no espago. As condigoes iniciais sdo escolhidas no espago dos momentos
usando a transformada de Fourier para obter os valores iniciais do campo e suas derivadas
em cada ponto da rede. Os valores inicias sao dados por flutuacées quanticas cuja dispersao

é caracterizada por:

1
(I£el?) = Yor (4.9)
wi=k*4+m? (4.10)
0%V

onde fi é a transformada de Fourier do f.
Vamos agora derivar as equagoes do programa e os reescalamentos usados. Do lagran-
giano (2.9) para FLRW, em termos do f a equac¢ao de movimento, considerando variagoes

espaciais do campo V¢ = 0, fica:

. a; 1 _o oV (f)
el S 4.12
f+3af a2Vf+ af 0 ( )
Para facilitar os cdlculos se usa o reescalamento,
pr‘ = Aarf
Ty = BT
dt,, = Ba’dt (4.13)



Para expressar (4.12) nas novas variaveis, substituimos:

a = Ba’d

¢ BS/_E s—rpgl . s—r—1_/

f - CLf _A(a pr ra afl”")
BZ

a257r " + (S . 2r)a2sfr71a/fl/w o T(S o 1)a2377"72a/2fpr . Ta2sfr72a//fpr)

JH = A( pr

Usando o potencial
AQ
Vir = ﬁa*smv (4.14)
a (4.12) fica:

/

a
For (s =20+ 3)— fy =

25—272 a'\’ a”
a =N fpr — (s =1+ 2) <a> —i—r; for +

OWpr
O fpr

As constantes A, B, s e r, sdo escolhidas de tal maneira que eliminem a primeira deri-

=0 (4.15)

vada da equagao acima e que cumpram com outros requerimentos que melhorem a precisao
da simulagao.

No final estas constantes ficam:

A=— 4.16
7 (4.16)
fo o valor inicial do campo f.

B = \/eplfy P2 (4.17)

6
= 4.18
"T o+ (4.18)

2-p

=3— 4.19
"T%18 (4.19)

Onde as constantes cpl e ( sdo expressadas ao tomar o termo dominante do potencial, da
maneira:

cpl
Vdominante = %fﬁ’ (4'20)

sendo (3 o exponente dominante do potencial. Como exemplo, no potencial V() = Z(gp —
v?)? as constantes (3 e cpl serdo, 3 =4 e cpl = \.
Entao finalmente usando os valores anteriores para as constantes a equacao que o

programa resolve é:

4 — 7\ 2 " .
fl,;”” — a_4(4_ﬁ)/(2+ﬁ)v]2)rfp7’ _ <6ﬁ (a ) + 6 a ) pr + d‘/p _ O (421)

2+6)2 \a 2+43 a dfpr
Vir = . a0y (4.22)
Cplfo
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E necesséario incluir condigoes iniciais na rede, as quais sao: os valores homogéneos
dos campos e as suas derivadas, as flutuacées dos campos e das suas derivadas e o valor
inicial da constante de Hubble. Os valores vém escolhidos no programa embora possam

ser mudados para a conveniéncia do modelo a tratar.

4.3 Parametros ajustaveis

Existem trés tipos de parametros que podem se ajustar dependendo do modelo: parametros
gerais como o tamanho da rede, parametros especificos do modelo e parametros que con-
trolam a saida do programa.

Estes sao alguns dos parametros gerais mais importantes:
e NDIMS- Numero de dimensoes. pode ser 1, 2 ou 3.

e N- nimero de pontos por dimensoes.
numero de pontos total na rede é: N*NDIMS.

e nflds- nimero dos campos.

e L- O tamanho da caixa em unidades de distancia reescaladas.
e dt- Tamanho do intervalo de tempo.

e tf- Tempo final até o qual o programa deve ser executado.

Uma parte importante destes parametros sao os valores escolhidos para N, L e dt, os
quais dependem do modelo que vai se analisar e da poténcia do computador em que se
trabalhara. Por exemplo o valor do dt deve-se escolher de tal maneira que seja menor
do que os periodos caracteristicos do modelo. A escolha do numero de pontos de rede
depende muito do computador, por exemplo ao passar de N a 2N em 3 dimensoes vai se
usar 8! mais memoria do computador. As dimensoes fisicas da caixa podem-se obter da

maneira simples:

L
Ltisico = B (4.23)

4.4 Output

Apés executar o programa se obtém, entre outros, os seguintes dados:

spectra(), calcula ng, wyz2, | 7] e | f|> para os respectivos k num tempo dado, também

ny em funcao do tempo para diferentes modos k.
histograms(), cria histogramas da distribui¢ao espacial do campo.

energy (), calcula as componentes da densidade de energia em instantes determinados.
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Capitulo 5

Reaquecimento no modelo de

inflacao quintessencial

V(9) = 1(¢” — 0%’

Como mencionou-se anteriormente no Capitulo 2, os modelos de inflagdo quintessencial
tentam descrever mediante um sé campo escalar as duas expansoes aceleradas que segundo
conhecemos tem experimentado o universo. Neste capitulo também foi introduzido o po-
tencial (2.60) e os valores especificos para os quais a inflagao teria acontecido neste modelo.
Também foi mostrado, que para grandes escalas de energia no universo primordial, a parte
imaginaria do potencial que representa o campo de quintessencia nao muda. Portanto este
termo nao vai representar nenhuma parte importante no estudo do reaquecimento e pode

ser desprezado. Assim, o modelo o qual vai-se analisar fica:
4

m
4N

2
V(e) = eV = ot et

. (5.1)

Ou seja o potencial V(®) em 2.60 é expressado como o potencial da equagao anterior com
¢ real, mi = M2, A < 1. O valor do v foi escolhido convenientemente como v = \/(mel,
ja que encontrou-se apés uma andlise simples que para valores maiores de v o campo ¢
nao apresenta instabilidade taquionica e para valores menores o campo ia se manter muito
tempo na regiao taquionica; este comportamento é mostrado na figura 5.1, na qual se
graficou o campo ¢ em funcdo do tempo para diferentes valores de v. Igualmente na
figura 5.2 graficou-se ¢ em fungao de t para diferentes valores iniciais ¢p, no mesmo valor
do v = \/(mel, como se mostra o comportamento do campo nao presenta grandes
variagoes se mudar o ¢g. Para o valor inicial do campo foi escolhido ¢g = 2.83v = 0.4m,.
Nestas duas figuras forem usadas as mesmas substitui¢oes que em (2.66).

Vamos obter de (5.1), dados do potencial para analisar os diferentes regimes do rea-
quecimento. V(0) = mT4 ¢ a energia potencial inicial do campo. O médximo encontra-se
em ¢ = 0 e tém dois minimos em ¢ = +w, figura como na2.3. O valor da curvatura no

méximo é V"(0) = —mi e a curvatura é nula para o valor do campo ¢ = v/v/3.
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0.4my,. e diferentes valores de v. Pontilhado

Figura 5.1: ¢ Vs. t para o valor fixo de ¢g

0.02m,y.

v = lmy, tracejado v = 0.01my; e linha v
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Figura 5.2: ¢ Vs. t para o valor fixo de v = v/0.02m,, e diferentes valores de ¢¢. Pontilhado
¢o = 8v, tracejado ¢g = 1.5v e linha ¢g = 2.83v.
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5.1 Parametros usados na simulacao

Para calcular a densidade de particulas geradas efetuou-se uma simulacdo de rede em
LATTICEEASY. Os parametros do programa, que ja foram explicados no Capitulo 4, para

o potencial (5.1) ficam:

1
A= (5.2)

B = VA0.4)71H2 = 0.4v/A (5.3)
r=1 (5.4)

s=—1 (55)

Tomando como termo dominante do potencial (5.1) a:

A
Vdominant@ = Z¢4 (56)

B =4, cpl = A, substituindo nas equagoes (4.13) obtemos:

bpr = ag/0.4
Tpr = 0.4V
dt,r = 0.4V Xa"ldt (5.7)

Outros parametros usados na simulacao sao: NDIMS = 1, dt = 0.01, tf;pne = 200 e
L =1000 e N = 256.

5.2 Instabilidade taquionica e quebra espontanea da sime-

tria

O desenvolvimento de instabilidades taquionicas neste modelo depende das condicoes ini-
ciais [34] . Usualmente considera-se o campo ¢ tem uma componente homogénea acompa-
nhada por uma flutuagao quantica pequena, o que levaria a quebra espontanea da simetria.
Segundo [34], esta aproximagao é inadequada ji que nao descreve a criagao de efeitos to-
poldgicos, os quais sao de grande importancia no problema.

A andlise das instabilidades taquibnicas nesta secdo vai se trabalhar segundo [34].
Vamos considerar que inicialmente o campo nao tem nenhuma componente homogénea

(¢) = 0, consideremos a equagao para as flutuagdes do campo escalar.
S+ (B + V") =0 (5.8)

Os modos com k < my, crescem exponencialmente, ja que V" < 0, estos modos descreveram
flutuagoes quanticas na fase simétrica ¢ = 0 perto de t = 0. Assumindo que os modos tém a

~ o ~ . 1 .
mesma forma que as flutuagoes quanticas de um campo nao massivo, ¢, = ——exp(—ik.t+

V2k

ZE.%’) a dispersao destes modos em ¢ > 0 é:
) m dk?
(09%) = 8?exp(2t\/ m? — k?) (5.9)
0
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Para calcular a dispersao A¢ pode-sé usar a relacao:

Ap = \/(56(x))?
= V&4 (5.10)
Assumindo que a componente homogénea do campo é igual a zero:
A = &= VG = V1D
obtém-se:
(60%) = (¢*) (5.11)

J4 que estamos considerando as flutuagoes quanticas do campo, podemos considerar o

valor meio do ¢? como:

Bk
@) = (o) = [ ol (5.12)
se tem entdo para ¢(k,t)?,
Wi = i m2 _ kQ (513)

P = p = iexp(%/mQ — k27) (5.14)

Obtemos

2
:/47Tk dkiexp(Q\/ m? — k21)

8n3 2k
4 1
:/gk(jk2exp(2 m? — k27)
0
dk?
s= [ ——sexp(2vV/m? — k7 .

o2 (2vVm? — k%7) (5.15)
7r

Os limites de integragao serao desde 0 a m ja que até esses valores do k a teoria nos diz que
teriamos perturbacgoes taquionicas. Fica entao a expressao para a dispersao das flutuacoes

quanticas crescentes da seguinte maneira:

" dk? exp(2mt)(2mt — 1) + 1
2\ _
(097) = / @e:vp@ m? — k?71) = 16222 (5.16)
Para perturbagoes iniciais usa-se 7 = 0 no exponente,
m dk.Q m2
<5¢2>per.ini. = /() @ - g (517)
A dispersao inicial é
2 m’
(50%) = - (5.18)

e a amplitude média inicial das flutuacgoes:

5p = — (5.19)



Se a amplitude desta onda cresce exponencialmente até chegar a o ordem do v = mgy/ VA,
o universo vai se dividir em dominios de tamanho do ordem md_)l, nos quais os valores
do campo variam desde O(v) até O(—wv). Grande parte da energia V' (0) é transferida ao
gradiente da energia do campo quando ele percorre até o minimo do potencial. Uma das
previsoes do modelo é que o preaquecimento taquidonico pode-se completar somente numa,
oscilagao, devido que o estado inicial contém um grande numero de flutuagoes quanticas
com diferentes fases crescendo em diferentes taxas o que leva eventualmente para uma
distribuicao gaussiana aleatéria do campo, portanto nao pode-se ter a energia total de
volta para o campo alcangar novamente o valor ¢ = 0.

O crescimento taquidnico das flutuagoes deve parar em /(0¢?) ~ v/2. j& que apds o va-
lor da curvatura em ¢ ~ v/ (ﬁ), ¢é nulo e posteriormente passa a ser positivo, terminando
assim o regime taquionico. O crescimento taquidnico para e passa-se ao crescimento das
oscilagoes descritas pela ressonancia paramétrica. O tempo no qual o regime taquidnico

para t,, pode-se derivar da equagao (5.16),

ty = Llng (5.20)
2m¢ A
C uma constante do ordem ~ 102. O objetivo da anélise no preaquecimento em um modelo
determinado é encontrar se o processo ¢é efetivo e consegue a criagao de particulas do
campo inflaciondrio. Entao vamos estudar o nimero de ocupacao de particulas criadas ng.
Embora para o regime taquionico nao se tenham de maneira estrita criacdo de particulas
pode-se interpretar este como o numero de ocupacao de particulas criadas apds o fim
deste regime. Para mé > 0 o ny é descrito por (3.101), para mé < 0,wy, seria imaginério
portanto esta definicdo para ng nao funciona, porem equivalentemente podem-se usar
wi = \/k% + mg|? ou wy, = |k| [34]. A o mudar do regime taquiénico ao de ressonancia
paramétrica mi > 0 os valores de wi e n; tém um bom emparelhamento entre ambos
regimes.
Uma possivel maneira de estimar nj é supor que o crescimento para k < m, é expo-

nencial, usando o tempo t, tem-se entao:
ng ~ exp(2myts) = O(10H)A"1 > 1 (5.21)

Para o valor de A considerado no modelo que usamos, percebe-se que o valor de n; para
as flutuacoes com k < my é muito grande. Os modos das flutuagoes que crescem no inicio
do regime taquidnico vao ter uma amplitude consideravelmente maior.

Uma andlise completa do processo do preaquecimento inclui também ter em conta
backreaction e efeitos de re-espalhamento como ja foi mencionado no Capitulo 4, é preciso
usar simulagoes de rede como LATTICEEASY. Na figura 5.3 representa-se o valor meio do
inflaton (¢) em funcao de t. As linhas horizontais indicam os valores até os quais vamos ter
o crescimento das flutuagoes taquionicas ~ ¢p/2 = +0.2. Os valores do (¢) e ny nas figuras

estdo em unidades do programa, ¢ em unidades de ¢g e k em unidades de (qbgﬁa_l)_l
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Figura 5.3: Valor meio do campo em fungdo do tempo. As linhas horizontais indicam as

regides do regime taquionico.
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Figura 5.4: n; em funcao de k, para os tempos t = 30 e t = 200.

5.3 Producao de Particulas

Para calcular a quantidade de particulas criadas se usou o ng do output de LATTICEEASY.
Dos dados obtidos fizessem os graficos para o ng em funcao de k nos tempos t = 30 e
t = 200, figura 5.4 e o grafico ny em funcao de t para k =1 e k = 0.05 figura 5.5.
Analisando a figura 5.4 vemos que como esperava-se da teoria, os modos k menores
produzem um crescimento maior dos ng, e apds do campo sair da regiao taquionica o
crescimento dos nj atua a ressonancia paramétrica nos modos k£ maiores. Para o tempo
t = 30 o campo esta no percorrido desde o ¢g até o minimo, os modos com k < |mgy|, ou
seja k < 1 na figura pela substituicao feita no programa, sao excitados rapidamente. Apéds
este valor de k£ os modos ja nao sao mais excitados taquionicamente e o crescimento é
regido pela ressonancia paramétrica, este comportamento se confirma no tempo posterior
t = 200 no qual o crescimento dos np para os k < 1 foi muito mais excitado do que

para os k > 1, j4 que os primeiros passarem muito mais tempo no regime taquioénico. Na
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Figura 5.5: nj em funcao do ¢, para os k = 0.05 e k = 1.
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Figura 5.6: Nimero de densidade de particulas n(t).

figura 5.5, temos a evolugao dos n; para dois diferentes k, a evolucao para o k = 0.5 é
muito maior ji que o campo encontra-se na regiao taquionica, para k = 1 esses modos
ainda encontram-se na regiao taquidnica embora estejam prestes a serem excitados pela
ressonancia paramétrica, o crescimento é menor que para k < 1.

Em conclusao, as flutuacoes do campo atravessam diferentes regimes para k < my sao
excitadas taquionicamente e para k > mg sao excitados pela ressonancia paramétrica. Um
dos resultados obtidos na figura 5.5 é de grande interesse ja que confirma a suposicao feita
ao estudar o preaquecimento por simulacao de rede, que as flutuacoes do inflaton decaem
com numeros de ocupagao exponencialmente grandes, ou seja, que o campo homogéneo
decai em ondas semi-classicas do campo ¢.

Na figura 5.6 se mostra o nimero de densidade de particulas do inflaton n em funcao do
tempo, nela se mostra o crescimento exponencial de n e apés um decrescimento gradual até
se estabilizar. O comportamento exponencial inicial da figura é conseqiiéncia da produgao

explosiva de particulas.
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5.4 Estado Final do preaquecimento: Decaimento do infla-

ton em outros campos

Nas secoes anteriores foi mostrado que para o modelo estudado o preaquecimento é um
processo efetivo e da lugar ao decaimento do campo homogéneo ¢ em flutuagoes quanticas
dele mesmo ¢,. Encontrou-se que para o valor de ¢ < |v| = v/0.02Mp o campo entra
facilmente no regime taquidnico o que gera o crescimento exponencial das flutuagoes e
portanto do ni. Também encontrou-se que apds este regime tém lugar os regimes de res-
sonancia paramétrica larga e estreita, num processo menos eficiente mas que também gera
ng. Como introduzido no Capitulo 3, o reaquecimento compreende também o decaimento
das particulas geradas pelo campo homogéneo em novas particulas, as quais geraram sub-
seqilentemente todas as particulas existentes no universo antes da nucleossintese. Além
temos a termalizacao destas particulas o que nos vai permitir chegar até um valor da
temperatura do reaquecimento T no modelo analisado.

A maneira mais simples de estudar o decaimento das particulas do inflaton é considerar
o acoplamento introduzido em (3.63). Ao adicionar este termo o potencial fica:

A 4

2
_72_22:—7”2&47” 15 99
V(@) = (0" =) = ——0"+ 10"+ 15 + 507X (5.22)

Segundo [35] e [36], se as flutuagoes do ¢ sao excitadas a nimeros de ocupagao exponenci-
almente grandes se tera portanto & rapida producao de particulas dos outros campos que
estejam acoplados ao ¢. Embora a quebra da simetria do valor esperado do vacuo no nosso
modelo implica a geracao de termos de massa efetiva também para o campo acoplado
Entao é a massa efetiva do x quem vai nos proporcionar um acotamento para ter uma
producao eficiente destas particulas sem que seja desacelerada pela sua massa efetiva. A
massa do x desde (5.22) é, m, = g¢, no minimo do potencial serd: m, = gv.

Da se¢ao 3.2.2, temos o vinculo: 292<I>(2) > mi, necessario para ressonancia paramétrica
larga, usando esta condigao para a massa dos campos no minimo do potencial temos entao
a condigao:

9> <A (5.23)

para que modos do x sejam suficientemente excitados. Ou seja, somente vai se ter decai-
mento de particulas do campo ¢ em particulas do x se a taxa do decaimento é amortecida
por uma constante de acoplamento pequena g% < 10715,

O namero de particulas criadas x, sempre vai se manter exponencialmente menor do
que o numero de particulas criadas do ¢, ou seja que o decaimento das particulas do
campo homogéneo ¢ vai poder sempre ser descrito mediante efeitos nao perturbativos,
como tem sido feito na andlise deste capitulo. Porém no seu estado final de decaimento
em novas particulas por exemplo y, nao pode ser mais tida em conta a consideracao de
efeitos perturbativos.

Na referéncia [4] é feito uma anélise sobre o decaimento do inflaton para o momento
em que os regimes de instabilidade taquionica e ressonancia paramétrica larga nao atuam

mais sob o campo ¢. Em (3.91) para um ¢ < 1 na banda de ressonancia estreita, os
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autores mencionam como resultado que o decaimento do campo ¢ para em ® < g_1m¢,
ja que a auto-interagao do campo ¢ devido & interagao com particulas vindas do termo no
acoplamento ~ ¢2, se torna pouco eficiente se o ¢ é pequeno. Alias, os autores mencionam
que para um potencial que inclua quebra espontaneas de simetria e interagao com fermions
como no nosso modelo, o campo ¢, somente vai decair completamente se a particula escalar
¢ pode decair em outras particulas pelo processo descrito em (3.28).

Entao para este caso tomando os resultados mencionados anteriormente, a temperatura
g2
8mmeg’

final do reaquecimento segundo a equagao (3.60) sera, Tg < 0.17,/I'myy;, com I' =

4

g m
. Resultando

entdo numa temperatura de reaquecimento Tr < 10°GeV: Esse valor é o valor tipico da

como no processo mostrado na figura 3.1. Tomando my = ﬁv, r=

temperatura de reaquecimento na maior parte dos modelos do preaquecimento. Segundo a
relacao (3.61) este valor é baixo e nao satisfaz a relagdo T ~ Tgyr. Embora seja possivel
fazer algumas outras consideragoes como as referidas em [36], que tornem o processo do

reaquecimento muito mais rapido resultando numa temperatura de reaquecimento maior.
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Capitulo 6

Conclusao

Nesta dissertacao trabalhou-se em uma descricao simples sobre a cosmologia moderna,
com énfase no mecanismo do reaquecimento apos inflagao.

Atualmente a cosmologia representa um dos campos com mais previsoes da ciéncia.
Nos tltimos anos se tem feito do cosmos um laboratério desde o qual é possivel encontrar
dados que foram gerados ha milhoes de anos. Neste momento se tém muitos projetos
com motivagoes variadas. Alguns tem o objetivo de testar modelos e formalismos como os
desenvolvidos nesta dissertacao, e outros tentam descobrir muito mais informagao que nos
permita engrandecer nosso conhecimento, fazendo da cosmologia uma das ciéncias mais
promissoras em curto e longo prazo. Entdo para se ter um conhecimento geral sobre o
modelo cosmolégico moderno se faz necessario compreender toda a informacao procurada
no céu.

As simulagoes de rede representam também um papel béasico na modelagem dos meca-
nismos usados para descrever processos, por isso a importancia de se ter um conhecimento
sobre como funcionam e por que sao tao necessarias.

Ja fazendo referéncia ao reaquecimento, este texto abordou os dois regimes principais
usados neste mecanismo: ressonancia paramétrica e instabilidades taquionicas. Além disso
se fez um estudo sobre as caracteristicas de cada processo de uma maneira introdutdria.

Encontrou-se que o mecanismo de preaquecimento no modelo de inflagao quintessencial
para o potencial escolhido atravessa ambos regimes mencionados no paragrafo anterior, o
que leva a um crescimento exponencial do niimero de ocupagao de particulas, primeiro por
causa da instabilidade taquionica e posteriormente pela ressonancia. Para modos menores,
devido a quebra espontanea de simetria o crescimento dos njg é exponencial. Portanto o
mecanismo ¢ eficiente e posteriormente usou-se a teoria desenvolvida em [4] para encontrar
a temperatura de reaquecimento, obtendo T < 10°GeV. Este valor para a temperatura
¢é tipico dos modelos inflacionédrios e consegue ser suficiente para ser relacionada com o
seguinte estado da matéria criada: bariogénese em pequenas escalas.

Trabalhou-se com o potencial é se conferiu que o termo do campo escalar que representa
quintessencia se mantém congelado para a escala de energia em que ocorre o preaqueci-

mento, portanto foi desprezado da andlise feita. Também se encontrou que a entrada do
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campo inflaton no regime taquiénico no modelo analisado nao depende do valor inicial do
inflaton, mas do valor esperado da energia do vacuo.

Para ampliar os nossos resultados gostariamos, como um projeto no futuro, considerar
diferentes mecanismos para o segundo estado do reaquecimento, como o acoplamento com

mais campos [4].
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Apeéndice A

Producao de Particulas e

condicoes inicias na rede

Neste apéndice vamos dar uma descricao quantica de um campo escalar em um espago-
tempo FLRW, e mostrar como esta descripcao pode-se interpretar e levar até uma forma

apropriada para as simulagoes de rede [33].

A.1 Producao de particulas

No Capitulo 3, introduzimos a representacao de Heisemberg para o campo x e deriva-
mos sua equacao de movimento (3.67). Implicitamente para derivar estas equagoes foi

considerada a relagao de comutagao:

[X(t,z),m(t,y)] = i(53(ax —ay) = ia—3(t)53(a: —9) (A1)

que determina a normalizacao das autofuncoes:

XeXE — XeXk = ia”? (A.2)

Ou em termos da nova varidvel Xy, (3.83):

X Xi = Xj Xy =i (A.3)

Usando a aproximagao adiabatica (WKB) em (3.86) se obtém uma solugao para esta

equacao:
a(t) ./t Br(t) »/t
X = — dt dt A4
& mexp( 7 ; Wi )—l—\/mexp(z ; wdt) (A4)
W t
G = exp(%/ widt) By (A.5)
2wy, 0
W t
Br = exp(—2i/ widt) oy (A.6)
2Wk 0



Com a relacao de normalizagao:

o — [Bk* = 1 (A7)
Os coeficientes ay e B, coincidem com os coeficientes da transformacao de Bogoliubov

dos operadores de criacao e destruigao. Expressando (A.8) em termos de oy e (:

W) = b [ (e + ] explitiox— [ wna)

1 . t . t
+\/T7k [(ﬁkak + agay,) exp(—i(k.x —/0 wkdt))] d’k (A.8)

levando as equacoes dos operadores de criacao e destruicao:

ar(t) = apax + Bra) (A.9)
az(t) = Bray, + a;;aL (A.10)

Cumprindo com a relagao de comutagao:

[ax(t), af(t)] = &°(k-p) (A.11)
Apés certas consideracoes sobre o estado do vécuo, chegamos na expressao para o

operador ndmero:

Ny = al (t)ax(t) (A.12)

Vamos considerar o campo x em ¢t = 0, escolhendo ax(0) = 1 e ((0) = 0, portanto
ar(0) e a};(O) definem o estado do vacuo |0 >, de Fock. Embora o estado inicial do x
é o vacuo em tempos posteriores devido & que |0 ># |0,¢ >, apresenta-se presencia de
particulas.

Definindo ng como o nimero de ocupacao de particulas comovél com momento k:

ng =< 0[Nx(1)]0 > = < 0lal (t)ar(t)|0 >
= |6 (A.13)
Conseqilientemente:
g = -k |Xk|2+|X 2] -1 (A.14)
P w2 g 2 '

expressao que ja se tinha introduzido no capitulo 3. Este resultado nos permite iden-
tificar a amplificacao das flutuagdes do campo como produgao de particulas. A densidade

de nimero de particulas é:

33
Ny = /sﬂ ng(t) (A.15)
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A.2 Condigoes inicias para simulagoes numéricas

Como mencionamos no Capitulo 4, embora estejamos estudando o comportamento cldssico
da evolucao do campo, as condigOes inicias das flutuacoes quanticas sao flutuacgoes de
vacuo. Nesse capitulo mencionou-se que as condigoOes iniciais sao escolhidas no espago dos
momentos usando a transformada de Fourier para obter os valores iniciais.

Vamos entao derivar estas condigoes:

Considerando X como o campo quantico no lugar de xx, em ¢t = 0:

1

X, = A.16
F= (A.16)
Xp = —iwp Xy, (A.17)

Agora com o objetivo de quantizar as flutuacoes, vamos passar da descricdo continua

para a discreta, para isso usam-se as relacgoes:

/d3k/(27r)3 — 2,V (A.18)
ar — apV'V ) (2m)3/? (A.19)
Entao:
1 1 . ,
X = —¥% a ezk.:v+aT€—zk.w
7y e ke )

1 1 )
Y ——(a + al etk A.20

1 ) )
ﬂ(akezk.x + azezk.x)

—

N
1 . Wk T ik

= —=X, —iy/—=(ar —al,)e"™" A21
W k 9 ( k —k:) ( )

a(0) = 1, w = wg(0). Agora, voltando na descrigdo cldssica para X, escolhemos da

transformada de Fourier do campo cléssico:

ap £ al | — |Ag|ed (A.22)

Aj é um numero aleatério tomado de uma distribuicdo Gaussiana com meia = 0 e
variancia = 1. e r; é um caminho aleatério entre o intervalo [0,1]. Da defini¢ao do
X, (A.8) pode-se interpretar este campo como uma colegdo de osciladores harmonicos
com frequéncias diferentes, como queremos derivar as condicoes inicias podemos pensar
em osciladores harmonicos no seu estado fundamental, a amplitude destes estados sera
uma distribuigdo Gaussiana, portanto o fator exp(2inry) da conta por todas as fases da

evolucao. Finalmente temos para X:
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1 .
X = ——|Ap|e™* A.23
k \/M‘ kle (A.23)

X, = —iw, X}, (A.24)

O valor esperado do vacuo do operador quantico X? é igual 4 média espacial do campo
classico X2. Ou seja o valor esperado no vicuo da densidade Hamiltoniana é igual &
densidade de energia média da configuracgao classica.

Finalmente obtemos em termos de y, as condic¢Oes inicias para o campo classico:

Xk = Xk (A.25)
: ;3
x =Xk — §H(O)Xk (A.26)

A.3 Consideracoes na rede

Quando consideram-se simulacoes de rede teoria quantica de campos e simultaneamente
renormalizada, ja que os cut-off sdo escolhidos em acordo com os parametros da rede. Por
exemplo o cut-off infravermelho defini-se como o ki = 27/L, e o cut-off ultravioleta,
kmaz = m/Ax, Ax é o espaciamento da rede.

Vamos calcular a variancia do X, esto é:

oy = Ap Lo L
Vv QWk k<kmaz (277')3 ka

e a densidade esperada de energia:

1_ wg Bk wy
= —2 — _—
W=y /k<km (2m)3 2

para uma simulagao ter uma boa resolucao dinamica é necessario ter, K., > M(0), H(0),

portanto os valores minimos para (X?2), (H) tomando wy, de (3.87) com a(t) = 1, serdo:

2
(X3 = = (VM2 + K202 + 282) = M21og(k + Vi + 102) ) |,

~ Azt (A.27)

(H) = = (km — M*log(k + m>) [koma

Estas expressoes sao muito importantes porque dao as condicoes necessdrias para o

espacamento preciso na rede.
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