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Resumo

Inflacao Cosmica e
Teorias Escalar-Tensoriais da Gravitagao

Marcos Carvalho Brum de Oliveira
Orientador: Ioav Waga

Resumo da Dissertacao de Mestrado submetida ao Programa de Pos-
graduagao em Fisica, Instituto de Fisica, da Universidade Federal do Rio de
Janeiro - UFRJ, como parte dos requisitos necessarios & obtencao do titulo
de Mestre em Ciéncias (Fisica).

Inflagao Cosmica é uma hipdtese acerca do Universo primordial cuja mo-
tivagao é explicar a homogeneidade e a isotropia do Universo, ao mesmo
tempo que fornece uma explicacao para a origem das flutuacoes na densi-
dade de energia que geraram estruturas em largas escalas, como galaxias e
seus aglomerados. Os modelos inflacionarios existentes, para que sejam con-
sistentes, requerem certas condicoes que, quando comparadas as condicoes
impostas pelas observagoes, deixam uma faixa muito estreita, dentro da qual
0s cendrios sao viaveis. Na maioria dos casos, dificilmente esta faixa é fisica-
mente realizavel.

E questionado se a teoria da Relatividade Geral é a teoria final de grav-
itacao. Uma das ideias que nortearam Einstein na formulacao desta teoria
¢ que a inércia de um corpo é determinada pela sua interacao com todos
os outros corpos do Universo. Esta ideia, contudo, nao estd completamente
incorporada a teoria de Einstein. Uma maneira de realizar isto é substituir
a constante de acoplamento gravitacional por um campo escalar dinamico,
determinado pela distribuicao de energia no Universo. As teorias que buscam
realizar isso sao as chamadas teorias Escalar-Tensoriais da Gravitagao.

Este trabalho se propoe a analisar a possibilidade de formular um cenéario
inflacionario, nos moldes do que hoje é chamado "Velha Inflacao”, dentro do
contexto de gravitagao escalar-tensorial.

Palavras-chave: Cosmologia. Inflacao Césmica. Gravitagao Escalar-Tensorial.

Rio de Janeiro

Fevereiro de 2010



Abstract

Cosmic Inflation and
Scalar-Tensor Theories of Graviation

Marcos Carvalho Brum de Oliveira

Orientador: Ioav Waga

Abstract da Dissertacdo de Mestrado submetida ao Programa de Pos-
graduacao em Fisica, Instituto de Fisica, da Universidade Federal do Rio de
Janeiro - UFRJ, como parte dos requisitos necessarios a obtencao do titulo
de Mestre em Ciéncias (Fisica).

Cosmic Inflation is a hypothesis about the Early Universe whose moti-
vation is to explain the homogeneity and isotropy of the Universe, at the
same time that it provides an explanation to the origin of the fluctuations
in the energy density that generates large-scale structures, such as galaxies
and clusters. The existing inflationary models, to be consistent, require some
conditions that, when compared to the ones imposed by observations, leave
a very narrow range, inside which the scenarios are viable. In most cases,
this range is hardly physically realizable.

It is questioned whether the General Relativity Theory is the ultimate
theory of gravitation. One of the ideas that guided Einstein to the formula-
tion of this theory is that the inertia of a body is determined by its interaction
with all the other bodies in the Universe. Nonetheless this idea is not embod-
ied in Einstein’s theory. A way of doing this is substituting the gravitational
coupling constant for a scalar dinamical field determined by the distribution
of energy in the Universe. The theories that attempt to realize this are called
Scalar-Tensor theories of Gravitation.

This work proposes to analise the possibility of formulating an inflationary
scenario in the role of what is presently called "Old Inflation” in the context
of scalar-tensor gravitation.

Key-words: Cosmology. Cosmic Inflation. Scalar-Tensor Theories of Gravity.

Rio de Janeiro

Fevereiro de 2010
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Capitulo 1

Introducao a Cosmologia

Neste capitulo serao discutidos alguns aspectos basicos, observacionais e
teoricos, da Cosmologia moderna. Enfase sera dada ao material necessario
para os capitulos seguintes.

A principio, seré feita uma breve discussao sobre as equacgoes de Einstein,
seguida do Principio Variacional (porém sem entrar em muitos detalhes, prin-
cipalmente os técnicos), que permite uma maneira bastante elegante de se
chegar as equacoes da Relatividade Geral, qualquer que seja o contetido ma-
terial do Universo.

Na sequéncia, serd descrito um Universo homogéneo e isotrépico em ex-
pansao, com a introduc¢ao da métrica de Robertson-Walker, apontando algu-
mas observacoes que dao suporte ao uso desta para o Universo observavel.
Alguns aspectos da teoria da Relatividade Geral serdao tratados quando Gra-
vitacao Escalar-Tensorial for tratada. Este capitulo partird das equacoes de
Einstein. Para uma leitura mais aprofundada, sugere-se a literatura con-
sagrada [3], 4. [5, [6].

Mostrar-se-4 como se da a expansao no caso de um Universo contendo

matéria ndo-relativistica (poeira, daqui para a frente), radiacdo, curvatura
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e constante cosmologica. Falar-se-4 sobre a existéncia de horizontes. Ja
pode ser adiantado que existem alguns tipos diferentes de horizonte, mas a
presente discussao ird se concentrar no mais importante para a Cosmologia

Inflacionéria, o horizonte de curvatura H .

1.1 As equacoes de Einstein

Como se sabe, a Teoria da Relatividade Geral mostra que a interacao
gravitacional pode ser interpretada como uma distorcao do espago-tempo,
alterando sua geometria, tornando-a curva. A maneira mais simples de ex-
pressar essa relagao, respeitando os principios de conservacao de energia e de

momento, ¢ através das equacoes de Einstein

1
R, — §Rgm, =8rGT,, . (1.1)

O lado esquerdo desta equacao é conhecido como Tensor de Einstein
1
G/W = RMV - §ng,.

A equacao de Einstein mostra de que forma a distribuicao de energia no
Universo, dada pelo tensor energia-momento, influencia sua geometria, dada
pelo Tensor de Einstein.

A geometria do espaco-tempo, dada pelo lado esquerdo das equacoes

acima, é descrita pela métrica, que pode ser definida através do elemento

de linha:

ds* = g, datdz” . (1.2)

O tensor energia-momento, lado direito das equacoes de Einstein, descre-
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ve o conteido material do Universo. Para um fluido perfeitoE] (sem tensao

anisotropica nem fluxo de energia), sua forma é

T/uz - (,O +p)uuuu + PIuv 5 (13)

onde u, é a quadri-velocidade de um elemento do fluido, p é sua densidade de
energia ¢ p pressao. Para um observador co-movel, u, = —0° (sera tomada
esta situagdo, salvo indicagao explicita do contrario). Em geral, u® := ‘%—:.
Se a mateéria for descrita em termos de campos (escalares, vetoriais ou
tensoriais, dependendo do caso; nao sera falado aqui de espinores), é mais
conveniente usar-se a formulacao Lagrangeana. Pode-se, de fato, escrever
o lado esquerdo (geometria) das equagoes de Einstein a partir de uma La-

grangeana, a chamada Lagrangeana de Einstein-Hilbert, e chega-se & acao

correspondente

S— /\/—_gR, (1.4)

onde /=g ¢ a raiz do modulo do determinante da métrica (o Jacobiano
da Transformacao, de um sistema cartesiano para um sistema arbitrario de
coordenadas). A variagio desta a¢do em rela¢do a metrica conduz as equagoes

de Einstein no vazio [3]

1

RW—2

Rg,, =0. (1.5)

A inclusdo matéria, dada pela densidade Lagrangean L (9w, 1), onde

IEste é o tnico tipo de fluido compativel com a métrica de Robertson-Walker. Tanto
fluxo de energia quanto tensdo anisotrépica indicariam anisotropias, e o primeiro seria,
também, indicativo de inomogeneidades.

2Chamar-se-a4 a densidade Lagrangeana apenas de Lagrangeana. Sera usada uma no-
tacdo simplista. A Lagrangeana, em geral, também depende de derivadas dos campos
e, em alguns casos particulares, também de derivadas da métrica.
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1 denota, coletivamente, todos os campos de matéria, tem-se a acao

S = [ V=G R+ Lo v} (1.6)

Variacao desta acao em respeito a metrica conduz as equagoes de Einstein

(L.1), dado que [3]

_ =2 (V—9Ln)
T,, = Ve (1.7)

Pelo Teorema de Noether, se a Lagrangeana da matéria for invariante
por deslocamentos infinitesimais, o tensor energia-momento é conservado.

Por conservacao, diz-se

onde , indica derivacdo covariante [3]. Pode-se mostrar [3] que, levando-se
em conta as simetrias dos campos de matéria, que se refletirao em simetrias
do espaco-tempo, via equacoes de Einstein, as equagoes deduzidas a partir
da conservacao do tensor energia-momento reduzem-se as equacoes de Euler-

Lagrange calculadas pela variagao da acao em relagao aos campos de matéria,

0Lm

50 =0.

Esta equagao de Euler-Lagrange mostra como a geometria do Universo in-

fluencia no movimento de particulas.

Visto desta forma, entendemos com mais clareza a célebre frase: "Space

tells matter how to move. Matter tells space how to curve."
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1.2 A métrica de Robertson-Walker

Primeiramente, é importante colocar o que significa exatamente a afir-
macgao que o Universo é homogéneo e isotropico. Dentro da galéxia verifica-
se inomogeneidades e anisotropias. Se o Universo for observado numa escala
de distancia da ordem de 300 milhdes de anos-luz (~ 10'®km) veremos um
Universo isotropico. A afirmacao da isotropia do Universo é valida para

distancias a partir desta.

Na Radiagao Cosmica de Fundo, essa isotropiaﬁ]é da ordem de uma parte
em 107°, como pode ser visto na figura . Uma vez que nossa posi¢ao no
Universo nao é privilegiada, constata-se que quaisquer outros observadores
veriam o Universo isotropico, ao seu redor. A afirmacao de que o Universo é
isotropico em relacao a todos o pontos leva a conclusao de que o Universo é,

também, homogéneo.

E importante ressaltar que esta afirmacao é feita em relacao a obser-
vadores que nao se movem relativisticamente em relagao as galaxias. Estes

sao chamados observadores co-moveis.

3Um observador movendo-se relativisticamente numa dada direcdo veria a Radiacdo
Cosmica de Fundo com muito mais intensidade a sua frente do que as suas costas. Ao con-
trario, observadores movendo-se juntamente com as galdxias véem a Radiacao Cosmica de
Fundo isotrépica. E estes observadores que sdo referidos quando se afirma que o Universo
é, em largas escalas, homogéneo e isotrépico.
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Figura 1.1: Mapa de flutuagoes de temperatura na Radiacao Cosmica de
Fundo. As regides vermelhas sdo mais quentes e as azuis, mais frias. A

. . N _
varia¢do fracional de temperatura ¢ £- ~ 107 [I].

A métrica de Robertson-Walker, que descreve o Universo homogéneo e

isotropico em expansao, é dada por

2 2 2

dr® + r?(d6? + sinz(e)‘wz))

= a*(7) |:—d7'2 + dr® 4 r*(d6* + sin2(0)d¢2)] . (1.8)

1 — Kr?

O fator a(t) é o fator de escala, através do qual descreve-se a evolucao de

distancias espaciais. Um fator de escala crescente (descrescente) indica que o
Universo esta se expandindo (contraindo). Com a expansao do Universo, as
distancias entre objetos sao alteradas (tornando-se notével apenas a partir
da escala de galaxias), e esta alteracio é medida pelo fator de escala. E

conveniente definir o conceito de distdncias co-mdveis, a distancia que um
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dado objeto teria de nés caso o Universo ndo estivesse em expansao. As
distancias medidas sao chamadas de distdncias fisicas. Ve-se pela métrica
de Robertson-Walker que Af;s = a(t)A,, onde A refere-se a uma distancia

qualquer.

Nao menos importante é o parametro de Hubble,

a(t) dt dt '

que pode ser medido pelas observagoes, de uma maneira bem simples: Tome-
se uma galaxia a uma distancia (co-movel) x de nos, fixa. A distancia fisica

correspondente evolui da seguinte forma:

NN d(t)l‘ = —a(t)x i'fis = H(t)xfis . (1'9)

Observagoes que indiquem esta relacao linear entre a velocidade de afas-
tamento (recessdo) de galaxias e a distancia sao um forte indicativo de que
o Universo sofre expansao, e esta é homogénea e isotrépica. Esta relagao
é exatamente a que tem sido observada desde 1929, quando Edwin Hubble
concluiu que a velocidade de recessao, em relacao a nossa galaxia, de galéxias
observadas aumentava linearmente com a distancia a nés. Apesar de erros
naquelas medidas, a linearidade e a isotropia foram confirmadas por diversos

outros grupos, até os dias atuais.

Uma das grandes fontes de erro nessas medidas é o fato de as galaxias
observadas terem um movimento proprio, independente da expansao do Uni-
verso. Galaxias proximas umas das outras formam estruturas gravitacional-
mente ligadas, chamadas Aglomerados de Galdzias, e cada galdxia orbita em
torno do centro de massa do aglomerado. Esse movimento, em galdxias a

distancias d tais que d < +, € dificil de ser distinguido do movimento devido
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a expansao do Universo.
Como se ve, o parametro de Hubble tem dimensao de tempo~!. Usual-

mente, ele é escrito na forma
H, = 100h km s~ Mpc™!,

e as observagoes sao usadas para restringir o valor de h figura (1.2)).

3)(104 b T ‘ T T T T ‘ T T T T ‘ T T T .' ‘ ‘\ 2|

- e I-band Tully-Fisher 9 asr’

r « Fundamental Plane i e

o~ + & Surface Brightness u B

3] - = Supernovae la L3 1

2 2x10* - o Supernovae II -

& I ]

j = po |

& 10t o

o b . =
=

H, (km/sec/Mpc)

C; I ‘100 IZOG 300 I 400‘

Distance (Mpc)
Figura 1.2: A velocidade de recessao de galaxias em funcao da distancia.
Dados do Hubble Space Telescope (Freedman et al. 2001 [2]). Na parte
inferior, o valor atual do parametro de Hubble, 724+ 8 km s 'Mpc~!. Nao

sera usado este valor fixo, mas a parametrizagao acima.

Outro conceito ja introduzido em ¢ o de tempo conforme, dr :=
oL Escrevendo a meétrica desta forma, fica evidente que se pode obter
a métrica de Minkowski a partir de uma Transformagdo Conforme (mais
sobre transformacoes conformes serd colocado no capitulo sobre Gravitagao

Escalar-Tensorial). Escrevendo a métrica em termos do tempo conforme, a

solugao de algumas equagoes se torna mais imediata.
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Por fim, K ¢é a tri-curvatura das se¢oes espaciais do Universo. Dada
uma hipersuperficie de tempo constante, este parametro mede o quanto a
geometria desta se afasta da geometria euclideana. Se K = 0, a geometria é

euclideana. Se K = +(—)1, a geometria é esférica (hiperbdlica).

1.2.1 Desvio para o Vermelho

Ver-se-4 como a expansao do Universo altera as medidas de tempo feitas
por 2 observadores observando um mesmo fenémeno em instantes diferentes.
Supoe-se que um observador num ponto r; mande, no instante #, um
sinal luminoso para outro observador, situado no ponto 3. Este segundo

observador receberd o sinal em t;. Como a luz viaja numa geodésica nula,

o q¢ " dr
/t a(t') / VI—Er?’
Como a distancia (co-movel) entre os observadores ¢ fixa, a passagem do

tempo deve se relacionar com o fator de escala na forma

Aty Aty

ate)  a(ty)

Relacionando entao a frequéncia da luz na emissao e na recepcao,

= = = 1+2z. (1.10)

Se z > 0, a frequéncia na emissdo (v) é maior que a recebida, vy, ou
seja, hd um desvio para o vermelho nas linhas espectrais de fontes distantes

de luz. Por isso, o parametro z é conhecido como Desvio para o Vermelho.

z € ajustado para 0 hoje. E comum caracterizar o instante de ocorréncia

dos eventos do passado do Universo (desacoplamento, equiparticio matéria-
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radiagao) pelo desvio para o vermelho.

1.2.2 Equacgoes de Friedman

Um conjunto de equacgoes pode ser deduzido a partir das equacoes de Ein-
stein (1.1)), usando a métrica de Robertson-Walker (1.8). Estas sao chamadas
Fquagées de Friedman |7, [8, 9l 10]:

2., TG K
HA () = S0 - (1.11)
% =T (1) + 3p(0) (1.12)

A primeira delas mostra como o parametro de Hubble se relaciona com a
densidade de energia da matéria (poeira, radiagdo, ou qualquer outra com-
ponente) presente no Universo e com a tri-curvatura das se¢oes espaciais.
Ja se pode ver que, num Universo vazio (p = 0), caso a geometria seja eu-
clideana (K=0), ndo ha expansao (H = 0 .. a = constante). A segunda
equacao mostra a relacao entre a aceleracao do Universo e o seu contetido
material. Ve-se que, para que o Universo se expanda de uma maneira aceler-
ada, p+3p < 0. Nenhum tipo de matéria observado na natureza se comporta
dessa forma, com exce¢ao do vicuo, para o qual p = —p. A densidade de
energia do vacuo é também chamada de Constante Cosmolégica.

Uma terceira equagao pode ser obtida através destas duas, ou, igualmente,
da conservagdo do Tensor energia-momento ([1.3). Para um fluido perfeito e

a métrica de Robertson-Walker, essa equacao se torna

p(t) +3H()(p(t) + p(t)) =0 . (1.13)
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Por apenas duas destas trés equacoes serem independentes, e ter-se trés
variaveis independentes (a(t), p(¢) e p(t)), nao se pode resolver estas equagoes
para um fluido genérico. Precisa-se ainda de uma equacao de estado para o
fluido. Uma equagao usual é p(t) = w(t)p(t), onde w(t) é conhecido como o

parametro de estado. Desta forma, a equacao acima tem a seguinte solucao:

p(a) — p0€73f(1+w(a))dlna ] (114)

Para os casos onde w é constante, pode-se ir mais adiante.

o(t) = po <@) ) = a0) < ! ) . (1.15)

ao to

Antes de usar essas relacoes para estudar alguns casos ilustrativos, vale
chamar a atencao um fato importante: A energia total de uma particula
relativistica é

E? = p* + m?.

No caso de fotons (m=0), p < v ox a~!. Entao, a densidade de energia p =
E/V oca™ /a3, ou seja, p o a=*. Para particulas massivas, a energia cinética
é proporcional & temperatura da particula. Neste caso, com a diminuicao da
temperatura do Universo, quando T° < m, elas deixarao de ser particulas

relativisticas.

Como seré colocado abaixo [7], a entropia destas particulas é transferida
para as particulas ainda relativisticas. Nao hé, aqui, producao de entropia,
apenas transferéncia. A menos deste ou de processos que produzam entropia
(Transicoes de Fase, por exemplo), a expansao do Universo é adiabatica e,
neste caso, pode-se mostrar que T oc ™! [7]. A despeito de decaimentos, a

massa é constante. Entao, apdés um certo tempo da evolucao do Universo,
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E ~ m —constante. Assim, neste caso, p oc a>.

O mais importante desse tiltimo comentario é que, se observar-se a evolucao
do Universo retrospectivamente, ver-se-4 o momento linear de particulas nao-
relativisticas aumentando com o fator de escala e, a partir de um certo mo-
mento, este passou a ser (retrospectivamente falando) o termo mais impor-
tante na energia da particula, e passa-se entao a ter, mesmo para particulas
massivas, p < a~*. Ou seja, a matéria nao-relativistica, aqui tratada como
poeira, nos primoérdios do Universo, era também relativistica! Este fato sera
de fundamental importancia quando falarmos sobre dissipacao de pertur-

bacoes antes da formagao de galaxias.

Serao agora estudados alguns casos ilustrativos:

Poeira

Essa descrigao serve para a matéria barionica (alem de elétrons) e para a
matéria escura, apos elas terem perdido sua energia cinética com a expansao
do Universo. Por essas particulas terem velocidades muito baixas, sua pressao
é desprezivel frente & densidade de energia, e pode-se tomar w = 0. Entao,
para um Universo dominado por poeira (desconsiderando curvatura, K=0),

tem-se (1.11)

a o t¥? .

O Universo se expande de maneira desacelerada. Esse tipo de expansao

¢ 0 necessario para a formagao de galaxias [11].
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Radiacao

Radiagdo ¢ uma maneira genérica de referir-se a fotons e neutrinod’}
Como foi colocado acima, esta descricao também serve para barions e matéria
escura, antes de estes perderem sua energia com a expansao. No equilibrio
térmico, um gas de fotons tem equacao de estado p = %p, o que, pela equacao
de conservacao, , concorda com p o< a~*. Entao (desconsiderando cur-
vatura, K=0),

a o t/?

A densidade de energia da radiacao é diluida mais rapidamente que a da
poeira. A expansao do Universo também é desacelerada neste caso, mas nao
ocorre formacdo de galédxias durante esse periodo [11].

Sabe-se que, até muito recentemente, a densidade de energia do Universo
era composta, predominantemente, por poeira. Conforme foi visto, a densi-
dade de energia da radiacao diminui mais rapidamente que a da poeira. Isso
quer dizer que, se a evolucao do Universo for analisada retroativamente, a
densidade de energia da radiagao aumenta mais rapidamente que a da poeira,
o que leva a conclusao que, antes de o Universo ser dominado por poeira, ele
foi dominado por radiacao.

Seria interessante se, de alguma forma, essa transicao pudesse ser tratada.
O que serd visto a seguir ¢ que se pode calcular analiticamente a evolucao

do fator de escala, se utilizar-se o tempo conforme.

Poeira e radiacao

Caso poeira e radiacao estejam juntas, com abundancias comparaveis,

tem-se que levar as duas em conta ao se analisar a expansao do Universo. A

4Ndo sera tratado aqui da massa dos neutrinos. A discussdo serd concentrada em
radiacao eletromagnética
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equacao de Friedman (1.11)) (desconsiderando curvatura, K=0) fica

H? = ? [peq (%)3 + Peq (%)4} 7 (1.16)

onde eq indica o instante no qual poeira e radiacao estao com densidades

iguais. Esta equacao pode ser reescrita na forma

snG  [ad, a}

.9 cq €q
)= —peg | —+—| - 1.17
(0 = "o |2 2] (117

Como dr := % % = ﬁ%, a equacao acima fica
81G a(T)
N2 __ 4

(a")* = 3 Peqle, <1+ 0 ) , (1.18)
onde ' = %. Integrando esta equacdo de 7., até 7, e ajustando a(0) = 0,

encontra-se

(eq Teq Teq
_ 222 3
onde 7.4 = ton G Ve-se que

T Teq = ax 7l >t aoxt??

TL Teq = axT—toct? aoctV?.

Consegue-se reproduzir a expansao do Universo, em termos do tempo con-
forme, desde a época na qual a dinamica do Universo era dominada pela ra-
diagao (Era da Radiagao) até a época na qual a poeira dominava a dinamica

o Universo (Era da Matéria).
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Constante Cosmolégica

A Constante Cosmologica é caracterizada pela equacao de estado w = —1.
Com isso, a(t) = a(0)e”’, onde H = ¥2%p ¢ constante. Ela nio se dilui.
Portanto, se estiver presente, por menor que seja sua contribuigao, em algum
momento ela comecgara a ser a componente mais relevante para a dinamica do
Universo. Isso é exatamente o que se verifica nos dias atuais, pela constatagao
de que, presentemente, a expansao do Universo ocorre de forma acelerada
(este assunto nao serd abordado nesta Dissertagao) [12].

O periodo inflacionario também é um periodo no qual o Universo es-
teve acelerado e, naturalmente, buscou-se obter esta aceleracao através de

um termo com densidade de energia constante. Porém, como serd visto no

proximo capitulo, este cendrio nao é viavel.

Curvatura

Para um Universo com curvatura espacial positiva, K = 1. Se considerar-

se o Universo contendo apenas poeira, p o< a—>. Entdo,

o, C _ vada

a*=——1

=dt .
a VC —a

Definindo

) a
sin?f = — |

C

=t (1.20)

2C'sin20df = dt -, C <—9 - Sm@“’s‘g)

2
onde C' = 2% pyad.
Quando t=0, 6 = 0 e a = 0. O fator de escala atinge um valor maximo

quando ¢ = 7, correspondendo ao tamanho maximo que o Universo atinge,
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neste caso, e depois contrai-se, colapsando quando ¢ = 7, t = C'F. Este,

claramente, nao é o caso do nosso Universo [9, [10].

No caso de um Universo espacialmente aberto, K = —1, apenas com

poeira, tem-se [13]

C Vada
.2
= —4+1—> ——==dt
¢ a —>\/C’+a

t= %C(sinhw —1), (1.21)
onde a = 3C(cosh ) — 1).

Como o termo de curvatura é diluido mais lentamente que a densidade de
energia da poeira, poderiamos esperar que o Universo, apés a Era da Matéria,
fosse dominado pela curvatura. Porém, este cenario estd em desacordo tanto
com as observagoes da Radiacao Cosmica de Fundo quanto com os modelos
de formacao de estruturas. E importante ressaltar que a hipotese descartada
pelas observacoes é a de uma fase dominada pela curvatura. A existéncia de

um pequeno termo de curvatura nao ¢ descartada pelas observacoes.

Campos Escalares

Para descrever-se a dinamica do Universo dominado por um campo es-
calar, convém retornar-se a lagrangeana deste campo. A lagrangeana mais

simples que pode-se formular para um campo escalar é

Lo = 50,000~ V(9) . (1.22)

Da equagao (1.7)), juntamente com as equagoes de Einstein e usando

a métrica de Robertson-Walker, encontra-se as equacoes de campo para o
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campo escalar:

w0 = 550 502+ V) (123
b+ 3H(t)p+ V,y=0. (1.24)

Quando mencionou-se de fluidos genéricos, afirmou-se que era necessario
uma equacao de estado do fluido para que o sistema pudesse ser resolvido. No
caso do campo escalar, precisa-se especificar a forma do potencial ao qual este

estd submetido. Estes casos podem ser relacionados através da identificacao,

pelas equagoes (1.22), (L.7) e (L.3),

po= 3@ HVO) © po= (3P ~V(9). (1.25)

Um caso interessante, a ser discutido rapidamente, é: V(¢) =constante.

A equacao ([1.24) apresenta solugoes

. . ¢ = constante ;
p+3H(t)p =0 _ (1.26)
doxad.

No primeiro caso, a equacao mostra que o pardmetro de Hubble
é constante. Logo a expansao do Universo é exponencial. Pode-se ver pelas
equagoes que, neste caso, p = —p.

No segundo caso, se considerar-se que a energia potencial do campo é,
inicialmente, desprezivel frente a cinética, verifica-se que o fator de escala
evolui com a ~ t'/3 e, consequentemente, ¢ ~ ¢, ou seja, a energia cinética
diminui e, como a potencial é constante, esta passa a dominar. Entao, no

caso de um potencial constante, mesmo que a expansao nao seja exponencial
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inicialmente, ela passa a ser assim apés um tempo.

Para outros tipos de potencial, tem-se comportamentos diferentes, po-
dendo ter tanto aceleracao quanto desaceleracao. Diversas possibilidades de
se obter aceleracao a partir de campos escalares foram utilizadas na tentativa
de se obter um cenario inflacionario viavel. Mais sobre isso sera falado no
préoximo capitulo.

Sera introduzido agora um conceito muito importante na conexao entre

teoria e observagoes: o Parametro de Densidade.

1.3 Parametro de Densidade

O Parametro de Densidade ¢ uma grandeza adimensional que expressa
qual a contribui¢ao de cada componente material (poeira, radia¢ao, constan-
te cosmoldgica, curvatura, ou qualquer outra componente exdtica) para o
conteudo total do Universo.

Parte-se da equagao de Friedmann,

8rG K A
HZZ—(Pm+Pr)—;+§a

; (1.27)

onde A é a constante cosmologica. Escrevendo a densidade de energia da

poeira como

a 3
Pm = Pm,0 (f) = pm,0(1 + 2)3,

e a da radiacao da forma correspondente, tem-se

8¢ A
H = == oL+ 2 4+ pro(L+2)'] = K(1+ 2 + 5

= Hj [Qno(142)° + Quo(l+ 2)" + Qro(l + 2)* + Qayp] ,(1.28)
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onde, para poeira e radiagao,

sendo p.. a densidade critica, definida como

. 3H?
Peor = 80G

A definicao conceitual da densidade critica sera dada adiante.
Para as outras componentes,

Qo= — 5 Qugi= 2
K.,0 Hg A0 3H§

Entao, pode-se reescrever a equagao de Friedmann de uma maneira bas-

tante usual:

_ g

=1

[Qno(1+2)° + Quo(1+2)" + Qro(l+2)° + Qap] - (1.29)

Como ja foi citado acima, e serd mais explorado adiante, a curvatura K do
espaco € desprezivel. A densidade critica é, entdo, definida como a densidade
que toda a matéria deve ter (poeira, radiag¢do, constante cosmoldgica) para
que o Universo seja espacialmente chato.

Atualmente existem boas restricoes sobre os valores desses parametros.
O resultado conjunto de observagoes de Supernovas, Radiacao Cosmica de
Fundo e Espectro de poténcias de galaxias, juntamente com a previsao de

Nucleossintese Primordial, da os valores para estes parametros:

Qo = 0,0456£0,0015; Q.0 =0,228+0,013; Q0 =0,726+£0,015 ;
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—0,0179 < Qo < 0,0081 (1o); Q0 ~ 107° |

onde ¢ indica matéria escura nao-barionica [12]. Todos os dados sao con-
dizentes com Qg (0) = 0. Como serd visto no capitulo sobre Inflagdo, este

fato é origem de um dos problemas que Inflacaio Cosmica pretende resolver.

Sera agora apresentado o conceito de horizontes, um conceito primordial

para a Cosmologia Inflacionéaria.

1.4 Horizontes

O fato de que a luz viaja a uma velocidade constante leva & existéncia
de uma distancia maxima que pode ser percorrida num dado intervalo de
tempo. Esta distancia serd chamada horizonte. Existem algumas definicoes
distintas de horizonte em Cosmologia. Pode-se considerar toda a regiao que
tem contato causal conosco, cuja extremidade serda chamada Horizonte de
Particula, d,(t), ou a maxima distancia na qual um evento pode ocorrer,
de forma que ele possa influenciar nosso futuro, o Horizonte de Eventos.
Pode-se, também, associar um horizonte ao parametro de Hubble. Mais
precisamente, a H~!. Este serd chamado Horizonte de Curvatura. Aqui

serao descritos apenas o Horizonte de Particula e o Horizonte de Curvatura.

1.4.1 O Horizonte de Particula

Num Universo homogéneo e isotropico, descrito pela métrica de Robertson-

Walker, pode-se escrever o elemento de linha na forma

45 = —df + (0) [y + B (d6° + s’ 0dg)] , (130)
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onde
sinhy ,K =—1;

() = x LK=0; (1.31)
siny ,K =+1.

Sabe-se que, para fotons, ds?> = 0. Considerando geodésicas radiais, as

trajetorias de fotons sao descritas pela equacao

'
X:/a(t,) | (1.32)

X, Na equagao acima, é uma coordenada co-movel. Define-se o Horizonte
de Particula como a méxima distancia fisica que um féton, emitido num

instante inicial ¢;, pode viajar até um outro dado instante t.

d,(t,1:) = a(?) /ttd—t/ (1.33)

ca(t)

Ve-se que d, o t, desde que a o< t", n # 1. No caso de um Universo
desacelerado (n<1), uma dada distancia fisica Ls;; = a(t)L.,, para a qual
L.,=cte, que seja, num dado instante, maior que o horizonte de particula, ira
entrar no horizonte, num instante posterior. Caso o Universo seja acelerado,
distancias fisicas menores que o horizonte saem deste. Esta possibilidade
de cruzar o horizonte nos dois sentidos (saida e entrada) é de fundamental

importancia para a Inflacao Cosmica.

Pode-se reescrever esta equacao em termos do desvio para o vermelho.

Primeiramente, faz-se uma mudanca de variaveis

d_dtda_ do
a daa Ha?
dz:—@daﬁﬁz—%

a? a? ap
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E utilizando a equagao (|1.28]), o horizonte de particula fica

dz

1 /z
(L+2)Ho Jo / Qo1+ 23 + Qro(1 + 2 + Qreo(1+ 22+ Qao
(1.34)

dp(z) =

Pode-se relacionar, para um dado desvio para o vermelho, o horizonte de

particula, sendo conhecidos os valores atuais dos parametros de densidade.

1.4.2 O Horizonte de Curvatura

Pelas equacoes de Einstein, para o caso de um Universo dominado por
uma densidade de energia constante (seja uma constante cosmologica, ou um

campo escalar no estado de vacuo), o escalar de Ricci é

R=12H? .

Assim, H~! define uma escala natural de curvatura. Como veremos no capi-
tulo[3] esta escala é de fundamental importancia para a descri¢ao da evolucao
de perturbacoes inflacionéarias.

As perturbacoes serao caracterizadas pelo seu comprimento de onda A =
%. Durante a maior parte do perfodo inflacionério, na grande maioria dos
cenarios, a expansao do Universo é acelerada com a o< t*, onden > 1e H™!
t, ou a expansao é exponencial e H é constante. Em ambos estes casos, escalas
inicialmente menores que o horizonte de curvatura poderao, depois de um
certo tempo, sair deste. Veremos que, a partir deste momento, a amplitude
das perturbacoes nestas escalas passa a ser, com muito boa aproximacao,

constante. E como se estas escalas nao mais interagissem com as perturbacoes

proximas. Ou seja, como se estivessem separadas por distancias maiores que
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o horizonte de particula. Porém, como veremos, este efeito é consequéncia
da evolucao do campo num espaco-tempo curvo.

Caso o fator de escala evolua como uma poténcia do tempo, a x t7”,
o horizonte de particula ira diferir do horizonte de curvatura por um fator
multiplicativo. Isto s6 reforca a confusdo que geralmente é feita entre essas
duas escalas.

Analisar-se-a4 a evolugao térmica do Universo. Serao discutidos breve-

mente a evolugao de espécies em equilibrio térmico e a entropia do Universo.

1.5 Termodinamica do Universo Primitivo

Num gas de particulas, a uma dada temperatura, pode-se encontrar
particulas com valores diferentes de energia. A fragdo de particulas com

uma dada energia é dada pela fungao de distribuicao,

1

f<p):6(E‘T

T (1.35)

onde o sinal de + ocorre se o gds em questao for um gas de férmions, — se
for um gas de bosons, E?(p) = [p]>+m? e u é o potencial quimico. Se houver
diversas espécies i, j, k,l em equilibrio quimico, o potencial de todas essas

espécies se relaciona. Se o equilibrio for dado pela relacao
t+7—k+1,

teremos

Pi + pj = Hg +

A densidade numérica n, densidade de energia p e pressao do gés p sao

dadas por [7]
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/2

1

g

n = /m ) pdE (1.36)
g 1/2

— 2

p = /m 4 N/TilEdE (1.37)
g 3/2

p = /m - M/TildE. (1.38)

Nestas equacoes, g é o nimero de graus de liberdade de spin das particulas.
No limite relativistico (7" > m), e para T > u (ndo seré tratado aqui o
caso onde o potencial quimico das espécies é relevante), as equagoes acima

tem solugao

(% gT3 (Bosons)

n = ; (1.39)
(2) (—2> gT? (Férmions)

(4
(5)
(

k¥

3)
T (Bosons)

w

(2) g—(]) gT*  (Férmions)
p = p/3. (1.41)
No limite nao-relativistico (m > T,
T 3/2

Y (7 Ny 1.42

w= o) e (1.42)

p = mn; (1.43)

p = nT<Kp. (1.44)

Na ocasiao de termos varias espécies (diferentes bosons e férmions), as

energia e pressao totais podem ser expressas em termos da temperatura dos
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fotons

= 7 — . T 2d 1.4
TN\ g [~ (u® - 562)3/2
= 71 L ——du . 1.4
PR Z (T) 672 /xl ev=vi £ 1 du (1.46)

onde z; = m;/T, y; = p/T, w= E/T, T; é a temperatura da espécie i e T a

temperatura dos fétons.

Como a densidade de energia e a pressao de particulas nao-relativisticas

sao suprimidas por um fator exponencial, pode-se aproximar as equacoes

(1.45) (1.46), levando em consideracdo apenas a contribuicdo das compo-

nentes relativisticas. Assim,

PR = (”—2> g.T* (1.47)
pr = pr/3= (”—) 9. (1.48)

onde

9« = Z Gi

i=bosons

—
NS

4 4
7 T;
+ = il = - 1.49
) 5 2 9 (T) 149
i=férmions
Estes conceitos serao usados para analisar a evolugao da entropia no Uni-

verso. Esta serd importante quando colocar-se os problemas abordados pela

inflacao.
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1.5.1 Entropia

No Universo em expansdo, tomando um volume comovel unitario (Vy;s =
a®), a primeira Lei da Termodinamica, desprezando os potenciais quimicos,

fica

TdS = d(pV) + pdV = d[(p+p)V] — Vdp . (1.50)

Como derivadas parciais comutam,

*rs %S
oTovV — OVoT’

a densidade de energia e a pressao se relacionam por

dp
T2 = . 1.51
T =P TP (1.51)

Substituindo ([1.51)) em (1.50), tem-se

1 dr p+p
ds = =d V] — V—=d|—V| . 1.52
Fllo V= Vi =a|FEv) s
Pela conservagao de energia, d(pV) = —pdV. Usando isso na equagao
(T.50),
p+p
d|—=V|=0. 1.
{ - V} 0 (1.53)

Isto implica que, em equilibrio térmico, a entropia do Universo é conservada!

Pode-se, pela equagdo (|1.52)), definir a densidade de entropia

_PrP (1.54)
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Pelas equacoes (1.47) e (1.48)),

2 2
5= 4—7;g*ST3 , (1.55)

onde

T\® 7 T\ °

om X afz) 5 X a(z) 0
i=bbsons i=férmions

Antes que qualquer espécie de particula tenha se desacoplado, todas elas

tém a mesma temperatura e g, e g.s podem ser intercambiados.

Como entropia (S) é conservada, s oc a™3 e a equagao (|1.55) mostra que
9:4°Ta

é constante ao longo da evolugao do Universo. Enquanto se estiver em regimes
nos quais o nimero de graus de liberdade nao muda, g.s permanece constante
e tem-se a relacao

aox T,

Conforme particulas deixam de ser relativisticas, g.; diminui e, como T
—1/3 _ , . .
Gxs 3q ! atemperatura das particulas que permanecem relativisticas diminui

mais lentamente nesta situacgao.

Como ilustracao deste efeito de desacoplamento e alteracao no ntmero
de graus de liberdade de particulas relativisticas, sera analisado brevemente
o desacoplamento de neutrinos. Esta parte dard uma estimativa da entropia
do Universo e, conforme serda mostrado no proximo capitulo, esta esta direta-
mente ligada aos problemas cosmologicos para os quais o modelo inflacionério

foi desenvolvido para resolver.
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1.5.2 Desacoplamento de Neutrinos

No Universo primitivo, neutrinos sao mantidos em equilibrio através de
reacoes do tipo 7 < ete™, ve < ve, e outras. A secao de choque para estes
processos de interagio fraca é o ~ G%T?, onde G é a constante de Fermi,
que vale Gp = 1,664 x 107°GeV 2. A densidade numérica para particulas

néo—massivasﬂ én o< T3, Entdo, a taxa de interacdo por neutrino é

Lint = nolv| =~ G&T°. (1.57)

Dizemos que uma espécie desacoplou quando a razao

I‘int
H

torna-se menor que 1. Pode-se motivar essa conclusao pelo seguinte argu-
mento: considerando o nimero de colisoes que uma espécie sofre a partir de

um instante ¢,

N = / T (¢t . (1.58)
t

Considere-se I';;; oc T™ o< a™" (como caso que estamos estudando). Na

Era da Radiacao,
(Line/H) 1

n—2

N =

Para n > 2, a particula interage menos que uma vez ap6s o instante no qual

Fint x H.

5Sabe-se que ha uma massa nao-nula de neutrinos. Porém, se hoje eles sdo relativisticos,
no Universo primitivo esta aproximagao era ainda melhor, onde sua temperatura era muito
maior.
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Voltando aos neutrinos,

e G (1Y 159
H — 8xGT?  \1MeV ) '

As interacoes mantém os neutrinos em equilibrio térmico até a tempera-

tura de 1 MeV. Abaixo desta, as interacoes dos neutrinos nao sao suficientes

para mante-los em equilibrio com o plasma. A partir de entao, a temper-

atura dos neutrinos passa a diminuir como 7' o< a~!. Para saber-se como se

comporta a temperatura dos fotons, precisa-se olhar a alteracao no ntimero

de graus de liberdade e usar a conservagao da densidade de entropia (1.55)).

Logo ap6s o desacoplamento dos neutrinos, a temperatura torna-se menor

+ & trans-

que a massa dos elétrons (m,. ~ 0,5MeV’), e a entropia nos pares e
ferida para os fotons, nao para os neutrinos (pois estes estao desacoplados

do plasma).

Para T 2 m,, as particulas relativisticas em equilibrio com os fotons
(g=2, um grau de liberdade correspondendo a spin para cima e o outro, spin

para baixo) incluem os pares e* (g=4). Pela equagao (1.49),

9*1257

onde g,; ¢ o numero de graus de liberdade antes do desacoplamento dos

neutrinos. Para T" < m,, apenas o f6ton permanece em equilibrio e

g*f:2.

Antes de T ~ 1MeV, fotons e neutrinos tém a mesma temperatura T.

Abaixo desta, neutrinos passam a ter uma temperatura 7, que se relaciona
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com a temperatura anterior por
al = a4T,,

onde a, é o fator de escala depois do desacoplamento dos neutrinos com o

plasma. Ja a temperatura dos fo6tons segue como
1/3

Gsi al’ = giJ/‘?)a'dT'y .

Assim,

1,4 . (1.60)

Q

T, G 1/3 11\ /3
(o) - ()
E interessante notar que o decréscimo de g, nio chega a causar um aumento
na temperatura, mas diminui seu decréscimo.
Calculando agora g, e g.s hoje, para todas as particulas relativisticas

(no raciocinio acima, calculamos g, apenas para as particulas em equilibrio

térmico com os fotons),

7 4 4/3
. = 24+ - x2 =) =3, 1.61
g +8>< ><3><<11) 3,36 (1.61)
— o4 xaxsx 2 o301 (1.62)
Jes = 8 n_ o7 '

Vale notar que estas equagdes nao sao validas apenas hoje, mas desde T" <

1MeV. Juntando (1.62) com (1.55),

2 s -1 3
T GusT° =223 x 107 (eV)” . (1.63)

Este resultado sera utilizado no proximo capitulo para relacionarmos a
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entropia do Universo com caracteristicas deste.

31
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Capitulo 2
Inflacao Cosmica

O Modelo Padrao da Cosmologia explica a expansao do Universo e, jun-
tamente com a Nucleossintese Primordial, a presenca dos elementos quimicos
leves (H, He e Li). Nao explica, porém, a origem das gale’mia@_-]7 por que o Uni-
vVerso é homogéneoﬂ, por que sua geometria espacial é, com boa aproximacao,
chata, e qual a causa da auséncia, no Universo, de monopo6los magnéticos.

No ano de 1981, dois importantes artigos foram publicados, propondo que
um periodo de aceleracao césmica no comeco do Universo poderia resolver
estes problemas. Alan Guth [I4] mostrou que esta fase acelerada explicaria
por que o Universo é, em escalas superiores as de galaxias, com boa aproxi-
macao, homogéneo - Problema do Horizonte - e, se forem tomadas as hipersu-
perficies de tempo constante no Universo, estas sao aproximadamente chatas
- Problema da Chateza (explicava também a auséncia de monopolos; nao

citaremos mais este problema, apesar de esta ter sido a motivacao inicial para

! Acreditava-se na formacdo de galdxias por instabilidade gravitacional, a partir do
crescimento de flutuagdes na densidade de energia da matéria nao-relativistica, mas a
origem dessas flutuagoes era desconhecida.

2 Antes da decada de 80, ndo haviam tantas observacoes que afirmassem a homogenei-
dade do Universo, mas esta era corroborada pelas medi¢oes do parametro de Hubble,
sempre mostrando a relacao linear entre velocidade de recessao e distancia radial, inde-
pendente da direcao.

33



34 CAPITULO 2. INFLACAO COSMICA

a formulagao do modelo inflacionario por Alan Guth). Independentemente,
Mukhanov [I5], em colaboragdo com Chibisov, mostrou que perturbagoes
na densidade de energia geradas numa fase acelerada cresceriam e dariam
origem a galaxias e aglomerados. As perturbacgoes geradas por flutuagoes
estatisticas, num Universo em expansdo usual (desacelerada), ndo gerariam
um campo gravitacional grande o suficiente para aglomerar matéria e formar
estruturas gravitacionalmente ligadas.

Como jé foi mencionado, nao hé, na literatura, um cenério inflacionério
padrao. Contudo, por suas simplicidade e flexibilidade, cenarios nos quais
o Universo é dominado por um campo escalar, submetido a um potencial,
ganharam destaque entre os demais. Nestes casos, passou-se a buscar qual
forma de potencial poderia dar origem a um periodo inflacionario que tanto
resolvesse os problemas ja citados (que serdo mais minuciosamente destrin-
chados abaixo) quanto permitisse o retorno a evolu¢ao conforme o Modelo
Padrao da Cosmologia.

Além de campos escalares, tem-se tentado obter inflacao a partir de cam-
pos vetoriais [I6], Branas [I7], teorias de Cordas [18], lagrangeanas nao-
candnicas [19], gravitacdo modificada [20] etc. Neste Capitulo, serdo aborda-
dos apenas o cenario inflacionario original, proposto por Alan GGuth e, de uma
maneira bem simples, o paradigma conhecido como rolamento lento. Inflacao

no contexto de gravitacao modificada serd apresentada posteriormente.

2.1 Os problemas abordados pela Inflagao Cos-
mica

Existem, na literatura, algumas abordagens diferentes para esses proble-

mas. Serd adotada aqui uma abordagem semelhante as adotadas por Mukhanov
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e Weinberg ([9] e [10]). Outras abordagens podem ser encontradas em

7. 211 ).

2.1.1 O Problema do Horizonte

O Problema do Horizonte é um problema de causalidade. Como foi visto
na secao [1.4] existe uma distancia méxima que fé6tons podem percorrer, num

dado intervalo de tempdf}

Como foi mencionado no capitulo anterior, o nosso Universo observavel é
altamente homogéneo em grandes escalas, e esta afirmacao tem sua melhor
verificagdo na temperatura da Radiacdo Cosmica de Fundof] A variacdo
fracional desta ¢ da orde de 107°, ou seja, 5% ~ 1075, ao longo de todo o
Céu [1].

Isto leva & conclusao de que regioes separadas por uma distancia da or-
dem do tamanho do Universo observavel, d,(t), tém alguma relagao causal.
Contudo, seja D := d,(t,) a distancia fisica correspondente ao nosso hori-
zonte de particula atual. Como D é uma distancia fisica, evolui com o fator
de escala. Pode-se determinar qual é a distancia fisica correspondente a D

no instante da recombinagao:

Dol py | (2.1)

3Pode-se ver que, sendo a origem do tempo t=0 e a expansido do Universo acelerada, o
horizonte de particula é infinito!

*A Radiacdo Coésmica de Fundo mostra, na verdade, que o Universo é isotrépico. Como
a nossa localizagao no Universo nao é privilegiada, a isotropia deve ser verificada a partir de
todos os pontos. Esta afirmacao leva & conclusio de que o Universo é, tambem, homogéneo
B

SEste valor é encontrado quando, a partir do mapa de temperaturas da Radiacao Cos-
mica de Fundo, retira-se o termo de dipolo, pois este é causado pelo movimento de nossa
galaxia.
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J& o horizonte de particula, na recombinacao, media

a 3/2
dylt) e = dyft) 525 = D (2 ) 22)

Tomando a razao entre essas distancias, encontra-se

dj();:a N (aéf:;))_l/g = (2)1/2 : (2.3)

Como T, ~ 3K ~ 107%eV e T} ~ 10eV,

D 3
( rec ) -~ 1015/2 ) (24)
dp(treC)

O volume proprio do presente horizonte, na recombinacio, era 10'%/2 vezes
maior que o volume da regiao causalmente conectada. Se forem buscados
instantes ainda mais no passado do Universo, essa razao aumenta cada vez

mais.

Pode-se entao resumir o problema do horizonte na seguinte pergunta:

Como poderia o Universo tornar-se tao homogéneo tendo iniciado a partir

de tao grande regiao causalmente desconectada?

Poder-se-ia supor que o Universo comecou com tal grau de homogenei-
dade. Por mais artificial que esse tipo de hip6tese possa parecer, a questao
de atribuir condi¢oes iniciais ao Universo é totalmente aberta. Como flutua-
coes de energia tendem a crescer, para que, hoje, a flutuacao na temperatura
da Radiacao Cosmica de Fundo seja tao pequena, esta deveria, inicialmente,

5T

ser muito finamente ajustada a 0. Senao, % ~
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2.1.2 O Problema da Chateza

O espectro de flutuagoes na temperatura da Radiacao Cosmica de Fundo,
juntamente com medidas do valor atual do parametro de Hubble favorecem
Qo = 0 [12]. Ou seja, com muito boa aproximagao, o Universo é espacial-

mente chato.

O Problema da Chateza questiona a causa desse fato. Pode-se ver com
clareza o motivo de isso ser um problema. Pela definicao do parametro de

densidade

87G p
Qt) = ==L
(="
tem-se
K K
A1) — 1= 5 = -5 = (1) (2.5)

Desde o comeco da era dominada pela poeira, quando T' ~ 1eV/, até mais

recentemente, o fator de escala a(t) cresceu com t2/3, entdo

2 —2/3

a“ ot

e, consequentemente,
O o< a(t)

cresceu 4 ordens de grandeza, pois, durante esta época, a o< T~ ! e a tem-
peratura do Universo diminuiu de 7'~ 1eV para T, ~ 10~%eV. Para que se

tenha QK(O) < 1, seria necessario ter, na equiparticao,

Qi <107,
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O mesmo ocorreu durante a Era da Radiacao, pois
aotV? a? ot
Assim, durante esse estégio, {2 cresceu como (¢ a’. Do comeco da
producao de hélio, T ~ 10°¢V ao fim da Era da Radiacao, o fator de escala
cresceu 5 ordens de grandeza. Juntando este crescimento com o crescimento

durante a Era da Matéria, conclui-se que, para que Qp (o) < 1, na época da

Nucleossintese Primordial,

Qi (typ) <107, (2.6)

O Universo deveria ter comecado muito finamente ajustado & chateza
para reproduzir o Universo atualmente observado. Pode-se também dizer

que a Chateza do Universo é um estado de equilibrio (muito) instavel.
Serad visto agora, rapidamente, como um estagio acelerado durante a

evolucao do Universo resolve os problemas apresentados acima, e depois serd

explicado o mecanismo através do qual esta aceleracao se realiza.

2.1.3 Solucao dos Problemas

Pode ser visto, claramente, que se, durante algum periodo, a expansao do
Universo for acelerada, @ aumenta e |Q(t) — 1| — 0, resolvendo o Problema

da Chateza. Para o Problema do Horizonte, se a expansao fosse acelerada, a

equagao ([2.2) ficaria
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o que inverteria o sinal do expoente na equagao (2.3, ou seja, nosso Universo

observavel estaria todo contido, no passado, numa regiao de contato causal!

Como ja foi mencionado, nao h4 um mecanismo padrao de aceleracao.
Diversas maneiras de obter inflacao cosmica foram sugeridas. Existir uma
solucao acelerada nao é suficiente para que os problemas descritos sejam
resolvidos. E necessario que a aceleracdo ocorra por tempo suficiente para
que o Universo infle o bastante de forma a tornar-se espacialmente chato e
causalmente conectado. Nao menos importante ¢ a recuperacao, ao fim da
inflacao, da expansao usual, desacelerada. Estas sao caracteristicas basicas

que os cenarios inflacionarios buscam.

Antes de seguir para a descricao da solucao inflacionéria, serdao apresen-
tadas estas mesmas ideias sob a perspectiva da termodinamica do Universo
primitivo. Esta era a abordagem usual na época da formulagdo dos modelos

inflacionérios.

2.1.4 O aspecto termodindmico destes problemas

Sera usado aqui o que foi desenvolvido nas secoes e Calcula-se
a presente densidade de entropia do Universo (|1.63)
272

S0 = guoll = 2,23 x 107 (eV)° (2.8)

lembrando-se que, como a entropia é adimensional, a densidade de entropia
tem dimensao de [energial®.
A entropia no nosso horizonte de particula é

_47r

=3

(dp)35'
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Tem-se entao

4
S, = % X (3t,)%s ~ 8,8 x 1057 (2.9)

onde t é o valor atual da idade do Universo, medido em (eV)~!. Tem-se que
t, ~ 1032 (eV) L.

Este é o valor da entropia contida atualmente no nosso horizonte de
particula. No comeco do Universo, enquanto havia particulas saindo do equi-
librio e simetrias sendo quebradas, ocorria producao de entropia. O tltimo
evento desta natureza, na historia do Universo, é a recombinacao, quando
elétrons, até entao altamente espalhados pelos fotons da Radiagao Cosmica
de Fundo, foram capturados por ntcleos atomicos, formando os 4tomos mais
leves. Desde entao, nao houve produgao significativa de entropia (se houve

alguma). Se for calculado o valor da entropia contida no Universo logo apos

a recombinacdo (t ~ 1035 ~ 10%8(eV)7!, gs 4 e T = 1074/3eV),

Sree 6,8 x 109 . (2.10)

Da recombinacao até o presente, nao ocorreram processos capazes de gerar
tamanha diferenca de entropia (quebras de simetria, desacoplamentos...)!
Portanto, intimamente ligado ao Problema do Horizonte, estd um problema

de aumento da entropia do Universo. A questao que fica é a seguinte:

Qual mecanismo gerou tamanha entropia no Universo?

Serad Visto agora como o Problema da Chateza se relaciona a entropia do

Universo.

Como ¢é sabido, a densidade de energia dos fotons é proporcional a a4, e
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sua densidade de energia ¢ dada por

p={1)0 (2.11)

Para os fotons, g = 2.

Assim,

15 4\ 1/4
al, = ( f;);ao) = constante . (2.12)

Entao,

472 42 15p0,ag 8/4
S,y = GSS,Y = (E) (CLT,Y)g = (4—5> (ﬂ_—;0> . (213)

poy ~ 2 x 1071%(eV)*%. Como foi visto em (£2.5), e usando que [22]

0.01 <Qp<2:

_ 1 . -1
k=1= m<1 ..CLQ>H0

(2.14)
k=-1= 15 <099 - ao>H;'.

2
agHy

Como H~! = 3000h~ ' Mpc ~ 6,7x10%2eV !, a constatacao de que o Uni-
verso ¢, com boa aproximacao, espacialmente chato, implica que a entropia

total do Universo é

S, ~3,4x10% . (2.15)

Assim, ambos os problemas podem ser refraseados na seguinte pergunta:

Por que a entropia do Universo € tao grande?
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Como foi mostrado acima [2.1.3), uma época acelerada na evolucao do
Universo poderia resolver os problemas da chateza e horizonte. Ve-se agora
que esta solucao, além de incluir uma fase acelerada, deve produzir uma

grande quantidade de entropia!

2.2 A solucao Inflacionaria

Serao discutidos aqui os cenarios mais simples obtidos a partir de campos
escalares. Esta discussao sera iniciada com o trabalho ja citado de Alan
Guth [I4]. Esta versdo ¢ atualmente conhecida como "Velha Inflacao". O
paradigma de Rolamento Lento, mais usado atualmente, dentro do contexto

de Inflacao Cosmica, serd comentado brevemente.

2.2.1 Velha Inflagao: a versao original

Num trabalho publicado em 1980 [23], Guth, em colaboracao com Henry
Tye, mostrou que, no contexto de Teorias de Grande Unificacao, uma Tran-
sicao de Fase de primeira ordem, na qual ocorresse um superresfriamento,
poderia resolver o problema da abundéancia (esperada) de monopoélos mag-
néticos. Analisando a influéncia desta transicao para a expansao do Universo,
Guth chegou & conclusao de que um Universo dominado por um campo no
estado de vacuo daria origem a uma expansao exponencial. Rapidamente
ele notou que esta expansao poderia resolver os problemas do horizonte e da
chateza.

Durante a Transicao de Fase, a dinamica do Universo era dominada por
um campo escalar, o inflaton. A altissimas temperaturas, o potencial ao
qual o inflaton estd submetido apresenta apenas um ponto de equilibrio,

localizado em ¢ = 0. Conforme a temperatura diminui, o potencial comeca a
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desenvolver um segundo ponto de equilibrio figura (2.1]). Abaixo de uma certa
temperatura critica 7,, este novo ponto de equilibrio tornou-se o ponto de
equilibrio estavel, também chamado Vicuo Verdadeiro, e o anterior tornou-se

um ponto de equilibrio metaestavel, ou Falso Vicuo.

Vo) A BCDE

Figura 2.1: Potencial do campo escalar. Muito acima de uma temperatura
critica T, o potencial tem apenas um minimo (curva A). Conforme a temper-
atura diminui, o potencial desenvolve outro minimo e, em 7, estes se tornam
igualmente favoraveis (curvas B, C'e D). Abaixo da T, ¢ mais favoravel, ener-
geticamente, que o campo escalar esteja concentrado no novo minimo (curva

B).

Ocupando o minimo do potencial em ¢ = 0, o campo se encontra no es-
tado de Falso Vacuo. Classicamente, o campo esta fadado a permanecer neste
estado indefinidamente. (Quanticamente, existe a possibilidade do campo

tunelar para o estado de Vacuo Verdadeiro figura ([2.2)).
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Vi)

Falso Véacuo

Viacuo Verdadeiro

Figura 2.2: Forma do potencial do campo escalar abaixo da Temperatura
Critica. A seta pontilhada indica que a Transicao de Fase ocorre pelo tunela-

mento do Falso Vacuo ao Vacuo Verdadeiro.

Com o Universo no estado de Falso Véacuo, o campo escalar permanece

estatico e, como foi visto na secao [1.2.2]

Puac = V(@) (constante) ,

H? = %V(gb) = %pwc (constante). (2.16)

Consequentemente, a expansao ¢ exponencial

a(t) = a(ty)eXt=1) (2.17)

onde y = 4/ %pwc. Nas regioes do Universo que sofrem expansao exponen-
cial, antes de ocorrer a Transicao de Fase, nao ha producao de entropia e,
como nao ¢ esperada nenhuma alteragao nos graus de liberdade das particu-
las relativisticas, a oc T—! (ver se¢ao . Assim, a expansao acelerada leva

a um resfriamento exponencial do Universo.

A taxa de tunelamento depende de detalhes que nao serao abordados.
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A informagao necessaria (para nao dizer indispensavel) é que, a baixissimas
temperaturas, a taxa de tunelamento por unidade de volume (T'y4.), é con-
stante [14], determinada pela a¢do do campo escalar, assim como pela escala
de energia na qual ocorre a transicao [24, 25, 26, 27]. Conforme o tempo
passava, regioes distintas do Universo tunelavam do estado de Falso Vacuo

para o Vacuo Verdadeiro.

Seguindo o raciocinio que levou a equagao (2.1), para que nosso Universo
atual tenha estado todo contido numa regiao de contato causal logo apds o
periodo inflacionario, o fator de escala deve ter crescido, durante a Inflacao,

por um fator de 10%® (ver segao [2.1.3).

A Transicao de Fase ocorre da seguinte maneira: o campo escalar tem uma
certa probabilidade de tunelar do estado de Falso Vacuo para o de Vacuo
Verdadeiro. Em certas regioes do Universo, este tunelamento ocorrera, e
o campo passara a ocupar o ponto de equilibrio estavel do potencial. A
diferenca de energia entre esses dois estados, como mostrado em [25] 26],
fica armazenada nas fronteiras desta regiao, na forma de calor latente. Esta
regiao ¢ chamada de bolha, e diz-se que a energia, ao ocorrer a Transicao de
Fase, fica armazenada nas paredes da bolha. Apods formada, o raio da bolha,
se maior que um raio critico [25], cresce aproximadamente com a velocidade

da luz.

No comeco da Transicao de Fase, o Universo estava a temperatura critica
T.. Conforme sofreu expansao exponencial, a temperatura do Universo di-
miniu da mesma forma e, no momento em que a Transicao de Fase ocorre, a

temperatura do Universo é T, muito abaixo de T,.

Para que a Transicao de Fase se complete, dando origem a um Universo
homogéneo em grandes escalas, é necessario que ocorra percolacao, ou seja,

que as bolhas formem uma todalidade, ocupando uma regiao grande o sufi-
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ciente para abarcar todo o nosso Universo observavel. Conforme as bolhas
crescem, elas podem comecar a colidir. Nesse processo de colisao, a energia,
inicialmente armazenada na parede que sofreu a colisao, flui pelo interior das
bolhas.

Esta liberagao de energia pelo interior da bolha aquecera o interior desta
regiao até uma temperatura 7, (reaquecimento), da mesma ordem de T,
e um aumento na entropia do Universo se dard por um fator da ordem de
(T,/T)? [14]. Se o Universo tiver sofrido um resfriamento de 28 ordens
de magnitude ou mais, este processo produzird a entropia presentemente
esperada no Universo!

Para reproduzir os primérdios do nosso Universo, essa energia deve entrar
em equilibrio térmico (homogeneizar-se) no interior da bolha. Portanto, nao
¢ suficiente que ocorra a percolacao. Deve haver também homogeneizacao da
energia armazenada nas paredes da bolha.

Uma bolha nucleada no instante ¢y tem seu raio igual a

d(t, to) :/t ;Z:) = i (e7Xf0 —e™) . (2.18)

Assintoticamente, este raio tende a [28]
|
D(ty) = —e X" . (2.19)
X

A probabilidade p(t) de que um dado ponto permanega na regiao de Falso

Vécuo (nao sofra Transicdo de Fase) ¢

4 t / / / 3
p(t) = o= 4 Duac [ dt'(a(t)d( 10)) (2.20)

b

onde t, é o comeco da Transicao de Fase.

Apos um longo tempo (em relagdo ao tempo cosmico, ou seja, t — t, >
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x ),

p(t) & e T (2.21)

onde r = —Fﬁ%.

Para que os problemas (horizonte e chateza) sejam resolvidos, como foi
visto acima, o fator de escala deve crescer, pelo menos, por 28 ordens de mag-
nitude, antes que uma fracao relevante do Universo tenha sofrido Transigcao

de Fase. Isso pode ser obtido se 28]
r<3/(4rln10%®) =4 x 107° .

Apesar de a resolucao dos problemas cosmologicos favorecer r muito
baixo, no mesmo trabalho os autores mostram que, se r < 1075 nao ha
percolacdo. Além disso, a regidao onde 107% < r < 1072 so é satisfeita para

um ajuste muito fino dos parametros.

Ainda restaria a possibilidade de nosso Universo observavel nao ser orig-
indrio da percolacao de bolhas formadas na Transicao da Fase. Uma pequena
regiao, na qual as bolhas colidissem e a energia liberada pudesse ser homo-
geneizada, resolveria o problema. Mas, no mesmo trabalho, é mostrado que,
para a maioria das bolhas, as colisdes que elas sofrem sao com bolhas muito
menores, o que impossibilita sua homogeneizagao, uma vez que parte da en-
ergia continuaria distribuida pela parede da bolha (a parte que nao colidiu),
enquanto que outra parte iria se espalhar pelo interior da bolha. Para que
haja homogeneizacao das bolhas, ¢ necessario que, além de elas nao serem
grandes (para que haja tempo de ocorrer a homogeneizagao), elas devem ter,
aproximadamente, o mesmo tamanho, para que a energia liberada se espalhe

igualmente por toda a regiao. Para que isso aconteca, a inflacao deve ser
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rapida.

Com isso, concluiu-se que o cenario inflacionario, da forma como foi pro-
posto por Alan Guth, nao era viavel. Apesar disso, a ideia de uma Inflagao
Cosmica continua o principal paradigma para explicar os Problemas do Hor-
izonte, Chateza e geracao de perturbacgoes para a formacgao de estruturas.

Durante a década de 80, e na primeira metade da década de 90, princi-
palmente, diversos outros cenarios inflacionarios foram sugeridos. Alguns se
tornaram mais influentes (29, B0, BT]. Para uma revisdo destes e de outros,
[32]). Neste interim, uma nova ideia, dentro do contexto de Inflacao Cosmica,
foi langada [33]. Esta ideia ficou conhecida como Rolamento Lento. A ideia
de Rolamento Lento reldne uma variedade enorme de modelos inflacionarios
e aponta caracteristicas basicas necessarias tanto para que o cenirio seja
consistente quanto para que esteja em acordo com as observacoes.

Sera feita agora uma breve descricao deste paradigma. Para revisoes, veja

[34, B, 0], 101, 135].

2.2.2 Rolamento Lento

Pela equacao de aceleracao,

i T (v, (2.22)

ve-se que, para que o campo escalar produza aceleracao,
P < V.

Com esta condicao, a equagao de Klein-Gordon fica dominada pelo potencial
do inflaton.

A existéncia de uma solugao acelerada nao é suficiente para garantir-se
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que o cenario seja viavel. E necessario que a energia cinética do campo escalar
permaneca subdominante durante o tempo de Hubble, Aty = H~!, intervalo
de tempo durante o qual o fator de escala, neste caso, cresce por um fator
e'. E comum utilizar H~' como escala de tempo. Assim, a condicio acima
implica que .
o < P _y ¢ .
Aty

Para que haja retorno a evolucao ordinaria, com o Universo quente e
desacelerado, sem comprometer teorias ja bem estabelecidas sobre o Universo
primitivo (como, por exemplo, a Nucleossintese Primordial), e para que nao
haja conflito com as observagdes (bolhas de diferentes tamanhos causando
anisotropias, como vimos acima), a inflacdo deve ser rapida. Isso favorece
a expansao exponencial. Este tipo de expansao, dentro da aproximacgao de
rolamento lento, é obtido se o potencial do inflaton for, durante o periodo

inflacionario, aproximadamente constante. As equacoes de Klein-Gordon e

Friedmann ficam entao

. V,
¢ =~ ——3;} . (2.23)
e
&G
H? ~ 7TTV(@S) — constante , (2.24)

e a expansao é exponencial.

Pode-se resolver estas duas equagOes para encontrar a(¢). Basta notar

que

dlna .dlna Viedlna
- = =2 , 2.25
dt ¢ do 3H d¢ (2.25)

H
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Usando ([2.24)

dlna

_‘/7¢ d¢

— 81V G, (2.26)

e entao

Ld(j)

a(¢) = ai68ﬂf¢i Voo (2.27)

Para um potencial tipo lei-de-poténcia V' = \,¢"/n, onde A, tem dimen-

sao de (energia)i™",

a((t)) = aze (#-0) (2.28)

Como foi visto em [1.2.2] na parte sobre campos escalares, caso o potencial
seja constante (ndo é o caso exatamente, mas, com boa aproximacao, se o
valor inicial do campo for baixo), mesmo que a energia cinética do campo
seja dominante inicialmente, esta decai rapidamente e a expansao do Universo
tende a aceleracao semelhante a de Sitter.

Pode-se resumir as condigoes acima colocadas nas chamadas Condicoes

de Rolamento Lento:

1 (V)
= AL 1 2.2
c 167TG<V) < (229)
€
1 |Vigo
= | D%« 2.30
1 SWG‘ Vv ’<< (2:30)

(se apenas a primeira derivada do potencial fosse muito pequena, o campo

poderia estar proximo a um minimo do potencial, situacao na qual nao have-
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ria rolamento lento).

Este paradigma engloba tanto inflagdo com campo escalar inicialmente

pequeno figura (2.3), como inflagdo com o campo escalar inicialmente alto

figura (2.4)

V{Q’J}_!__b

N o
&
u]

¢

Figura 2.3: Primeiramente, o campo rola pela parte aproximadamente plana
do potencial. Durante este periodo, ocorre a expansao semelhante a de Sitter.
Ao fim da Inflagdo, o campo chega proximo do minimo do potencial e oscila,

perdendo sua energia por atrito.
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Figura 2.4: O potencial nao apresenta parte plana. Este potencial pode ser,
por exemplo, uma poténcia do campo escalar. Assim, as condicoes de rola-
mento lento sao satisfeitas para campos altos. Neste caso, o termo de atrito
na equacgao de Klein-Gordon impede que o campo role rapido ao longo do po-
tencial, garantindo a expansao semelhante a de Sitter. Ao fim da Inflagao, o
campo chega préoximo do minimo do potencial e oscila, novamente perdendo

sua energia por atrito.

Em rolamento lento, pode nao haver percolacao pois, em certos casos, uma
tnica bolha pode crescer o suficiente para abarcar todo o Universo observavel.
Nestas situagoes, a entropia do Universo é gerada pelas oscilagoes do campo

escalar quando este esta proximo ao minimo do potencial.

Este tipo de expansao pode levar a ocorréncia de Inflacao em diferentes
regioes do Universo, dando origem a multiplos mini-Universos, independentes

um do outro e com caracteristicas diferentes [36].

Como ja foi mencionado, no comeco deste capitulo, uma das maneiras
mais utilizadas de restringir modelos inflacionarios é através do espectro de
perturbacoes escalares. Estas perturbacoes sao flutuacoes do inflaton. No
proximo capitulo, serd analisada a evolucao das flutuacoes deste campo es-

calar, e suas consequéncias observacionais.
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Um outro assunto, que nao faz parte do trabalho que desenvolvemos, mas
que merece ser mencionado dentro do contexto da Cosmologia Inflacionéria, é
o Reaquecimento. Ao fim da inflacao, as particulas do inflaton devem decair
em radiacdo. No contexto de Velha Inflacao, esta conversao da energia em
radiacao se da pelas colisoes das bolhas. No contexto de Rolamento Lento,
esta conversao se da quando o campo escalar, oscilando em seu potencial,
figura e figura , perde energia por atrito, decaindo em radiacao.
Caso o produdo deste primeiro decaimento nao seja radiacao, pode haver um
segundo reaquecimento [35].

O decaimento do inflaton pode ocorrer antes da fase oscilatoria, no chamado
Pré-aquecimento. Este ocorre durante a fase na qual a aproximacao de rola-
mento lento ja nao é mais vélida, e a energia é dominada pelo termo cinético,

sendo entdo p ~ P o a5,

Nesta situacao, dada a interacao do inflaton
com outras particulas, a transferéncia de energia pode ser bastante eficiente,
convertendo praticamente toda a energia do inflaton em alguns modos do

campo de radiagao [9, 35, 37, B38| 39].
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Capitulo 3

Perturbacoes Inflacionarias

O estudo de perturbagoes cosmicas é essencial para fazer-se a conexao
entre teoria e observacao. Pelo lado teorico, tem-se flutuacoes da métrica que
podem ser interpretadas como um campo gravitacional perturbativo. Estas
sao geradas pelas flutuacoes do inflaton, e causam aglomeracao de matéria
em certas regioes do Universo, gerando sobredensidades.

Essas sobredensidades sao responsaveis pela formacao de galaxias, por
reforcarem os pocos no potencial gravitacional, atraindo ainda mais matéria
e assim, por instabilidade gravitacional, galdxias e aglomerados sao forma-
dos. Além disso, os foétons, ao atravessarem galéxias, em geral, perdem en-
ergia para sair do campo gravitacional destas. Esta é uma forma de gerar
anisotropias na Radiacao Cosmica de Fundo.

Sera seguido um roteiro bastante simples: flutuagoes quanticas em torno
do valor classico do campo escalar (inflaton) geram flutuagées na métrica
de fundo. Sera calculado o espectro das perturbacoes da métrica que serd
comparado as observagoes.

Nao serd abordado o mecanismo de formacao de estruturas. Para tal,

sugere-se [8, [1T), @) 10, B5]. Serdo focadas a geragao de perturbacoes a partir

29
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da inflagao e o espectro de perturbacoes observado.

Antes de comecar-se a abordar as perturbacgoes em si, vale mencionar
que o espectro gerado pela inflagdo nao ¢ exatamente o observado. Como
foi mencionado em [I.4.2] escalas saem do horizonte de curvatura durante a
inflacao e, apo6s o fim desta, com a evolucao desacelerada do Universo, estas
escalas entram novamente no horizonte. O espectro gerado pela inflacao é
comparado com o espectro das perturbagoes neste momento de entrada. A
evolugao do espectro desde entao até o presente, quando ele é observado,
¢ dada pela Funcao de Transferéncia. Estas sao calculadas levando-se em

conta todas as interagbes da matéria (barionica, relativistica e escura).

3.1 Flutuacoes no campo escalar e na métrica

Considera-se flutuacoes do inflaton em torno do campo homogéneo,

¢(X7 t) = QbO(t) + 6¢(X7 t) . (31)

Antes de se escrever flutuacoes da métrica, precisa-se fazer certas consi-
deracoes de extrema importancia.
Sabe-se que se pode decompor um vetor como a soma de um vetor sem

divergéncia e o gradiente de uma funcao escalar.
v =a”+b% onde a®,, =0 .

Esta componente sem divergéncia é chamada de modo vetorial, e a funcao
escalar é chamada modo escalar. Da mesma forma, um tensor de ordem 2
pode ser escrito como a soma de um tensor de ordem 2 sem divergéncia e

sem trago, o gradiente de um modo vetorial, sem divergéncia, e a segunda
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derivada de uma func¢ao escalar (este tensor de ordem 2 é chamado de modo

tensorial).

Wapg = Aap + Pog + Crap onde A2 =0 Ayg® = Agg’ =0e P,*=0.

E sabido que, ao se analisar a evolucao de perturbacdes na aproximacao
linear, e fazendo a decomposicao acima, a evolugao de modos escalares, ve-
toriais e tensoriais é desacoplada [§]. Como inflacao é gerada por um campo
escalar (pelo menos, no trabalho desenvolvido aqui), este s6 tem perturbagoes

escalares.

Néao serd mostrado aqui, mas perturbacoes Vetoriai{] (na métrica) de-
crescem rapidamente com o fator de escala [35] e perturbagoes tensoriais dao
origem a ondas gravitacionais. Estas, apesar de nao serem geradas pelas flu-
tuacoes do inflaton, crescem com a expansao acelerada, e sua medicao impora
fortes vinculos sobre modelos inflacionarios, podendo descartar varios mode-
los, sendo todos (comentar-se-4 brevemente sobre essa possibilidade quando
se falar do espectro de poténcias)! O fato de ondas gravitacionais ainda
nao terem sido observadas ja serve para descartar modelos que gerem ondas
gravitacionais com um espectro cuja amplitude seja comparavel & das pertur-
bagoes escalares. Estes conceitos (amplitude e espectro) ficarao mais claros

no decorrer deste capitulo.

Considera-se, agora, apenas a parte escalar das flutuacoes da métrica, em

torno da solugdo homogénea (a métrica serd escrita, por conveniéncia, em

!Perturbagoes vetoriais seriam indicativos de anisotropias. Pode-se argumentar, tam-
bém, por conservacao de momento angular que, com a expansao isotropica, qualquer vetor
deve ter seu modulo atenuado pela expansao.
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termos do tempo conforme)

ds® = a®(1)[— (14 2p)d7* = 2B,; drdz’ + (1 — 2¢)6;; — 2E ;; )da'd2’] . (3.2)

Nao existe uma maneira univoca de separar, numa dada grandeza fisica,
a parte nao-perturbativa (fundo) da parte perturbativa. A escolha de uma
dada separacao entre fundo e perturbacao é chamada escolha de calibre. Serd
visto agora como relacionar duas escolhas diferentes de calibre. Esta parte

seguira de perto as referéncias |8, [9] [40].

3.1.1 Escolha de Calibre

Considere-se duas variedades: Uma variedade M, na qual as grandezas
fisicas estao definidas, e uma variedade N, a variedade de fundo, sem per-
turbagoes, na qual as coordenadas estao fixas z5.

Seja uma funcio qualquer Q definida em M e a correspondente (OQ

definida em N. Um difeomorfismo [3, 4]
D:N—->M

induz um sistema de coordenadas (D : ¢ — z%) em M. A diferenga entre
o valor da fungao Q calculada num dado ponto p da variedade M, Q(p), e o
valor da funcio (VQ calculada no ponto correspondente & imagem inversa do

ponto p pela transformacio D, D Q(D~*(p)), é o que se chama de perturbacio
de Q, 0Q [40]:

5Q = Q(p) — QD '(p)) . (3.3)
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Um outro difeomorfismo D induz um outro sistema de coordenadas (75 :

2 — %) em M e uma nova perturbagao 5@:

0Q = Q(p) = V(D (p)) - (3.4)

E importante notar que ambos os difeomorfismos sao de N’ em M, e assim

QD (p) = VD (p)) figura (B.1).

Figura 3.1: Dois difeomorfismos diferentes induzindo dois sistemas de coor-

denadas diferentes na mesma variedade M.

A mudanca de calibre é dada pela mudanca de correspondéncia D — D
entre as variedades, consequentemente uma mudanca nas coordenadas x® —
2% induzidas nesta variedade. Pode-se considerar mudancas infinitesimais

nas coordenadas

% = 2 + £*(2") (3.5)

Ao se escolher calibres diferentes, as perturbacoes 6() transformam-se

Ccomo

AQ =6Q —6Q = L:Q =L VQ, (3.6)
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onde L¢ é a Derivada de Lie ao longo do vetor {. A ultima igualdade ¢ devida
a & ser um vetor infinitesimal, e assim £0Q) = O(2).
As perturbacdes de campos escalares, vetoriais e tensoriais genéricos transformam-

se como [8, 9]

ox  =0x—"xa & (3.7)
Jor = 6u® — Oy B 4 e (3.8)
dAey = 6A% = A", &+ VA g0, A%, 0 (39)

As componentes espaciais do vetor infinitesimal £* = (£ ¢%) podem ser

escritas como

g =€+, (3.10)

onde &' ;=0 é um vetor com divergéncia nula e X é uma fungao escalar.

Para a perturbacao do inflaton e para as componentes da métrica pertur-

bada,

06 = 5¢ — V¥ (3.11)

1 .
= (a0) BBy -0
a

@EZ@/J—F%/f(O) E=FE4+N. (3.12)

Com as componentes da métrica, pode-se construir duas grandezas in-
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variantes de calibre:

@zgp—é[a(B—E’)]/ U=y +%(B-F) (3.13)

e a perturbacao do campo escalar invariante de calibre

56=566—"¢(B-E . (3.14)

Ao se usar grandezas invariantes de calibre existe a conveniéncia de de-

senvolver os cilculos em qualquer sistema de coordenadas.

A escolha do calibre altera a propria interpretacao das coordenadas uti-
lizadas. Por exemplo, no espaco-tempo nao perturbado, as hipersuperficies
de tempo constante sdo ortogonais as linhas (fios, ou threads, como comu-
mente encontrado na literatura [8]) ao longo das quais z° é constante. Isso
ja nao é verdade na presenca das perturbacoes que estamos considerando,
pois a fun¢ao B, conhecida como Fung¢ao de Deslocamento (Shift Function),

desfaz essa ortogonalidade. Ver figura (3.2]).

Mesmo na auséncia desta funcao, a passagem do tempo nao se da da

mesma forma entre dois calibres para os quais a perturbacao ¢ seja diferente.
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Figura 3.2: A linha indicada como 7 define a linha de z° constante. A linha
z' denota a hipersuperficie de tempo constante, ou “fatia” (slice). A figura
deixa explicito que estas nao sao ortogonais, e esta nao-ortogonalidade é dada
pela funcao de deslocamento, que define a linha ortogonal & hipersuperficie
de tempo constante. A linha deslocada de 7 pelo vetor ¥ indica a direcao de

propagacao de um fluido com velocidade v arbitraria.

Poderiam ser destacados, aqui, dois calibres diferentes. Um deles, mais
por sua importancia historica. O outro, além da importancia historica, pelo
desenvolvimento que serd feito aqui, ao se avaliar a evolucao das pertur-
bacoes.

Nao se entrara em detalhes sobre o primeiro, o Calibre Sincrono [9]. Sera
dito apenas que ele é definido como tendo ¢ = B = 0, ou seja, os fios sao
curvas geodésicas e sao ortogonais as hipersuperficies de tempo constante.
Porém, como pode ser visto pelas equacoes , esta escolha nao deixa fixo
o sistema de coordenadas utilizado. Caso haja um sistema de coordenadas

(7, ') que satisfaga a estas condigoes, um outro (7, ') também as satisfara,
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desde que [9]

F=74 — i’izxi-l—cmf%—FOM . (3.15)

C1 e (5 sao fungoes arbitrarias das coordenadas espaciais. Esta liberdade
dificulta em muito a interpretacao dos resultados.

Sera dito um pouco mais sobre o segundo.

O Calibre Newtoniano (ou longitudinal)

Neste calibre, coordenadas sao escolhidas tais que B = E = 0. Com esta
escolha, a métrica volta a ser diagonal e, pela equagao (3.13)), ve-se que as
fungoes ¢ e ¢ correspondem as grandezas invariantes de calibre ® e W. A

meétrica perturbada é, entao

ds® = a*(7) [~ (14 2®) + (1 — 2W) §;;da’dz’] . (3.16)

Caso estas perturbacoes sejam geradas por um fluido isotropico (como é
o caso do campo escalar considerado), pode-se ver (serd mostrado abaixo)
que & = ¥. Comparando esta métrica com a de Schwarzschild [5], pode-se
interpretar este campo como o campo gravitacional gerado pelas perturbacgoes
do inflaton.

Pela equacdo (3.14)), ve-se que, neste calibre, ¢ = d¢. Este calibre torna-
se, entao, extremamente Util pois, para se escrever as equacgoes perturbadas
numa forma invariante por calibre, basta tomé-las no calibre Newtoniano
(fazendo B=E=0) e fazer a identificacao entre estas e as perturbagoes invari-

antes de calibre [9]! Encontrar as equa¢oes para as variaveis invariantes de

calibre a partir das perturbagoes genéricas e usando (3.13) e (3.14) é muito



64 CAPITULO 3. PERTURBACOES INFLACIONARIAS

mais trabalhoso.

Para se fazer a conexao entre teoria e observacao, como ja foi mencionado
anteriormente, usa-se o espectro de poténcias gerado pela inflagao. E no
espectro da perturbagao ( que se interessaréﬂ Agora esta perturbacgao sera
definida e se mostrara como esta se relaciona a ® e a ¢, e seu espectro seré

calculado.

3.2 A perturbacao de Curvatura; Evolucao das

Perturbacoes

Pode-se definir a parte espacial da métrica de uma maneira genérica [35]:

gij = a(x, t)vii(x,t) , (3.17)

onde

a(x,t) = a(t)eX®? (3.18)

¢ o fator de escala local. Em primeira ordem, x = —¢ (3.2).

O nimero de e-folds entre duas fatias genéricas é

Nip(x) = / = Hot— g ) e n), (319)

onde H = %d‘fi(tt) e 0t =ty — t1 é a diferenca na definicao de tempo entre os

dois sistemas de coordenadas, o que caracteriza a diferenca entre as fatias.

20 espectro desta perturbacdo, especificamente, esta associado & distribuicdo de galax-
ias. As anisotropias da Radiacdo Cosmica de Fundo estdo associadas ao espectro de ,
que se relaciona com ¢ de uma maneira muito simples, como se veré.
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Assim, define-se a perturbacao de curvatura, numa fatia genérica:

¢=Hét— . (3.20)

Partindo da variedade de fundo para uma variedade fisica qualquer, e

pela equagao (3.7)),

Assim, a (3.20) fica

_ 00\ _ _ 6N __ %6
<——(w+H@)_ <\I/+H(O)Q.§>— (WH%,). (3.21)

Onde foram usados (3.13) e (3.14].

Serao calculadas agora as perturbacoes do tensor energia-momento. Com
a conservacao deste e as equacoes de Einstein, a evolucao da perturbacao do
campo escalar serd desenvolvida e seu espectro seré calculado. A este desen-
volvimento deve ser adicionada a amplitude inicial das perturbacoes. Esta é
dada pelas flutuacoes de vacuo do inflaton. Entao, uma teoria completa de
perturbacoes inflacionérias deve ser uma teoria quantica.

Poderiamos ser escrita a lagrangeana classica e, a partir desta, quantizar
0 campo na equacao de movimento. Porém, este procedimento leva a in-
correcoes na normalizagao dos modos encontrados [42]. Assim, é necessario
quantizar a propria acao e, a partir desta, encontrar as equacgoes classicas as
quais os campos estao submetidos. Para encontrar as equagoes de primeira
ordem, serd necessario expandir a acao em segunda ordem nas perturbacoes.

Antes de se calcular as equacdes quanticas perturbativas, serdo encon-
tradas as equagoes classicas nao-perturbadas. Estas serao titeis ao se analisar

as perturbagoes quanticas. Para tal, precisa-se do tensor energia-momento
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do campo escalar.

3.2.1 O tensor energia-momento

Parte-se da a¢ao do campo escalar [9]

S = /d4x\/—_g{— [%g“ﬁ%% +V(¢)H : (3.22)

Variando-a em relagao ao campo ¢, encontra-se a equacao

1 0 0 ov
\/——_‘g% <\/__ggaﬁa_;z;> — 8_gb = 0 . (323)

Tem-se entao a equacao de Klein-Gordon nao perturbada

©¢" +2HO ¢ + a®V,y=0, (3.24)

(onde * é derivacdo em relagdo ao tempo conforme).

Aqui vale a pena chamar & atencao um fato importante: tanto a equacao
quanto podem ser encontradas na literatura com sinais difer-
entes. Esta diferenca é devida a escolha de assinatura da métrica. Como foi
falado na parte de Notacgoes e Convencoes desta Dissertacao, a métrica aqui
é usada com assinatura (—+++). Entao, a energia cinética do nosso campo

escalar é
100 00
27 Qx> 0xP

O importante, ao se escrever a lagrangeana, é nao se perder de vista que ela
deve ter a forma £ =T — V, onde T' é a energia cinética e V', a potencial.
Tendo isso em vista e reconhecendo quem sao as energias cinética e poten-
cial dos campos em questao, a lagrangeana é imediata. Para conferir que

a lagrangeana foi escrita corretamente, deve-se ter também em mente que,
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nao importa qual a assinatura usada, as equagoes de campo devem ser as
mesmas.
O tensor energia-momento ¢ encontrado variando-se a agao (3.22) em

relacao a métrica. Tem-se

o« oy 00 09 1,00 00\ .
T =9 g ap ~ <§g“ a_a> % - (3.25)

Escrevendo a acao completa, incluindo a parte gravitacional e o campo

escalar,

B 1 1 .5 00 06
S_/{167TGR_ |:§g %w+V(¢):| } \/—_gd4x, (326)

encontra-se as equacoes de campo

H? = 528 [1(0¢)2 +V(9)] (3.27)
2H' + H? = 87G [—1(V¢)? + V(¢)a?] . (3.28)

O desenvolvimento destas depende do modelo inflacionério particular que
for analisado. Elas serao mantidas nesta forma geral e, agora, as perturbacoes

serao analisadas.

3.2.2 Perturbacoes e quantizacao da acao

A principio, a parte gravitacional da agao (3.26]) sera abordada:

-1

4
Sgr T Ry/—gd'x (3.29)
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Para expandir esta acao em segunda ordem nas perturbacgoes, é conve-

niente usar o formalismo ADM [40), [43]:

ds* = — (N? = NiN?) dr? — 2Nda'dr + yjdatda’ (3.30)

onde
1, 1
N=a 1+¢—§¢ +§B,iB,i

é a fungdo Lapso (esta definigao da fungao lapso engloba a parte nao-perturbada

da métrica),

M = a2B7i
¢ a funcao de deslocamento e
g = a? (1 — 20855 + 2B, )]

é a parte espacial da métrica.

Para a acao do campo escalar,
1 ¢ 0
= [ —|Zges 2 —gd* 31
Se / {29 5e 58 TV (@) V—gd'z, (3.31)

precisa-se levar diferentes termos em conta,

O N [62(\/—_9) o, L U0 (L) o <£¢>] |

— (O)g —_ (0)9

(3.32)

onde

1 .06 0o
©p _ _ |18 90 90
Ly {29 5o 98 TV (9)

61 (L) e 52 (L) podem ser calculados expandindo-se (V)L 4 em série de Taylor

em torno de (¢,
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Expandindo as acoes (3.29) e (3.31) em segunda ordem nas perturbagoes

e desprezando termos de superficie, encontra-se [40, 44]

1 . , /
167G / {a? [<60" — 12H@y' — 20, (2,5 —th,s) — 2(H' + 2H?)’

+ 8TG(0¢* = 8¢,i 66, —V,pp a*6¢°) + 167G V' (p + 3¢) 3¢ — 2V, a0 ]

525 = 635, + 6,5, =

+ 4B - FE'); (4nGO¢6¢ — ' — Hyp)}d ' .

(3.34)

E importante ressaltar que, mesmo com os indices na mesma altura, esta
sendo usada a convencao de soma de einstein. Esta liberdade é causada
pois, uma vez que o fator de escala e as perturbacoes da métrica foram
destacados, a acao resultante é a dos termos entre chaves num espago-tempo

de Minkowski.

Definindo a variavel

(0) &/ 0) g (0) !
U:a(5¢+ O¢w):a<5_¢+ 0¢\D):—GO¢C, (3.35)

H H H

a expansio assume uma forma muito mais simples (mais uma vez, termos de

superficie foram desprezados, e a equacao (3.21]) foi usada):

1 Z/l
558 = 5/ (v’2 — U, Uy —1——'02> dz | (3.36)
z

onde

(3.37)
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A acao final, com a qual se trabalhara, ¢ a acao de um campo escalar, com
massa variavel, num espaco-tempo chato [45], e este campo escalar relaciona-
se de uma maneira muito simples com a variavel cujo espectro pretende-se

calcular (ver equacdo ([3.35))).

Prosseguindo com a quantizacao do campo, define-se 0 momento 7 canon-

icamente conjugado a v,

(1, x) = — =V'(1,x%) . (3.38)

Estes operadores devem obedecer as regras de comutacao padroes:

[0(r, x), &(r,x)] = [7(7,%), 7#(7,%)] = 0

[O(7, %), 7(T,x")] = id(x — X') . (3.39)

Expandindo o operador 0(7,x) em modos,

~ 1 * tkx ~— —ikx ~ d3k
O(1,%x) = E/ [vi(T)e G+ v (T)e iy | W , (3.40)
as regras de comutacgao (3.39) reduzem-se a
[, dye] = [ag,a5] =0
[ay, a] = 0(x —x') . (3.41)

Da acao (3.36)), com o operador © dado por (3.40)), encontra-se a seguinte

equacao de movimento, para os modos:

vy 4+ wi(T)ue =0, (3.42)
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onde

ZN

MZ(T):]{TQ—?.

O vacuo desta teoria é definido, como de costume, como sendo o estado

aniquilado pelo operador de destruigao a,,
a; [0) =0 (Ola) =0 .

Com isso, calcula-se o espectro de v.

3.2.3 O espectro de poténcias

O espectro de uma grandeza arbitraria é definido da seguinte forma: seja

uma grandeza h(x,t) e sua transformada de Fourier [35]

1

—Sm/h(x,t)eik'xdzsx. (3.43)

1) = 5

Define-se a Transformada de Fourier inversa:

h(x,t) = W / h(k,t)e™*d%k . (3.44)

Define-se o espectro de poténcias através de

(R*(K)h(K)) = 6*(k — K) =P (k) . (3.45)

Uma maneira bastante conveniente de analisar a dependéncia do espectro

com a escala de perturbagoes é atraves do indice espectral, definido como

= dlnP

= : A
dlnk (3.46)

Ng —

O indice espectral do espectro de perturbacoes do potencial gravitacional é
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o primeiro vinculo observacional que se impoe sobre modelos inflacionarios.
Os resultados observacionais indicam que ng < 1. O melhor valor deste
parametro, de acordo com os dados observacionais, serd mencionado mais
para a frente, quando for falado sobre Inflacao em teorias Escalar-Tensoriais

da Gravitagao, quando for abordado o trabalho que desenvolvemos.

No caso de perturbagoes quanticas, o valor médio é o valor esperado no

vacuo. Assim,

0|o(r,x)0(T,y)|0) = %ff<0| [U};(T)eikx&; + Uk<7')€_ikxdlt} X
A3k d3q
(2m)?

[U;(T)eiqyda + Uq(T)e*"qy&ﬂ 0)

log (7)|?k3 sin kr dk

= ) 3.47
J 472 kr k (3:47)
O espectro de v é dado por
vk (7) K

So6 falta a solugdo da equagao (3.42). Pelas equagoes (3.27) e (13.28)),

encontra-se
(0)¢/ 1— H//H?
— = —. 4
H e (3-49)

Com isso, ve-se qual a forma de z”/z para formas genéricas do fator de escala.
No caso, por exemplo, de aceleracao tipo de Sitter,
-1 -1 H

aocTHH:Tél—ﬁ:O.'.zEO. (3.50)

Pode-se verificar que, nesta caso, a equagao (3.36) deixa de ser valida! Inclu-
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sive, pode-se ver que as perturbacoes da métrica decrescem com a expansao
do Universo, neste caso [46].
Caso o fator de escala cresca como uma poténcia do tempo, a x t* —

a o< 7""/(1*“),

©) ¢y 1
= ; 3.51
H ViarGa (3:51)
uma constante. Assim,
2 d a2a—1) 1
Pl e (3:52)
Para simplificar, serd definido, momentaneamente, p = a(ffl_)é) Assim, ((3.42
fica
v+ (B2 = L) o =0 3.53
U + 7_2 Vi = . ( . )

O horizonte de Hubble é proporcional a 7. No comeco da inflacao, quando
os modos ainda estao dentro do horizonte, k > 77!, A equagao (3.53) passa

a ser a equacao de um oscilador harmonico, cuja solucao é

e kT (3.54)

Esta solucao, a de um campo propagando-se no espago-tempo de Minkowski,
corresponde a propagacao de um modo de energia positiva do campo. Ela
¢ valida como condigao inicial neste caso (enquanto a aproximacgao k > 77!

for valida). Este vacuo é o chamado Vdcuo de Bunch-Davies [47].

A solucao geral de (3.53)), correspondente a (3.54) é

e T kT — i
\/ [T Hy 7 (k) = (3.55)
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onde HY ¢ a funcao de Hankel de segunda espécie.

Como

usando ([3.48)), o espectro de ¢ é

H \? [ H\?
(B e

onde Hj é o parametro de Hubble calculado no instante em que k& = aHj.

Esta é a forma geral do espectro de poténcias inflacionario. Para cada
modelo, sua amplitude e seu espectro sao calculados e comparados as
observacoes. Dentro do contexto de rolamento lento [9], o indice espectral
pode ser associado a segunda derivada do potencial. Esta conta nao serd
feita aqui, pois o objetivo desta Dissertacao é desenvolver inflacao cosmica

em gravitacao escalar-tensorial, e nao seré feito uso de rolamento lento.

O objetivo deste capitulo era mostrar como inflacao gera perturbacoes e
estas estao associadas as observagoes. A discussao aqui feita restringiu-se a
producao das perturbagoes durante o periodo inflacionario e ao seu cresci-
mento até a reentrada no horizonte de curvatura, apds o fim da inflacao. A
evolucao subsequente destas perturbacoes leva em conta sua interagao com
a matéria e a radiacdo presentes no Universo [35] [48]. Esta evolugdo nao é
tratada aqui pois os experimentos realizados em cosmologia ja apresentam
em seus resultados o espectro de poténcias inflacionario [12]. Portanto, o
desenvolvimento deste capitulo ji basta para a comparacao da previsao in-
flacionéaria com os resultados experimentais. Os proximos capitulos tratarao
de Gravitacao Escalar-Tensorial, inflacao cosmica e teoria de perturbagao

neste contexto.

Além disso, existem dois topicos dentro do asunto de Perturbacoes Cos-
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micas que, apesar de nao serem centrais para o presente desenvolvimento, sao
questoes em aberto dentro do contexto da Cosmologia Inflacionaria e mere-
cem atencao. Um deles é a questao de saber se as perturbagoes inflacionarias
sao gaussianas [35, 49 50, 51, 52|, ou seja, se toda a informacao sobre a dis-
tribuicao estatistica das perturbacoes esta contida na funcao de correlacao de
dois pontos, cujo espectro foi calculado neste capitulo. Os limites vindos do
mapa da Radiacao Cosmica de Fundo nao sao conclusivos ainda. Espera-se
que o sateélite Planck [53], que foi langado ao espago em maio de 2009, fornega
melhores medidas para responder a esta questao.

O outro topico é sobre a ocorréncia de retro-reagdo (backreaction). Flu-
tuacoes de vacuo geram pares virtuais. Com a expansao acelerada durante
a inflacao, alguns desses pares podem se afastar bastante e o campo gravita-
cional existente pode fornecer-lhes a energia necessaria para que se tornem
particulas reais. Esta geracao de matéria durante a inflagdo poderia desacel-
erar a inflacao e, se este efeito for relevante o suficiente, poderia até induzir

o fim do periodo inflacionario [54, 55, (6].
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Capitulo 4

Gravitacao Escalar-Tensorial

4.1 Introducao - Conceitos basicos da Relativi-

dade Geral

Antes de Gravitacao Escalar-Tensorial ser apresentada como alternativa a
Teoria da Relatividade Geral, serao discutidos brevemente alguns fundamen-
tos desta. A preservacao ou violacdo destes fundamentos na teoria escalar-

tensorial seré ressaltada.

4.1.1 Principio de Equivaléncia

Existem algumas formulagoes diferentes para o principio de equivaléncia
[6, 57]. A ideia de Einstein ao formulé-lo era a de identificar a aceleragao
gravitacional com uma aceleracao qualquer. Além disso, como uma teoria de
gravitacao, a Relatividade Geral deveria ter como limite a teoria newtoniana.
Uma caracteristica da teoria newtoniana preservada pela Relatividade
Geral é o principio de Queda Livre Universal: Todos os corpos, independen-

temente de sua composicao interna, devem sofrer a mesma aceleracao quando

7
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submetidos ao mesmo campo gravitacional. Na linguagem relativistica, as
particulas devem seguir a mesma geodésica. Este principio é chamado de
Principio de Equivaléncia Fraco. Uma outra maneira de dizer isso é
afirmar que a massa inercial m; e a massa gravitacional m, dos corpos sao
iguais.

Um outro principio de equivaléncia, o Principio de Equivaléncia de
Einstein, além das caracteristicas do Principio de Equivaléncia Fraco, tem
como caracteristicas, para fenomenos nao-gravitacionais (eletromagnéticos,
por exemplo), a Invaridncia Local de Lorentz - resultados de experimentos
devem ser independentes da velocidade do referencial - e a Invariancia Local
de Posicao - o resultado dos experimentos nao deve depender do local de
sua realizacao. Ainda um outro principio de equivaléncia, o Principio de
Equivalécia Forte, tem estas mesmas caracteristicas, mas ampliadas para

englobar fenémenos gravitacionais.

4.1.2 O Principio de Mach

A formulacao deste principio é um pouco menos clara. Basicamente, Mach
considerava que a inércia de um corpo era determinada por suas interacoes
com todas as outras particulas do Universo. Considerava também que, em
mecanica, apenas o movimento relativo entre todas as massas era importante.

Nunca houve uma formulacao quantitavita para estas ideias. Elas in-
fluenciaram Einstein no sentido de buscar uma teoria na qual o espago fosse
influenciado pela presenca de matéria, em oposicao a ideia de espaco absoluto
newtoniana.

Apesar da influéncia de ideias Machianas na formulagao da Relatividade
Geral, esta nao é uma teoria inteiramente Machiana. Por exemplo, na ausén-

cia de matéria, a solucao das equacoes de Einstein é o bem conhecido espaco-
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tempo de Minkowski. A existéncia de uma solugao (métrica) favorece certas
curvas (geodésicas) para o movimento de particulas. Num ponto de vista
Machiano, nao faz sentido falar em trajetorias preferenciais para particulas
de teste, na auséncia de outros corpos que nos permitam definir sua inércia.
Portanto, num ponto de vista Machiano, nao ha a solucao de Minkowski!

O Principio de Mach influenciou Brans e Dicke na formulagdo da teoria
escalar-tensorial [58] no sentido que a Constante Universal da Gravitacao é
substituida por um campo escalar, e este, ao entrar nas equacoes de campo,
é determinado pela distribuicao de matéria do Universo.

Estes principios discutidos nesta secao serao citados adiante, onde seré
mencionado em quais situagoes eles sao preservados, ou violados.

Antes de se seguir para discutir gravitacao escalar-tensorial, serd comen-
tado rapidamente sobre uma tentativa, contemporanea a Relatividade Geral,
de formular uma teoria escalar de gravitacao. Esta teoria escalar nao foi bem

sucedida, mas serve de base e inspiracao para teorias alternativas a Relativi-

dade Geral.

4.2 Gravitacao Escalar

A ideia de descrever a interacdo gravitacional, no contexto relativistico,
através de um campo escalar, intencionava generalizar a gravitacao newto-
niana. Uma tentativa relevante foi feita pelo fisico finlandés Gunnar Nord-
strom. Sera feita aqui uma descricao muito breve desta tentativa, baseada
nas revisoes [59, [60].

Tendo como ponto de partida a equagao de campo newtoniana,

V%p = 4nGp , (4.1)
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Nordstrom [61] considerou sua generalizagdo mais simples,

O¢ = —4nGp . (4.2)

A quadri-velocidade u, de uma particula obedeceria a equagao de movi-

mento

Uy + éuu = 0o - (4.3)

Todas as particulas caem da mesma forma na presenca do campo gravita-
cional, o que satisfaz o Principio de Equivaléncia Fraco [57].

Como mencionado em [59], esta teoria nao pode ser derivada a partir de
um principio variacional e, para preservar a invariancia de Lorentz na equacao
, esta nao deveria ser obtida calculando-se uma componente particular
de uma equacao tensorial, mas uma equacao de traco, e a densidade de
energia p deveria ser proporcional ao traco do tensor energia-momento do
sistema. Além disso, esta teoria é linear. Esperava-se que o campo gravita-
cional, em analogia com o eletromagnetismo, carregasse energia. De acordo
com a Relatividade Especial, energia equivale a massa, e esta é fonte de
campo gravitacional. Portanto, a equacao de campo deveria ser nao-linear.
Isso levou Nordstrom a reconsiderar a relacao entre massa inercial e massa
gravitacional [62].

Em 1913, Nordstréom formulou uma segunda versao de sua teoria [63].

Nesta, a equacao de campo deveria ser

¢0¢ = —4nGT,, (4.4)

onde T}, é o traco do tensor energia-momento da matéria. A equacao de

movimento de uma particula submetida a um campo gravitacional, no con-
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texto desta teoria, é

Py, + (buu = . (4.5)

Einstein e Fokker [64] mostraram que esta equagdo de movimento pode

ser derivada a partir da Lagrangeana

1
L= 5 nuiit (4.6)

A teoria de Nordstrom, como uma teoria escalar, considerava que a métrica
do espaco-tempo era a métrica de Minkowski. Porém, pela Lagrangeana
(4.6), vemos que esta teoria pode ser reinterpretada como uma teoria métrica

cujo tensor métrico é

Guv = ¢277;u/ . (47)

As curvas (4.5)) sdo as geodésicas deste espago-tempo curvo. Como esta

métrica é conformalmente chata, o escalar de Ricci é

R= —6% . (4.8)

O trago do tensor energia-momento, através da Transformacao Conforme
(4.7), transforma-se como [57, 20]

T —T/¢*.

Assim, a equacdo de campo (4.4) pode ser escrita como

R = 247GT,, . (4.9)
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Esta equacao relaciona diretamente a geometria do espaco-tempo com o
conteido material do Universo, assim como as equacoes de Einstein. Porém,

como esta teoria é conformalmente chata, o tensor de Weyl,

Caﬁuu )

é nulo [3]. Assim, toda a geometria do espago-tempo é dada pelo tensor
de Ricci, e toda a relacao entre matéria e curvatura do espaco-tempo esta
contida na equagao (4.9)).

Como o tensor energia-momento do campo eletromagnético nao tem trago,
na teoria de Nordstrém nao ha acoplamento entre a luz e a gravitacao. Assim,
nao haveria desvio na trajetoria da luz ao passar por um campo gravitacional.
Esta discordancia, além do fato de a previsao desta teoria para a precessao
do periélio de Mercurio estar errada, descartam-na como uma teoria viavel
de gravitacao. Porém, ela serve nao apenas de inspiracao para a construcao
de outras teorias alternativas de gravitacao, como inspirou o préprio Ein-
stein - que a reconheceu como uma forte candidata a sua propria teoria - na

formulagao da Relatividade Geral.

4.3 Gravitacao Escalar-Tensorial

A Relatividade Geral é uma teoria que tem, como grandeza fundamental,
um tensor. Nela, o mediador da interacdao gravitacional é uma particula
de spin 2. Numa teoria escalar-tensorial, além de um tensor fundamental,
tem-se um campo escalar, igualmente fundamental. Ou seja, numa teoria
escalar-tensorial, além de uma particula de spin 2, a interacao gravitacional
¢ mediada por uma particula de spin 0.

Teorias escalar-tensoriais da gravitacao sao formuladas a partir de uma
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lagrangeana. Sua forma genérica é

S = / ey gf ()R | (4.10)

onde f(¢) é uma funcdo arbitraria do campo escalar ¢.

Na acao acima, foi explicitada apenas a generalizagao do termo de Einstein-
Hilbert. O termo f(¢)R é chamado de termo de acoplamento nao-minimo.
Esta nomenclatura ficard mais clara nos proximos paragrafos.

Incluindo na acao o termo cinético do campo escalar, juntamente
com o potencial e considerando a presenca de matéria, tem-se a acao mais

genérica

5= [ dtava | 10R - Jul@) 0,000 - Vo) + L] . (@)

Se o primeiro termo do membro direito desta equacgao fosse o termo de
Einstein-Hilbert comum (R, ao invés de f(¢)R), o acoplamento entre o campo
escalar e a gravitagao seria o mesmo que para qualquerﬂ campo em Relativi-
dade Geral. Este acoplamento ¢ o chamado acoplamento minimo pois, na

auséncia de campo gravitacional, basta fazer

guy - an )

V —0

e o acoplamento entre campos e gravitacao desaparece.

'Qualquer, aqui, quer dizer qualquer campo escalar. Um campo vetorial seria um
pouco diferente [3] e, para se descrever um campo espinorial em espago-tempo curvo, seria
necessario usar o formalismo de tétradas [3, @7]. Esta dissertacdo continuara restrita a
campos escalares.
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O termo de acoplamento nao-minimo recebe este nome exatamente por,
dadas as relacoes acima, o acoplamento entre o campo e a gravitacao nao
desaparecer.

As equacoes de campo, andlogas as equagoes de Einstein, obtidas variando

se a acao (4.11)), sao

b e Of@) 1
K TR CAR @
w(9) V(o)
+ f<¢)( qu l/¢ ,uug VQ¢VB¢) glﬂ/ f(¢) (4 12)

Nao é util seguir-se calculando equagoes de campo genéricas. A descri¢ao
agora sera restrita a um caso bastante simples, simples o bastante para que
os resultados possam ser interpretados, mas nao o bastante para que ca-
racteristicas importantes das teorias escalar-tensoriais sejam perdidas. Seré

analisado agora o modelo de Brans e Dicke (BD) da gravitacao [58].

4.4 A teoria de Brans-Dicke

A formulagao da teoria de Brans-Dicke tem sua motivagao no principio
de Mach. Como foi mencionado acima, nao ha uma formulacao quantita-
tiva do principio de Mach. Suas afirmacoes sao conceituais e baseadas em
argumentos de ordem de magnitude.

Num desses argumentos de ordem de magnitude [65], considerou-se um
Universo contendo apenas uma casca esférica massiva e, proximo ao seu cen-
tro, duas particulas em mutua atragao gravitacional. Num referencial no qual
uma destas particulas esta em repouso, a forca gravitacional devida a outra

particula deve ser compensada pela atracao gravitacional devida a casca es-
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férica. A forca inercial, pelas Leis de Newton e de acordo com o principio
de Mach, como argumentado em [65], deveria ser proporcional as massas da
particula e da casca, assim como & aceleracao da particula. Assim, a forca
inercial sobre a particula em repouso deveria ser
mMaG
F=b———, (4.13)

rc?
onde m ¢ a massa da parrticula, M a massa da casca, a a aceleragao da
particula, G' a constante de Newton, ¢ a velocidade da luz, b um parametro
adimensional, que deveria ser da ordem da unidade, e r a distancia entre as

duas particulas. Para que esta expressao esteja em acordo com F' = ma,

GM/Rc* ~ 1. (4.14)

Esta relacao abre duas possibilidades [58]: na primeira delas, a razao
M/R & fixa, e isso poderia resultar de condi¢oes de contorno impostas as
equagoes de campo da Relatividade Geral. A segunda alternativa é permitir
que G varie com a distribuicdo de massa. A primeira possibilidade nao
é realizavel, pois nao é possivel especificar tais condi¢oes de contorno. A
segunda possibilidade sera explorada aqui.

Uma consequéncia imediata ¢ a violagao do Principio de Equivaléncia
Forte. Como G nao é mais constante, o resultado de experimentos gravita-
cionais depende do local (no espago ou no tempo) de sua realizagao.

A teoria de Brans-Dicke parte da seguinte acao

5 / /G [qu = S 0,00,0+ Lulgut)| . (415)

muito semelhante & equagao (4.11)), com f(¢) = ¢, w(¢) = w/2¢ e V = 0.

O campo ¢ tem dimensao de [energia|®. Esta escolha torna w um parametro
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adimensional. A lagrangeana da matéria ¢ uma funcao somente da métrica
e de quaisquer campos (¢)) de matéria, nao do campo ¢!

Comparando-se a agao com uma agao ordindria na Relatividade
Geral,

R

ve-se que, para que haja acordo entre os testes gravitacionais e a teoria de
Brans-Dicke, ¢ oc G, constante e uniforme.

Variando-se esta acao com respeito ao campo escalar, encontra-se

2w '0¢ — (w/¢?)g" 0,00,¢0 + R =10 . (4.17)

Tomando (4.17)) com o trago de (4.12)) (ajustada a teoria de Brans-Dicke),

encontra-se

1

—_7m = 2pm) 4.18
2(3 + 2w) ¢ (4.18)

O¢ =

onde T & o traco do tensor energia-momento da matéria e
(?=2(3+2w) . (4.19)

Esta equacao de Poisson para o campo escalar mostra o carater machiano
desta teoria.

Sera analisada, agora, a conexao entre esta teoria e a Relatividade Geral,
fazendo a aproximacgao de campo fraco e através da Parametrizacao Pos-

Newtoniana.

4.4.1 Campo Fraco e PPN

Esta parte segue de perto a descrigao feita em [57].
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Por conveniéncia, seré feita uma redefinicao do campo escalar. Define-se

0 campo

=219, (4.20)

onde

¢l =dw. (4.21)

Em termos deste campo, a acao passa a ter um termo cinético canonico.

1 1
S = /d4af\/§ [559021% = 59" 0up0p + Lon (G V)| - (4.22)
Faz-se a aproximacao de campo fraco expandindo o campo ¢:

p=v+Zo, (4.23)

onde v é o campo de fundo, constante, e temos v > Zo. O primeiro termo

da acdo (4.22) fica

\/—_g%&JZR : (4.24)

Como este é idéntico ao termo de Einstein-Hilbert, pode-se tomar

P =1=¢1=0.

Das equagoes (4.20)), (4.18)) e (4.23), tem-se

Oo = ¢ V2z71¢2rm (4.25)

Considerando, no limite newtoniano, uma particula pontual de massa M
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€Im repouso, tem—seﬂ

o= _571/2271<2L

. 4.26
Mpl 4mr ( )

Tomando a métrica perturbada em primeira ordem, onde a perturbacao

representa o efeito do campo fraco, tem-se

Guv = Nuv + Mlgllhuu . (427)

Linearizando a equagao (4.12)) - ajustada a teoria de Brans-Dicke - na

métrica e no campo, encontra-se

Ohp — 8M8Ah§ — 8V8Ah2 + 0,0,h + Ny (0,0,h°° — TIh)

4287 (n,,0 - 8,0,) o = —2Mp/T,,,'™ . (4.28)

O termo do lado esquerdo na segunda linha desta equagao representa a
mistura entre os campos. Esta mistura pode ser removida definindo-se o

campo auxiliar x .,

1
Xow = s = Sl = 27,0 . (4.29)

Invertendo esta equacao, encontra-se

1
Py = X = 5w X = 2760 . (4.30)

Impondo o calibre

a)\XI)/\ =0 ’

2No limite newtoniano, o campo é estético.
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encontra-se

2 m
DX,LW = _MPIT/W( ) (431)

Para uma particula pontual em repouso com massa M, a solucao desta

equacao é

M 1
Xoo =2—— . (todas as outras componentes nulas.) (4.32)
Mpl 4mr

Pelo fato de a teoria escalar-tensorial ser uma teoria métrica, particulas

pontuais de teste percorrem geodésicas da métrica. O potencial gravitacional

é dado por
TR S S VO ¥ (4.33)
- 2MPZ 00 — Vx o - .
Como (4.30))
1
hoo = 5 Xoo + 22¢%0 | (4.34)
usando (4.26) e :
1mM 1
V, = ———— 4.35
X 2 M3, 4ar (4:35)
mM 1
V., = — 2 4.36
M}%IC 4y (4.36)

Como a forca devida ao campo escalar é proporcional & massa do corpo
pontual de teste, o principio de equivaléncia fraco é satisfeito para estas
particulas.

A Parametrizacao Pos-Newtoniana é usada para comparar as previsoes de

uma teoria métrica com observacoes no sistema solar. Com esta parametriza-
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¢ao, fortes vinculos sobre alguns parametros da teoria sao impostos. Ex-

pandindo os termos g € g, da métrica [57],

Q

Grr 1+ 7% ; (4.38)
T

onde a, é o raio de Schwarzschild do corpo.
A solugao original de Schwarzschild corresponde a § = v = 1 [5]. Em

termos destes parametros, alguns testes dao:

e deflexao da luz pelo Sol:

_ L4172,
N 2 To ’

Ag (4.39)

e Desvio do periélio de Mercurio:

_2—[B+2y3a,m
B 3 I

A (4.40)

O resultado mais recente de deflexdo da luz pelo VLBI fornece [57]

~ = 1,00000 = 0,00028 , (4.41)

e a teoria de BD fornece

v—1=4¢. (4.42)

Usando (1.19)  (121).

w>3,6x10° £<T7Tx107°. (4.43)
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Estes resultados restringem fortemente a teoria de BD. Como foi visto nesta
se¢ao, com a defini¢do do campo ¢ ([4.20)), este resultado pode ser estendido
a teorias cujo termo de acoplamento nao-minimo consista numa funcao nao-

linear do campo escalar.

4.4.2 O Principio de Equivaléncia

Na teoria de BD, por ser esta uma teoria meétrica, particulas pontuais
de teste satisfazem o principio de equivaléncia fraco. Para estas, m; e my
sao iguais. Em 1951, Papapetrou [66] mostrou que, na Relatividade Geral,
corpos extensos também satisfazem a este principio.

Em dois artigos em 1968, Nordtvedt analisou este caso na teoria de BD.
No primeiro artigo [67], ele argumentou que os testes classicos, até entdo
realizados, nao indicavam nada sobre a contribuicao da auto-energia gravita-
cional para a massa inercial ou gravitacional de um corpo.

No segundo artigo [68] ele analisa o caso de duas massas m; e m; em
orbita circular em torno do centro de massa do sistema composto por estes
dois corpos e uma terceira massa distante m.. No regime em que o campo
gerado por esta massa externa ¢é fraco, ele calculou a aceleragao do sistema
devida & presenca da massa externa. Considerando que o plano da orbita
dos corpos i e j forma um angulo # com a direcao que os liga & massa e,

Nordtvedt calculou a aceleracao na direcao desta massa externa:

a:ge{l—f-mlmj 8A—4ﬂ—37—x+sin26(2ﬂ+x+8A’—o/—2)]} ,
(mi +mj)rij 2
(4.44)
onde o, 3, v, A, A’ e x sdo correcoes a metrica devidas a presenca da massa
externa. E imprescindivel mencionar que esta equacio é independente de

teoria de gravitacao usada.
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Para que o principio de equivaléncia fraco seja valido, deve-se ter
a=ge .

Pela equacao (4.44)), isso corresponde a

8A—48—-3y—x =0, (4.45)

20+ x+8N —a/ —2=0. (4.46)

O que Nordtvedt mostra é que, na teoria de BD, a equagao (4.45) ndo é

satisfeita, e o principio de equivaléncia fraco é violado [68]!

1

SA —43 — 3v — = -
( G —=37—=X)BD ot

(4.47)

4.5 Transformacoes Conformes

Pode-se reescrever a teoria escalar-tensorial de forma que ela fique com
a aparéncia de Relatividade Geral. Isto é feito através da Transformacao

Conforme.

A transformagao conforme consiste em redefinir a métrica a partir de uma

certa funcao escalar pela relacao

G = V2 (2) g, - (4.48)

Conforme seré visto adiante, existe uma fun¢io especifica Q(x) que trans-



4.5. TRANSFORMACOES CONFORMES 93

forma o termo

5= / dry =g ()R (4.49)

cm

S = /d4x\/—_§%§. (4.50)

Quando se trabalha com a métrica g,,, diz-se que se estd trabalhando
no quadro de Jordan (Jordan Frame). Quando a métrica usada é g, diz-se
estar no quadro de Einstein. No quadro de Einstein, as unidades de tempo e
comprimento passam a depender da func¢ao (x), nao sendo mais fixas [20].
As unidades fixas de tempo e espago comumente usadas sao as do quadro de
Jordan.

Partindo de (4.48), ve-se que

G=0% —/-3=0"—¢. (4.51)

As conexdes e o escalar de Ricei transformam-se como [57, 20, 3, [41]:

T, =T%, + Q7" (65V,Q +52VQ — g5, VQ) (4.52)

R=Q2(R-6¢"V,V,Q—6g""V,nQV,InQ) . (4.53)

Juntando (4.51)) e , € comparando com (4.49)), ve-se que se a fungao

Q) for definida como

Qz) =V [(9), (4.54)
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o termo de Einstin-Hilbert fica

=1~
V_i-R&. (4.55)
Invertendo-se a equagao (4.53)),

R=0? (fz 46§V, V, InQ — 65V, InQV, In Q> , (4.56)

e olhando para a acdo completa 1) ve-se que o termo 'gv“”ﬁﬂﬁy In 2 da
equacao (4.56) dara origem a um termo de superficie [57], portanto sera
descartado.

A acdo final, no quadro de Einstein, é

4 = ~UUT LN _V(¢) Ly
/dx\/_[R K(¢)3"'V .6V, ¢ f2(¢)+f2(¢) . (4.57)

onde

Com a defini¢cao do novo campo
dd =/ K(¢)do , (4.59)
tem-se
/ d'z\/g { R— —vi OV, P — ;((Z)) + ff(g)) : (4.60)

Estes resultados serdao usados no préximo capitulo, quando for desen-
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volvida a teoria de perturbacoes inflacionarias em gravitagao escalar-tensorial.
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Capitulo 5

Inflacao em Gravitacao

Escalar-Tensorial

Este ¢ o capitulo final desta Dissertacao. Nele, conceitos de todos o
capitulos anteriores serao utilizados. O objetivo deste capitulo é chegar ao
trabalho que desenvolvemos, uma tentativa de tornar viavel um cenario in-
flacionério no contexto de gravitacao escalar-tensorial. Para atingir tal ob-
jetivo, é necessario discutir inflagao estendida [69]. Conforme foi percebido
que existem dificuldades em compatibilizar as previsoes deste com obser-
vagoes cosmologicas e testes gravitacionais [70, [71, [72, [73], outros cendrios
foram propostos.

Uma tentativa mais recente [74] traz algumas diferencas em relagdo a
inflacao estendida, mas também tem incompatibilidades com observagoes
cosmologicas. Mais precisamente, o espectro de perturbacoes gerado nao
corresponde ao observado. Uma outra alternativa, a qual utiliza a ideia de
Rolamento Lento em Gravitagdo Escalar-Tensorial [75], fornece um cenério,
a principio, viavel.

A teoria de Perturbagoes Inflacionarias em Gravitacao Escalar-Tensorial

97
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serd desenvolvida com certo detalhe, pois é de fundamental importancia para
a conexao entre teoria (Inflagdo) e observagoes (espectro). Nesta parte, a

tecnica de transformacoes conformes sera fundamental.

5.1 Inflagcao Estendida

O cenario de Inflacao Estendida [69] foi proposto com o objetivo de for-
mular um cenério inflacionario no qual a transicao de fase se completasse sem
rolamento lento. Para tal propdésito, basearam-se na teoria de Brans-Dicke,

partindo da acao ja conhecida

A= /d4x\/—_g {—@R +w (% + 167 L (G W)] : (5.1)

onde foi considerado, assim como em [I4], o Universo contendo um campo v
que sofre uma Transicao de Fase. A diferenca entre o cenario de velha inflacao
e o cenario de Inflacao Estendida é que no primeiro a gravitacao ¢ descrita
pela teoria de Einstein, enquanto que neste dltimo cenario, a gravitagao é
descrita pela teoria de Brans-Dicke. A transicao de fase nao esta associada ao
campo ¢ mas sim ao campo 1, inserido no conteiido material do Universo,
que é submetido a um potencial tal que a transicao de fase é de primeira
ordem. Enquanto no estado de Falso Vacuo, sua densidade de energia é
constante. A dindmica da transicao de fase é a mesma, mas agora, como
a teoria de gravitacao é diferente, a expansao do Universo serd diferente,

entao pode-se perquirir se havera percolagao e homogeneizacao das regioes



5.1. INFLACAO ESTENDIDA 99

de Vacuo Verdadeiro. As equacoes de campo, para k = 0,

. 2 .

8tp w [P P
H=——+_|=| —H|= 2
3(I>+6<<I>> (@) (52)

e
b+ 3HP = 5.3
+ 5w (5.3)
tem solucgao
O(t) = mp (1+xt/a)’ (5.4)
at) = (1+xt/a)" "2, (5.5)

onde y = 8mp/3m%,;, mp; é o valor efetivo da massa de Planck no comego
da inflagao, e a? = (3 + 2w)(5 + 6w)/12. Os limites entao conhecidos sobre
o parametro w vindos de medigdes no Sistema Solar impunham [76] w >
500 > 1 (atualmente, o vinculo é w > 3000 [57]). Inicialmente, enquanto
t < a/x, o campo escalar era aproximadamente constante e o fator de escala
crescia exponencialmente, a &~ eX!. Posteriormente, quando t > o/, ® o t2
e a o tvt/2,

Como ja foi mencionado no capitulo sobre Inflacao Cosmica, a transicao
de fase nao se completa se o Universo estiver passando por uma expansao ex-
ponencial. Considerando a probabilidade de um ponto qualquer permanecer
no estado de Falso Vacuo durante a transi¢ao de fase, iniciada em ¢, [70],

s t ’ / ’ 3
p(t) — 6[_%1—‘1}&0 ftb dt (a(t )d(t 7t0)) ] (56)

Y

onde

d(t, ) = /t % , (5.7)
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ve-se que, durante uma expansao tipo lei-de-poténcia, o expoente da equacao
fica Zew(y*—yp), onde € = Lyoe/x* €y = xt/w>1. O espago preenchido
pelo Vacuo Verdadeiro cresce exponencialmente, como no cendrio original,
mas, dessa vez, o Universo cresce como uma lei-de-poténcia. Assim, a tran-
sicao de fase pode chegar a um fim.

Analisando a fragdo do espago Vs (d, tenq) contido em bolhas cujo raio
é maior que um certo raio d em t.,q, 0 instante final da transicao de fase,

calcula-se que este deveria ser

- do 4/w
V>(d, tend) ~ In [p 1(tend>] (E) R (58)
onde dy é o raio assintotico de bolhas formadas em t,,,.
Até que o horizonte de particula (dg(T) ~ Mp;/T?) seja igual ou maior
que o raio de uma bolha a(t)d, a regido dentro desta bolha nao podera estar
em equilibrio térmico. Pode-se, entao, relacionar a razao entre o raio de duas

bolhas com a razao entre as temperaturas nas quais estes raios tornaram-se

iguais ao horizonte de particula. Encontra-se

dy T

d Tend .

Voltando a equacao (5.8)), considerando que a fragdo do espaco nestas
regioes nao ocupa mais que 107" quando a temperatura do Universo é T,
encontra-se

41ogyg (Tena/T) 4 Tend

< —1 —
n+logoln[p~(tena)] n 810 T’

onde a segunda desigualdade segue de p(te.q) < e '

(5.9)

Impondo que nao
mais que 10% do espago ainda esteja em processo de termalizacdo durante

a Nucleossintese (1" ~ 100KeV), e considerando que a transi¢do de fase se
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completou a T~ 10'*GeV, chega-se a

w <76, (5.10)

em forte desacordo com os testes gravitacionais!

Em [7T] os autores argumentam que, para que a distribuicdo de energia
apos a colisao das bolhas preserve a homogeneidade da Radiacao Cdsmica
de Fundo, o parametro w deve estar no intervalo 1,5 < w < 25. Porém,
observagoes no Sistema Solar restringem este parametro a w > 3000 [57].
Para evitar esta restricao, o campo ® deveria estar sujeito a um potencial
V(®) que fixasse o valor do campo escalar dentro do Sistema Solar. Este
efeito é conhecido como Mecanismo Camaledo, e tem sido bastante usado em

outros contextos [77, [78].

Num outro trabalho, analisando a dinamica das bolhas num modelo no

qual o inflaton tivesse um potencial tipo pogo duplo [72],

Ao 2n2 P
=— — — — (Y — A1
os autores concluiram que, se A ~ %, a formacao de bolhas seria suprimida

durante a maior parte da transicao de fase. Assim, esta se completaria pela
percolacao de bolhas pequenas, que facilmente atingiriam a homogeneizagao,

mesmo para valores de w satisfazendo as restri¢oes do Sistema Solar.

M

ey suprimindo a producao de

Percebeu-se rapidamente [73] que A\ ~
bolhas, tornaria a inflacdo mais longa e, consequentemente, o campo escalar
cresceria mais, ultrapassando a escala da presente constante de acoplamento

gravitacional.

Antes de se falar sobre o modelo inflacionario por nos estudado mais a

fundo, é necessério que se fale antes de perturbacoes cosmicas em gravitagao
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escalar-tensorial.

5.2 Perturbacoes Inflacionarias em Gravitacao

Escalar-Tensorial

Como foi visto no capitulo anterior, uma transformacgao conforme per-
mite reescrever a lagrangeana de forma a que as equagoes tenham a mesma

aparéncia das equagoes da Relatividade Geral. A redefinicao da métrica

ga,@ = Q2ga,@ 3

leva a seguinte redefini¢cdo das coordenadas [79)] (esta referéncia sera seguida
ao longo desta secao):

a=aQ) dt=Qdt. (5.12)

A transformacao conforme aqui realizada intenciona tornar as equacoes
da teoria escalar-tensorial idénticas as da Relatividade Geral. Partindo da

teoria escalar-tensorial,

S = /a3dtd3x\/g(3)f(¢, R), (5.13)

sabe-se que, se Q = VF, onde F = %, este termo da acao fica

S = /d3dfd3$\/g(3)§, (5.14)

onde 1/¢g® é o determinante da métrica do tri-espaco. Por 1} ve-se que

este termo nio muda pela transformagio conformd'|

!Para coincidir com a literatura, o termo gravitacional, f(¢)R, serd escrito como
f(@, R). Esta formulacdo permite o tratamento de teorias mais gerais que a aqui tratada.
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Como foi visto no capitulo anterior, se o campo escalar for redefinido

do = \/ (do)? +ﬁ(dF) (5.15)

a lagrangeana, no quadro de Einstein, fica
gaﬁaaqgaﬁé - U((ﬁ) ) (516)
onde U(¢) = V/F2.

O procedimento para analisar as perturbacoes, neste momento, seré idén-
tico ao usado no capitulo [3} a métrica e o campo escalar serdo perturbados
em primeira ordem e, para encontrar as equacoes perturbadas em primeira

ordem, a acao serd perturbada em segunda ordem.

Escrevendo campo e métrica perturbados,

d(x,t) = ¢o(t) +dd(x,1) , (5.17)
ds* = —(1+42p)dt* — 2a(t)B,; dtdx’

e definindo a perturbacao invariante de calibre

O S
66y = 66+ £ = =y (5.19)

Quando o tratamento voltar a se restringir ao caso original, basta tomar o termo gravita-
cional como F(¢)R.
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a agao perturbada, no quadro de Einstein, nestas variaveis, fica [79] 80|

S . (6 .
S:§/a3 ~§*%0¢ 000,46 + — | @ = 007 o did’z . (5.20)
a3¢
Como & = aV/'F,
~  1lda 1 F
H=-=—"=—|H+—] . 5.21
a df F( +2F> (5:21)
Da mesma forma,
do _ Jw (d¢\* 3 (dFY’ (5.22)
di | F2 \ dt 23 \ dt ) - '

A equacoes e , juntamente com g,g = Q2gaﬁ e serao

usadas para reescrever (5.20)) no quadro de Jordan. Ainda resta saber como

se transforma 5&1;. Por (5.18)) ve-se que

=1+ 069, (5.23)

onde 6 = g—? e 0F = F% = F‘S—d’ Juntamente com ([5.19), (5.21f) e (5.22]),
¢

ve-se que g 5 € invariante por transformagoes conformes [79]. Assim,

. 1 3F2 1
0 = —0py——=1 W + — . 5.24
v 'VF 20°F 1 4 S 524
e, definindo
w + ‘”;
Z=_2F (5.25)
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(5:20) fica [20]

1 [, P N 1 H
S = é/a A {&bw — 55%5%4‘ + ag—Zg

iz (%) ] | 5¢3j} dtd’z .

(5.26)

A equagao de movimento encontrada é [20], 81 [82]

. (aBZ) . V: 1 H|, ()| B
66y + =500y roRy *Z | & 56y =0.  (5.27)
Definindo
_ a9 o ad
z_H\/_—Hﬁ, (5.28)
onde’:%eHzéﬁ,e
H
v= zgéqﬁw = aV'Zp, (5.29)
a equacao ((5.27) fica
" 2 Z”
o = (V) u=0. (5.30)

Procedendo a quantizacao das perturbagoes, este campo torna-se um op-

erador

d*k

] @ (5.31)

(1, %) = —/ [V (T)e™ay + vie(T)e ™ a)
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onde os operadores a~ e a™ obedecem as regras de quantizacao

iy, ay] = a3, a] =0

[ay, af ] = 0(x —x') . (5.32)

A equagao (.30)) torna-se uma equagao de movimento para os modos do

campo

Z”
v+ (k2 - ?) v =0 . (5.33)

Serao usadas as mesmas defini¢oes de vacuo e de espectro dadas nas secoes

e . E importante notar que, apesar de as equacoes , e

(3.51) do capitulo 3| ndo serem mais validas, se

m
z ==, (5.34)
onde m é uma constante, continua-se tendo como solucao [20, 81]

m7]

vy(r) = i (YL (kT) + o () HE (kI | (5.35)

; .

™|\T

2a\/§

onde v = /m + i. c1 e co estao sujeitos a seguinte normalizagao:

Oy (T) =

(R LK) + ;B E2(RITD] , (5.36)

jea(B)? = Jer(B)* = 1.

Esta normaliza¢do preserva as regras de comutacao (5.32)).

O vacuo desta teoria serd escolhido como em [3.2.3] Assintoticamente,

quando k > 77!, a solugao (5.36) deve corresponder a propagagio de um
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modo de energia positiva do campo. Conhecido o comportamento assintotico
das fungoes de Hankel de primeira e segunda espécies [83], ve-se que o com-
portamento desejado é o comportamento assintotico da funcao de Hankel de

segunda espécie. Assim, a condicao de normalizacao de ¢; e ¢y impde
ak)=0, ck)=1. (5.37)

Como mencionado na parte acima citada, esta escolha de vacuo corresponde

ao Vidcuo de Bunch-Davies [47].
O espectro de d¢y, ¢ |20, B1]

H Tw) (1 k\"*
1/2 £ - v
Psoe = o 1'(3/2) (QaH) ' (5.38)

Comparando a equacao (5.19) com a defnicao da variavel ¢, (3.21), ve-se
que Y55 = —(. Finalmente, o espectro da perturbacao de curvatura gerada

por um perfodo inflacionario em gravitagao escalar-tensorial é

H H|H T(v) (1 k\**"
1/2 1/2
| ol il R P . 5.39
" ‘ ¢'P5% ‘ é ‘ 2 (3/2) (2aH) (5-39)
Pela defini¢ao de indice espectral (3.46)),
ne=4-—2v. (5.40)

Isto completa a analise perturbativa em gravitagao escalar-tensorial. Sera
mencionada ainda uma condicao para que as perturbacgoes, apos a inflacao,
possam entrar no horizonte e sobreviver a processos dissipativos usuais, mas
este ponto serd abordado na ultima secao deste capitulo, quando for fal-
ado sobre as modificacoes que propusemos ao modelo inflacionario que sera

descrito agora.
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5.3 0O Modelo de D1 Marco & Notari

O modelo de Di Marco & Notari [74] generaliza o conceito de Inflagao
Estendida na medida que eles consideram a relevancia do estagio inicial in-
flacionario, enquanto a dinamica do Universo estd dominada pela densidade
de energia do vacuo. Para fazer isso, o acoplamento entre o campo escalar e

o escalar de Ricci é modificado,

1
/d%\/_ { (M?+ B¢*) R — 58%@@ —ov| (5.41)
onde M ¢ um termo constante, com dimensao de energia. Este termo é
importantissimo para a duragao do primeiro estagio.

Variacao desta acao com respeito a métrica da

G T8 [29w (VEOVad + 0ViVag) + V,i0V,d + ¢V, V., 0]

R
1
+ vu¢vu¢ guuva¢va¢ guup\/} (542)

As equacdes de campo sao

1 1, .
1 = 3002 1 36?) {50?2 — GHBo¢ + Pv} , (5.43)
e
. -1 . ) .
"= 0m+ 55 [9252 — 8H B¢ + 200" + 2ﬁ2¢2R} : (5.44)

onde o escalar de Ricci é

R=6(H +2H?) . (5.45)
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Rearrumando termos em ((5.42)), encontra-se

1

GMV:W[

T;(fu - g;pr] ) (546)

de onde se calcula a densidade de energia do campo escalar
1. )
po = 5* — 6H 0 — 38H*S* (5.47)
€ a pressao

po — %@2 _OHBéd + 3BHG® + 23°Re® + 2HBS + 286> . (5.48)

A equagao de Klein-Gordon pode ser calculada pela variacao da acao

(5.41) com respeito ao campo escalar

é+3Hd—BRHO=0. (5.49)

Como foi mencionado no comego desta secao, inicialmente a dindmica

do Universo ¢ dominada pela densidade de energia do vacuo. Durante este

estagio, tem-se M2 > 3¢2 e ¢* < py. Assim, 1) fica

B =m =L .
P= 5 (5.50)

Com o parametro de Hubble constante, de (5.45) e , a evolucao do

campo escalar, durante este estagio, é

b = poel /2, onde € = /9 + 485 — 3, (5.51)
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e sua densidade de energia evolui como
1
py = —AHIPRe M A=38(1+¢) — ge? >0. (5.52)

Enquanto este comportamento perdurar, tem-se o que é chamado, para este

modelo, primeiro estigio inflacionario.

Como o valor do campo aumenta exponencialmente com o tempo, rapi-

damente tem-se 3¢* > M? e, por (5.43)) e (5.47),

ps = —py — constante . (5.53)

Disto, conclui-se que o fator de escala passa a crescer como uma poténcia

do tempo e que o campo passa a evoluir linearmente no tempo

a ot ¢ x Bt (5.54)
onde
1+23 1 1 4/ Bpy
43 45 2 /6052 + 283 + 3 (5.55)

Nesta situagao, passa-se a ter o segundo estagio inflacionério.

Vé-se claramente que a equacao (5.54)) corresponde a (5.4)) e (5.5)) (como

foi visto no capitulo anterior, a teoria de Brans-Dicke pode ser reescrita como

uma teoria cujo termo de acoplamento nao-minimo ¢ 3¢*°R e w = f)

Como no modelo original, a transicao de fase ocorre por nucleamento de
bolhas cujo interior estd na nova fase. Estas bolhas sao formadas com uma

taxa de nucleamento por unidade de volume I',,. constante. A razao entre
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esta taxa e a quarta poténcia do parametro de Hubble,

FUCLC
t) = ——— 5.56
T( ) H4 (t) ’ ( )
regula o preenchimento do Universo pelas bolhas. Para que haja inflacao su-
ficiente de forma a resolver os problemas (Problema do Horizonte e Problema

da Chateza), esta razao deve valer, inicialmente |28, 84, [85] [86],

Fvac
Hy

ro = <1077, (5.57)

Para que a inflacao termine com percolacao de bolhas,
7(tend) = = - (5.58)

Di Marco e Notari assumiram que as perturbacoes nas escalas cosmologi-
camente relevantes sairam do horizonte de curvatura ainda durante o primeiro
estégio inflacionario. As escalas de interesse cosmolégico sao as escalas en-
tre 50h~'Mpc, a escala de super aglomerados de galaxias, e 3000h~!Mpc, o
tamanho atual do horizonte de Hubble.

Para restringir a saida destas escalas ao primeiro estagio inflacionério, é
conveniente parametrizar as escalas pelo nimero de e-folds que o fator de
escala cresce entre o instante no qual uma dada escala cruza o horizonte e o
fim da inflacao. O ndmero de e-folds entre um instante qualquer e o fim da
inflacao é
tend d1nq a(tend)

dt =1
dt )

Ny = [ ar - / (5.59)

(percebe-se que esta grandeza tem esta forma logaritmica independentemente

da evolugao do fator de escala).
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Como este nimero aumenta para o comeco da inflacao, restringir que as

escalas acima saem do horizonte durante o primeiro estagio implica em

N < N50h*1Mpc . (560)

Como 3000h~'Mpc é maior que a escala usada na equacio acima, ela devera
sair do horizonte antes que 50h~'Mpc. E ttil relacionar uma dada escala L
ao numero de e-folds no qual ela saiu do horizonte. Pode-se associar a escala

com o valor do parametro de Hubble quando a escala o cruzou:

_ ar
H'=—L.
L @
A partir disto, encontra-se
T
L (To ) e N = H,7t, (5.61)
rh

Assumindo que o reaquecimento seja rapido,
Hrhz = Fvacl/2 = MPZ_2Trh2 = Trh4 = TL1/2HL2MPZ2 > (562)

onde ry, é o parametro r calculado no momento em que uma escala arbitraria

L cruza o horizonte.
Tomando-se como referéncia a escala de Hubble presente e usando (5.62]),
encontra-se, para ((5.61)

N, =63.3+AN +In——~ 5.63

L= 000 AN S T M pe (5.63)
onde )
1 HL 1 L 1 (Mpl)

AN = —ln——L 2 ) Pt VA 64

2 M 10MGeV 8 1107 2 L 109GeV (5.64)
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Para as duas escalas de interesse,

N3goo = 63,3 + A N300 N5o =59+ ANs . (5.65)

Como hé o vinculo dado pela equagao (5.60)), é importante ter uma esti-

vativa para N;;. E sabido que, durante o segundo estéagio,

[yae _ 9 _
T(N) - ot tend4e ANJo Ee AN/ . (566)

Pode-se dizer que o segundo estagio comecou quando r = r,

9 _ o o uv
Ee ANrr/o oy rg = Nip ~ —Zln [gro} . (567)

Assim, por (5.60)) e (5.65)),

o 459+ ANy)

in (5]

(5.68)

Uma vez que esta escala saiu do horizonte durante o primeiro estagio, 159 =
ro ~ 1077, Hso = Hy < 101GeV [74]. O termo Mp; que aparece na equagao
(5.64) depende do valor do campo escalar ao fim da inflagdo, e deve-se ter

Mp; 2 10"GeV. Assim, durante todo o primeio estagio, AN <0, e

—236 1
ol ——— = (32> — . 5.69
~n [4 x 1077] iz (5.69)
Este vinculo serd usado para se impor uma restricao sobre o valor do
indice espectral previsto pelo modelo. Para calcular este vinculo, é necessario

saber se a equagao ([5.34) continua vélida. Pela defini¢ao (5.25) e como, neste
modelo, F = M?>+ (¢ ~ M? - F~0ew =1, Z ~ 1. Pela definicio (5.28),
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e como a = —HLIT, de (5.34)),
m=2(1+60),
e
3
v~ §—|—4ﬁ . (5.70)
Assim,
ns~1-83<0,86, (5.71)

em claro desacordo com as observagoes, que indicam n, = 0,970+0, 015 [12].
Como este nao é o espectro observado, os autores impuseram que a amplitude
deste espectro deveria ser menor que a amplitude do espectro observado e
inclufram um campo adicional, o cirvaton, para que este campo gerasse o
espectro observado.

Uma outra possibilidade ¢ generalizar a funcao F(¢). Em [75] os au-
tores encontram um indice espectral em acordo com o observado, dentro do
paradigma de rolamento lento.

Agora serao mencionadas as modificagbes que nds propusemos para con-
ciliar a ideia de se ter inflagao, no espirito do modelo original, em gravitacao

escalar-tensorial.

5.4 Modificacoes

A hipotese de que as perturbacoes nas escalas relevantes sairam do ho-
rizonte durante o primeiro estagio inflacionario levou ao vinculo dado por
(65-69). Ingenuamente, pode-se ver que se a desigualdade em for inver-
tida, ou seja, caso se suponha que as perturbacoes saem do horizonte durante

o segundo estagio inflacionario, a restricao sobre 3 passara a ser um limite su-
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perior e, consequentemente, a restricao sobre o indice espectral ira se tornar
um limite inferior. Essa possibilidade nos atraiu para a investigacao dessa
hipotese.

A primeira mudanca que ocorre é que, como a escala de 3000h~*Mpc
cruza o horizonte antes que a de 50h~!Mpc, restringir que as duas escalas

cruzam o horizonte durante o segundo estagio ¢ impor

Nir > Naooon—1npe - (5.72)

Por (5.63), (5.64) e (5.66)), vé-se que

1 H3000h—1Mpc 1 9
N. “1spe = (142 63.3+-In———-—"— — —In—— 5.73
so00n 1 ape = (14 6){ Ty gy 8 M| O
e
1. Hsop-1ppe 1 9
Neop-1 =(14+2 —In———— _ " In——— .74
on-tape = (14 20) {59+ 2" 101GV 8 L 4rl0-7 (5.74)
A equacao (5.68) torna-se
ANpr
o> i (5.75)
Como N1 > Nsooon—1 Mpes
In 9x107
< An : 5.76
6 16 X N3000h*1Mpc -2 ln % ( )

[gualmente importante & producao das perturbacgoes e a sua entrada no
horizonte com o espectro correto, é a sobrevivéncia dessas perturbacgoes aos

processos dissipativos usuais. Se as perturbacoes entrarem no horizonte en-
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quanto a matéria escura ainda é relativistica, esta nao tera formado pocos no
potencial gravitacional que permitirao que as flutuagoes crescam e formem
estruturas gravitacionalmente ligadas. Nesta situagao, como a velocidade
das particulas de matéria escura ainda é alta, esta dissipara as flutuagoes, ao

invés de aglomera-las. Este processo é conhecido como free-streaming [11.

Como hé interesse no momento no qual uma dada escala das perturbacoes
entra no horizonte, deve-se prestar atencao ao momento no qual, durante
a inflacao, esta escala sai do horizonte. Considere-se uma dada escala da
tamanho co-moével L. Do momento no qual ela saiu do horizonte ao fim da
inflacdo, ela cresceu por um fator V2. O horizonte de Hubble, por sua vez,

cresceu por um fator

H,  tlen
end — < — Nu/e (5.77)

H;' tr
(as escalas relevantes saem do horizonte durante o segundo estagio infla-

cionéario). A razdo entre o crescimento de uma escala L e o crescimento do

horizonte, durante a inflagao, é

aend/aL NL(172B)
__end/ 7n _ oNeligeg) | 5.78
(o T11) 1 (5.78)

N, (1=28 .
£ (1535) vezes maior que o

Ao fim da inflacdo, uma dada escala L é e
horizonte. Do fim da inflacao (2 &~ 10%®) & equiparti¢cao matéria-radiagao

(z = 10%), a o t1/2,

-1
% ~ 1025 Hefl — te‘] 1050 7
a; H; i
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Da equiparticdo ao presente, a oc t2/3,

0~ 103 o __ o _ 1045
Qeq teg  HZ ’
N (Ho/Heg)™! ~ 1015 A (345
Uo/teq
Entao,
Ho Hz -1
—( a//a') ~ 10262 a 6102 (5.79)
Escalas para as quais
1-2
N, (1 - 22) <576 (5.80)

entram no horizonte durante a Era da Radiacdo. Aquelas para as quais

1-283
1+28

57.6 < Ny ( ) < 61.02 (5.81)

entram no horizonte durante a Era da Matéria.

Para que as perturbacgoes estejam livres do free-streaming, seu compri-
mento de onda deve ser maior que a distancia que uma particula de matéria

escura pode cruzar num dado intervalo de tempo. Esta distancia é dada por

Lis(t) = alt) /t vt o) (5.82)
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Calculado do fim da inflacao ao presente,

H-1 t <t
Qe nr a‘é/g
e (1) + 3552 (1= 656) J o) ot
(5.83)

Antes de t,,, as particulas de matéria escura ainda sao relativisticas, en-
tao v & 1 e a escala de free-streaming é o proprio horizonte de curvatura.
Qualquer perturbagao que entrar no horizonte durante este estégio sera dis-
sipada.

Entre t,, e a equiparticao matéria-radiacdo, a escala do free-straming
cresce mais rapidamente que o fator de escala, logo mais rapido que as escalas
das perturbacoes, mas mais lentamente que o horizonte.

Apoés a equiparticao, a escala de free-streaming cresce mais lentamente
que a escala das perturbacoes. Qualquer escala que entre no horizonte apos
a equiparticao sobrevivera ao free-streaming.

E interessante notar que perturbacoes que entram no horizonte durante
a Era da Radiacao podem crescer e formar estruturas pois, se elas entrarem
muito tempo apoés t,., elas poderao sobreviver até a equiparticao e entao
free-streaming nao serd mais um problema.

O momento t,, no qual particulas de matéria escura tornam-se nao-
relativisticas ¢ o momento no qual Thy =~ mpy. Sabendo que a matéria
escura deve ser fria, t,, < t4.., 0 momento no qual ela desacopla do plasma
formado pelas particulas ordinérias. Para t < t4.., Ty =~ 1), e pode-se usar
a temperatura da radiagao (a oc T~') para encontrar o instante no qual a
matéria escura torna-se nao-relativistica.

Os resultados mais recentes de deteccao de matéria escura, apesar de
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ainda nao conclusivos, favorecem a hipotese de que esta é uma WIMP cuja
massa é, aproximadamente, 90GeV [87]. Entao, essas particulas terdao se

tornado nao-relativisticas quando sua temperatura cair abaixo deste valor.

T, ~ 9 x 10%V.

T
Moa 9% 100 I A1 1 x 107 —
Teq a'eq
Lor _ _ _
t_ ~ 1,2x10 ? = ]_—Im}/]{eq1 ) (5'84)
eq
lpg(t, e e
Fs(teq) — (1 +1n& Geq 23,6 x 10 . (5.85)
lF5<anT) Qpr ) Qpg

Enquanto o fator de escala cresceu por um fator de 9 x 10'° desde ¢, até
a equiparticdo, {rg cresceu por 23,6 x 10, 26 vezes mais.

Ainda,

Ips(teq) = 23,6 X 10" Ipg(tnr) =2 x 1070 H_ ' . (5.86)
——
Hy!

Para que as escalas de interesse nao sejam dissipadas, elas devem entrar no
horizonte num instante tal que seu comprimento de onda fisico, na equipar-
ticao, seja maior que 10_9He_ql. Como os calculos aqui feitos sao baseados
em estimativas de ordem de magnitude, serd requerido que, no momento da
equiparticao, o comprimento fisico da escala de interesse seja quatro ordens

de magnitude maior que a escala de free-streaming. Isso quer dizer

enter

_ Ae _ _
Her — = ~107°H_ ",
enter
a(tente'r)L
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por exemplo. Esta escala comecara a Era da Matéria 10.000 vezes maior que

a escala de free-streaming, e em t,, essa razao era 260.000.

Entdo, 7= ~ 10° = e''. Tomando a menor escala de interesse, 50h~" Mpc,

caso
1-28

NSOhflMpc (1 T Qﬁ

) > 46.5 (5.87)

as escalas de perturbacao estarao livres do free-streaming. Isso serd usado

como um vinculo sobre o nosso trabalho.

Para calcular Nsop-1a7p. serd necessaria a amplitude das perturbagoes

escalares quando esta escala cruza o horizonte.

Para calcular a amplitude do espectro, serao necessarios conceitos da

se¢ao [p.2] Em primeiro lugar, o parametro Z, definido em (5.25)), é

2(1+6
7=+ (5.88)
o)
onde foi usado que F = M? + f¢? ~ 2.
Uma vez que a o< t°,
-« 1
dr =t %dt =1 = N yt=[1—a)7]T= . (5.89)
-«
Entao,
" 1 125%) 1
718125 1 (5.90)

CEESVE

Como ((5.34) continua valido, o espectro tera a forma de (5.39)), e sera [88]

e HP(1-28\" [14+68 [ T'(v) kY
P =g (1+25> 1—4/2 (27rr(3/2)) (2aH) - (59D
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[T 1  34+108

A amplitude deste espectro é

= (%) (73) () Grtm) o

e o indice espectral é

onde

dPc
dlnk

ng =1+ —4—2. (5.94)

Em [12], a amplitude das perturbagoes é descrita pela parametrizagao

Jo N\ s (k)= 1(1/2)dns /dn
840 = 830 (1)

Em ko = 0.002Mpc, A% (ko) = 2.445 x 107Y. Precisa-se do valor de H em
k = (3000h'Mpc)~! e em k = (50h~' Mpc)~!.

O modelo prevé que o indice espectral é constante e, como serd men-
cionado adiante, h& producao de ondas gravitacionais. Para este caso, o

valor observado do indice espectral é ng = 0,97. Usando h=0,7, encontra-se

A% (k = (3000h ' Mpc)™) =2.6 x 1077 . (5.95)
Durante o segundo estagio inflacionario,

Y

¢>>M/\/B.'.B>>tﬂ:1+2ﬁ .

Um limite inferior para Hsopop-1a1pe, como fungao do parametro M, é encon-

trado pela substituicdo desta relagdo na equacao (5.95). O mesmo ¢ feito

para Hsop—101pe-
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5.4.1 Resultados

Numericamente, encontrou-se que o vinculo do free-streaming (5.87)), im-
poe que M > 10'°GeV. De outra forma, as perturbacoes inflacionarias nao

estao livres do free-streaming.

A partir de M = 10'°GeV, encontrou-se uma faixa de valores de 3 que
resolve o free-streaming. Isto esta mostrado na figura (5.1]). Na figura (5.2)

estd mostrado, explicitamente, a localizacao do valor minimo de (.

470
46.5
4600 =

455 -

450 -
4.5 -
4.0

(.00 0.ons n.oln 0.015 0.020 0025 [LEVEoH

1-28
1+28

onde a funcao é maior ou menor que 46,5. Pode-se ver claramente um limite

Figura 5.1: No eixo vertical esta Nsop—11pe < > A regiao escura mostra

superior em 3, § = 0.016.
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Figura 5.2: A localizagdo do minimo de 3, 3 = 3.59 x 107°.

Para estes valores de 3, o indice espectral esta na faixa

0.7359 < n, < 0.9994 (5.96)

Em acordo com as observacoes.

Ve-se de (5.66]) que

T3000h—1a1pe = 1,1 X 107° (5.97)

Tsoh—10pe = 3,3 X 1070 (5.98)

Para valores maiores de M o mesmo comportamento foi verificado, mas
o limite superior de [ que satisfaz a equacao (5.87) nao satisfaz (5.76)). O
limite inferior em (3 nao apresenta conflito. Para estas, o limite superior em

B é calculado diretamente de (5.76]).

Para M = 101 GeV até M = 10'2GeV, os limites no indice espectral estdo
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na faixa

0.69 < ny <1, (5.99)

também em acordo com as observacgoes.

5.4.2 Perturbacoes Tensoriais

Este modelo também gera ondas gravitacionais. A evolucao das pertur-
bacoes tensoriais é semelhante a das perturbacoes escalares. Uma anélise

destas pode ser vista em [20} 89 90]. Aqui elas serdo brevemente discutidas.

Levando-se em conta perturbagoes tensoriais na métrica,
ds® = —dt* + 2a*(t)HrYda'da’ |

e seguindo o mesmo procedimento usado para as perturbagoes escalares,

encontra-se que as perturbagoes tensoriais obedecem a equagao

Z//
V=2 +V?) v, =0 (5.100)
g 2 9

— . — — _ — . o 2
onde v,y(t, %) = 24¢4i(t, T), ¢;;(t, %) = Hp(t)Y;;(Z), e zg = aVF, F = M* +
B,
1" "
, g z . .
O que se encontra é que — = —, assim como v, = v, e o vinculo sobre
z
g
o indice espectral de perturbacoes tensoriais € o mesmo que no caso escalar.

A razao entre a amplitude das perturbacdes tensoriais e a das pertur-

bacoes escalares é

8
"T1t63

< 0,133 (5.101)

em acordo com os limites presentes [I].
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5.5 Conclusoes e Perspectivas

Aparentemente, as modificagoes apresentadas na secao anterior tornam
o cenério inflacionério viavel, tendo ainda o mérito de garantir que as per-
turbacoes geradas sobrevivem a processos dissipativos e podem crescer e dar
origem a galaxias e aglomerados [88].

Este cenario é bastante semelhante ao modelo de inflagao estendida, tanto
que cabe perguntar se ele sofre das mesmas dificuldades que aquele [91], 92].
A principio, poderia-se acreditar que nao, devido a relevancia do primeiro
estégio da evolugao inflacionéria. De fato, é assim no trabalho de Di Marco
& Notari [74]. Olhando-se para a equagao , ve-se que este resultado

pode ser re-escrito como
1

satisfeito por este.

Porém, o que a nossa modificacao faz é diminuir a relevancia do primeiro
estégio, tornando portanto o modelo mais semelhante & inflacao estendida.
Pode ser visto, pelas figura e figura (5.2)), que o valor esta dentro
da faixa de valores de (3 que tornam o modelo viavel, mas este levaria a um
limite superior muito baixo para o indice espectral, ny < 0,95, em claro
desacordo com as observacoes.

A conclusao final é que, apesar de uma possibilidade interessante, este
cenério nao é viavel, nem em sua forma original [74], nem com a modificagdo
que propusemos aqui [88]. Uma possibilidade que permanece como viavel é
construir um cenario inflacionario, em gravitagao escalar-tensorial, dentro da

ideia de rolamento lento [75].
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