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Resumo

Nesta dissertagao abordamos o tema da inflacao dirigida por um campo taquionico.
Apds uma breve imersao na teoria cosmoldgica padrao, estudamos aspectos da teoria
inflacionaria e descobriremos como um campo taquionico pode ser utilizado para expandir
o Universo primordialmente. Em meio a essa expansao, a geracao de perturbacoes de
curvatura e de ondas gravitacionais sao relacionadas ao espectro de poténcia da radiagao
césmica de fundo, obtido pelos experimentos recentes. Uma analise mais profunda destas
perturbagoes nos leva a considerar os estados quanticos e como estes sao afetados pelo

problema da medida.

Palavras-chave: Inflacao. Perturbagoes. Taquions.
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Abstract

In this thesis we address the issue of inflation driven by a tachyonic field. After a
brief immersion in standard cosmological theory, we study aspects of inflationary theory
and discover how a tachyon field can be used to expand the Universe primarily. In the
midst of this expansion, the generation of perturbations of curvature and gravitational
waves are related to the spectrum of the cosmic background radiation, obtained by the
recent experiments. Further analysis of these perturbations lead us to consider quantum

states and how they are affected by the measurement problem.

Keywords: Inflation. Perturbations. Tachyons.
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Capitulo 1

Introducao

Este trabalho aborda alguns aspectos da teoria inflacionaria do Universo, na qual
utilizamos um campo taquionico que descreve a dinamica da expansao primordial nessa
fase [1]. Uma caracteristica de um modelo do tipo taquionico é a de que este é um
modelo nao canonico, isto é, uma generalizacao do modelo de campo escalar simples
abordado na teoria de campos [2]. Nosso estudo utiliza o formalismo ADM (Arnowitt,
Deser e Misner) [3] para reformular a a¢ao de Einstein-Hilbert acoplada a a¢ao do campo
taquionico, de forma a tornar possivel uma agao que fornecga informacoes sobre a dinamica
das perturbacoes de curvatura que sao as sementes para a formacao das estruturas em
larga escala observadas hoje [4]. Por este formalismo, encontraremos os indices espectrais,
que sao parametros que ligam a teoria a observacao. E ainda tentaremos compreender
como as flutuagoes quanticas se tornam perturbagoes classicas, que é o chamado problema
da medida na inflagao.

O objetivo principal desta dissertacao é o de estudar o comportamento da expansao
inflacionaria do universo com um campo taquionico como fonte de tal expansao, além de
obter as formas do espectro de poténcias e dos indices espectrais, os quais fornecem uma
ligacao entre a teoria e as observagoes experimentais. Uma caracteristica que favorece o
uso do campo taquidnico é que o mesmo, por possuir o termo cinético nao canonico, per-
mite descri¢coes mais completa como por exemplo o estudo dos niveis de nao Gaussianidade
das flutuagoes quanticas inflaciondrias [5].

O trabalho esté organizado da seguinte forma:

No Capitulo 2, é feita uma revisao do modelo cosmoldgico padrao e seus problemas,

bem como da teoria inflacionaria e de que forma esta resolve-os. Além disso, é apresentado



o mecanismo de rolagem lenta, que nos da parametros importantes que ligam a teoria a
observagao.

No Capitulo 3, considera-se o modelo de inflacao taquionica, que é um modelo
que trata de campos taquionicos como um possivel candidato a explicar o mecanismo
inflacionario.

No Capitulo 4, discutimos os aspectos das perturbagoes inflacionérias via forma-
lismo ADM. Revisando esse formalismo, reescrevemos nossa acao e, a partir de uma ex-
pansao em segunda ordem da mesma, podemos chegar as equagoes de Mukhanov-Sasaki,
cujas solugoes sao a base para calcular o espectro de poténcias e os indices espectrais.

No Capitulo 5, aplicamos a teoria obtida para inflacao taquionica analisando alguns
potenciais que sao possiveis candidatos a explicar a dinamica da inflacao. Comparando
os dados obtidos na literatura, podemos ajustar alguns parametros e obter os vinculos
necessarios para cada potencial analisado.

No Capitulo 6, estudaremos as perturbagoes inflacionarias em sua fase puramente
quantica. Discutiremos o problema da medida na inflacao e de que modo as flutuagoes
quanticas tornam-se perturbacoes classicas.

Finalmente no Capitulo 7, sao apresentadas as conclusoes e perspectivas para tra-
balhos futuros.

Ao longo da dissertagao é adotado o sistema de unidades naturais (¢ = h = x = 1)

e a ssinatura da métrica serd (—, +, +, +).



Capitulo 2

Teoria Inflacionaria do Universo

O entendimento das caracteristicas e da evolugao do Universo foi sempre objeto de
estudo para a humanidade. Por varios séculos, diversas teorias foram postuladas, mas,
somente em 1917, apds a formulacdo da teoria da Relatividade Geral (RG) por Albert
Einstein, é que a cosmologia moderna surgiu [[6]-[10]]. A ideia de aplicar as equagoes da
RG para descrever o Universo levou a importantes descobertas tais como a descoberta de
objetos extragalacticos. Conjuntamente, a teoria da inflacao respalda a teoria da forma-
¢ao de estruturas provendo um mecanismo de geragao de perturbacoes de densidade que
crescem ao longo do tempo césmico e que ultrapassa a era da radiacao imprimindo assi-
naturas na radiacao céosmica de fundo, deixando ai evidéncias observacionais importantes
para a comprovacao experimental da teoria.

Neste capitulo, veremos os principais resultados do modelo cosmolégico padrao,
seus problemas e como um cendario de inflacao primordial resolve os problemas e nos

ajuda a compreender a evolugao do Universo.

2.1 Modelo cosmolégico padrao

A cosmologia tal como conhecemos hoje baseia-se em uma das teorias mais aceitas
atualmente: a Teoria da Relatividade Geral (RG), proposta por Albert Einstein em 1915.
O ponto de partida para essa teoria é a acao de Einstein-Hilbert, cuja formulacao é dada
por

SEH—/d4JI —g?, (21)



na qual g = det g, ¢ R é o escalar de Ricci, obtido pela contracao do tensor de Ricci que,

por sua vez, é derivado do tensor de Riemann, dado pela relagao [7]

s = 0 — O + 1010, — TR0 (2.2)
em que
r — 1 oo
v ég (a,ugm/ + augua - &Tg;w) (23)
sao as conexoes ou simbolos de Christoffel. Logo, por contragao obtemos
e
R= guﬂRuﬁ . (25)

A agdo (2.1) somente nos da informagoes sobre a geometria do espago, de maneira
que precisamos inserir termos que mostrem a contribuicao da matéria e energia presentes.
Isto ¢ feito adicionando-se a acao que representa esta contribuicao, de modo que podemos

escrever uma acao geral da forma
S =Segw+ Su, (26)

em que Sy € a agao que inclui o termo de matéria, campo escalar, etc.
O principio variacional estabelece que a agao, S, é estaciondria frente a pequenas

variacoes das variaveis dinamicas do sistema
05 =0.
Variando a acdo (2.6) com respeito a g"”, temos
s = [ [(ovmat v as,
B /d% { [5\/__g§ v (@wa + gwaRW)] N 55M} (2.7)

2 2

Considerando que o termo g"”/—gdR,, nao contribuird, pois sua integral é uma integral

de superficie e, portanto, se anula em todo o espaco, e que temos a identidade

1
0V=9 = =5V =99u09" .
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a relagéo (27) se torna
l4 1 S VR /—R;w v

R, 1 R
Aplicando o principio variacional, obtemos

H(RHV 1 R) ey

2 29wy ) T g

=0. (2.9)

Dessa forma podemos escrever as chamadas equagoes de campo de Einstein como
sendo
1
Rp,u - §g,ul/R - T/U/ (210)
nas quais
2 68
Ty = ——F—— M
V=g 69"

é o tensor energia-momentum e nos da informacoes sobre a distribuicao de matéria e

energia no espago tempo.

O modelo padrao da cosmologia é baseado no chamado principio cosmoldgico, que
diz que, quando observado em escalas suficientemente largas, as propriedades do Universo
sao as mesmas para todos os observadores. Em outras palavras, o Universo é homogéneo e
isotrépico em largas escalas [8, 9]. O ansatz mais geral que resolve as equagoes de Einstein
para um espago tempo homogeéneo e isotropico é a conhecida métrica de Friedmann-

Lamaitre-Robertson-Walker (FLRW):

2

2 __ v __ 2 2
ds* = g datde” = —dt* + a*(t) e

+ 72(d6* 4 sen?0dp?) | | (2.11)

onde a constante k£ pode assumir os valores —1, 0 e 1, correspondendo a um espagco aberto,
plano ou fechado, respectivamente. A fungao a(t) é o fator de escala e mede a posigao
relativa entre dois pontos como uma funcao do tempo enquanto o universo se expande.
As observagoes recentes indicam que o Universo é praticamente plano espacialmente [11,

12, 13] e a métrica é

—1 0 0 0
0 da*(t) 0 0
Guv = (212)
0 0 a® (t) 0
0 0 0 a? (t)



Usando a métrica (2.12), o tensor de Ricci e o escalar de Ricci e o tensor de Einstein

sao dados por

Roo = —3° R;j = (24* + ad)d;j, R=6 a+a2 (2.13)
00 — 0’ ij — (40 aa)oij , - a a2 ’
a2
Goo =3—5, Gij = —(4® + 2ai)d;; . (2.14)

A matéria em um universo homogéneo e isotropico comporta-se como um fluido

perfeito e o tensor energia-momentum é dado por [6]

T = (p+ p)uuty + Py (2.15)

com u,, denotando as quadrivelocidades das particulas no fluido, p ¢ a densidade de energia
e p é a pressao.

A homogeneidade na métrica indica que o tensor energia momentum é independente
das coordenadas espaciais, dependendo somente do tempo cosmico. A isotropia indica que

T# deve assumir a seguinte forma

p(t) 0 0 0
TH = 0 —l) 0 ! (2.16)
0 0 —p) 0
0 0 0 —p(t)

As componentes 0 — 0 e ¢ — j das equacoes de Einstein nos dao as chamadas equacoes de

Friedmann
21
H? ) = 3 0, (2.17)

(p+3p), (2.18)

Il
VR

D~ Q|

que descrevem a evolucao do fator de escala. O parametro de Hubble, H, possui dimensao
equivalente ao inverso do tempo césmico e seu valor atual é definido como sendo Hj.

A conservacao do tensor energia-momentum,
A A
v, 1TV =0Tl + FZATV -1, 1T{ =0, (2.19)
nos da a equacao da conservacao da energia

p+3H(p+p) =0, (2.20)



que assume a mesma forma da equacao da continuidade para um fluido em um sistema
comével. Em geral admite-se que a pressao depende exclusivamente das caracteristicas
de seu componente, p = p(p) = wp, com w sendo uma constante que depende do tipo de
componente que domina a expansao. Combinando-se as equagoes (2.17) e (2.20) e, inte-
grando, obtemos a solucao completa do sistema, isto é, a fungao que descreve a evolugao
do fator de escala a(t) assim como das densidades de energia p(t).

Precisamos agora definir o que compde o Universo. Até o final do século XX,
acreditava-se que o Universo era composto por matéria e radiacao, afinal, é tudo que
conseguimos observar diretamente até agora. Considerando que o Universo é composto
destas duas componentes, temos que a densidade de matéria é inversamente proporcional
ao cubo do fator de escala, p,, < 1/a® e sua pressao é nula, p,, = 0, j4 que a matéria é
tratada como poeira, pois, em larga escala, seus elementos nao interagem. J4 a densidade

da radiagdo decresce como p, o< 1/a* e sua equagao de estado é dada por p, = p/3.

e Radiagao: Para essa fase cosmoldgica temos p, = po,(ag/a)? e a equagao de Fried-

mann nos dé a o< V1.

e Matéria: A medida que o Universo expande e esfria, sao estabelecidas as condigoes
para a formacao das estruturas. O fluido césmico passa a ter pressao nula e p,, =

pom(ao/a)® e a oc t3/3.

e Constante Cosmolédgica: A era atual do Universo é governada pela presenca da
constante cosmoldgica, que é um dos possiveis candidatos para explicar a acelera-
¢ao do Universo. Considerando as equacoes de Friedmann contendo apenas esta

componente, temos que py = constante = pop e a(t) o eM/3,

Vamos definir o parametro

0= Protal
Pc

em que p. = 3H?/(87G) é a densidade critica. A situagao onde Q = 1 corresponde a um

b

Universo espacialmente plano.

Podemos reescrever a primeira equagao de Friedmann como |[§]

H? = H2 (Qom (1 + 2)° + Q0. (1 + 2)* + Qop + Qo1+ 2)2) 2, (2.21)

onde z = 1/(1 + a) é o redshift.



2.2 Problemas na teoria do Big Bang

Nas condicoes iniciais da evolugao do universo, surgem alguns problemas que o
Modelo Cosmolédgico Padrao nao consegue explicar, como o fato de o Universo ser plano
hoje e a Radia¢ado Césmica de Fundo (RCF) apresentar um alto grau de homogeneidade

e isotropia observada no céu, por exemplo.

2.2.1 Problema da planura

O problema da planura do universo consiste em explicar por que sua densidade
total de energia é igual a densidade critica de energia [14]. Esse problema pode ser
entendido como um problema de condicoes iniciais. Para compreender como isso ocorre,
vamos escrever a primeira equacao de Friedmann (2.17) (com o termo de curvatura) na

forma

k
Q-1=—0 (2.22)

O parametro |2 — 1| cresce nas eras da radiacdo e da matéria e, como observamos
que a densidade hoje é aproximadamente a densidade critica, 2 deve ser igual a unidade
com uma acuracidade extrema. Portanto é necessario um ajuste muito fino para conse-
guirmos um valor inicial tao preciso do parametro de densidade do Universo. Este é o

problema da planura.

2.2.2 Problema do horizonte

A cosmologia padrao considera a existéncia de um periodo no qual os fétons de-
sacoplaram dos demais componentes. Esse periodo se deu em alto redshift(z = 1100),
quando o universo tinha cerca de 380.000 anos de idade e uma temperatura de cerca de
3000 K, sendo referido como recombinacao. A deteccao desses fétons primordiais, que
formam a RCF, pode ser considerada como equivalente a uma visao da figura do universo
nos seus 380.000 anos de idade.

A RCF apresenta um alto grau aparente de homogeneidade e equilibrio térmico
[15]. Entretanto, esse fato nao era esperado pela cosmologia padrao, devido a limitacao

imposta pelo horizonte cosmolégico. O alto grau de homogeneidade da Radiacao Césmica



de Fundo (RCF), uma parte em 10° é outro sério problema do modelo cosmoldgico padrao.
Os fotons recebidos hoje foram emitidos de regioes que eram causalmente desconectadas na
superficie de ultimo espalhamento, pois estavam fora do horizonte. Nosso horizonte atual
corresponde a um angulo de 1° enquanto observamos uma temperatura da RCF isotrépica
e uniforme ao redor do céu. O problema de como entender como processos fisicos diferentes
ocorrendo em regioes causalmente desconectadas nos da as mesmas propriedades fisicas

com uma grande precisao ¢ chamado de problema do horizonte.

Figura 2.1: Mapa da anisotropia da radiagao césmica de fundo. O alto grau de anisotropia

¢ atualmente bem detectado pelos experimentos [15].

2.2.3 Problema dos monopolos magnéticos

Nas teorias de grande unificacao é postulada a existéncia de reliquias tais como os
monopolos magnéticos, que aparecem devido a quebra espontanea de simetria logo apds a
era de Planck [8]. E conjecturado que a massa dos monopolos magnéticos é muito grande.
Assim, a medida que o Universo esfriou, a interacao desses monopolos cessou, mantendo-
se estavel. O resultado deveria ser uma abundancia de monopolos magnéticos, o que nao

¢ observado.

2.3 Teoria da inflacao

Proposta inicialmente por Alan Guth [14], a teoria da inflagdo prevé que o universo
passou por uma fase de expansao exponencial em que a energia do vacuo dominava a
evolugao.

A idéia por traz da inflagao é que no Universo primordial houve um pequeno periodo
no qual o Universo expandiu-se muito rapidamente (exponencialmente), impulsionada por

um campo escalar (o inflaton, ¢) e capaz de diluir qualquer curvatura inicial do Universo,

9



resolvendo o problema da planura, e expandir drasticamente o horizonte, permitindo o
contato causal de regioes distantes, o que resolve o problema do horizonte.

Na inflacao os monopolos sao separados por uma escala de comprimento definida
pela velocidade de propagagao (c) vezes o tempo de Hubble (Hj). Espera-se entdo uma
densidade de monopolos dada pelo inverso do volume de Hubble. Os monopolos criados

no Universo primordial sao entao diluidos devido a inflagao.

2.3.1 Dinamica do universo inflacionario

Vamos considerar uma teoria com um campo escalar ¢ com um termo cinético
canonico (isto é, dado pela forma usual na Teoria de Campos) em um espago tempo

curvado. A acao é dada por
SZSH+S¢, (2.23)
onde

Sy = %/R\/—g d'x (2.24)

¢ a acao de Hilbert e

Sy = / Lyv/—gd'z (2.25)

é a acao do campo escalar ¢. A variacao desta acao em relacao a g"* nos da o tensor

energia momentum

0L,

T 24
dg*

enquanto que a variagao com respeito a ¢ nos da a equacao de Euler-Lagrange

0Ly oLy |
5 o) =0 220

que nos da o comportamento do campo escalar ao exercer o papel de expandir exponen-
cialmente o Universo. Como exemplo, podemos considerar um campo escalar ¢ com uma

densidade lagrangeana
1
Lo= 59" V,u0Vu6 = V(6). (228)

10



Substituindo a lagrangeana (2.28) na equagao de Euler-Lagrange (2.27), obtemos
a equacao de movimento

W v a_g ~0, (2.29)

onde

Ho =V, Vig =gV, Vucb—\/— i (V=99"0,0)

O tensor energia momentum pode ser obtido a partir da rela¢ao (2.26), nos dando

como resultado

T = =509+ g ( 50°7V,0900+ V() ) (2.30)
ou
T = —g"" V.6V, 0 + 0 (1 PV ,0V a0 + V(gb)) . (2.31)
No universo plano de FRW com campo homogéneo, a métrica é dada por
ds* = —dt* + a*d7?
indicando /=g = a* de modo que
0 (V=99"0,6) = 0 (6 4000) + 0 (o 67 010)

- —é— 3H¢+v—rqu (2.32)

o
V=3

usando a definigao do operador laplaciano V? = 9;(69;). Entdo, a equagdo do campo

escalar torna-se

Vip OV
3Hp — ——+ — =0 2.33
O+3HO -~ + ” (2.33)
e as componentes do tensor energia momentum sao
L, (Vo)
) _
i i L (6925)2 i

Finalmente, as equacoes de Friedmann serao

1 1 /1.
H* = gng<§¢2+v(¢)>

B4 = (i) = (# V(). (2.35)
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para o caso em que ¢ = ¢(t). Essas equagdes desempenham um importante papel como
veremos a seguir, relacionado ao mecanismo de rolagem lenta. Em suas formas aproxima-
das, nos permitem calcular parametros que medem a taxa de expansao durante a inflagao

e conectam com outros parametros relacionados a fenomenologia.

2.3.2 Mecanismo de rolagem lenta

A principal condigao para haver inflagdo é ter um universo acelerado, @ > 0 [16].
Isto implica em uma pressao negativa, de acordo com a equacao da aceleragao. Durante
essa fase de aceleragao extremamente breve, assumimos que o campo ¢ move-se lentamente
ao minimo do potencial V' (¢). Fisicamente o que ocorre é que o segundo termo da equagao
(2.33), chamado termo de fricgao de Hubble, é muito grande nesta fase e portanto o campo
evolui lentamente. Conseqiientemente, a energia cinética do campo serd menor do que
o potencial, %(bz < V(¢), portanto, p, = —py = —V(¢). A figura abaixo mostra o

comportamento do potencial nesta fase.

Figura 2.2: Caracteristica do potencial do campo na inflacdo. A rolagem lenta é causada

pela aceleracao extremamente rapida. Este regime é chamado de inflagao slow-roll [15].

Uma outra forma equivalente de haver uma expansao acelerada é considerar que a

mesma implica
da d . : H
i=—=—(aH)=aH+aHd >0 = H*>-H = e=-—<1 (236
dt dt( ) H? (2.36)
onde € é denominado parametro slow-roll de primeira ordem.
Uma vez que o campo rola lentamente, devemos ter € < 1 e entao podemos inserir

um segundo parametro slow-roll

__i_dlne
= oH  dN

<1 (2.37)
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que é um parametro de segunda ordem e geralmente relaciona-se com a derivada segunda
do potencial.

Em termos do crescimento do fator de escala, podemos definir um ntmero N,
chamado nimero de e-folds de crescimento no fator de escala quando o campo ¢ desliza
sobre seu potencial, desde um valor inicial ¢;, o qual é o valor do campo quando comeca

a inflagao, até ¢, o qual é o valor do campo quando as condicoes slow-roll sao violadas:

N:/t;fHdt:/:f%m (2.38)

e assim podemos avaliar o quanto expandiu o Universo nesta fase.
No proximo capitulo aplicaremos estes conceitos para o campo taquionico, o qual,
por ser um campo nao canonico, possui um comportamento diferente do campo usual de

Higgs.
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Capitulo 3
Inflacao Taquidnica

Um dos campos escalares que podem ser responsaveis pela inflagao é o campo
taquionico [17]. Tal campo escalar ocorre mais naturalmente no contexto de teoria de

cordas, particularmente associado com D-branas !

, onde a inflacao é uma corda aberta
descrevendo a posigao da brana nas dimensoes extras [18]. Os tdquions sdo uma matéria
exética com pressao negativa e também podem ser associados a energia escura.

Neste capitulo abordaremos os aspectos dos taquions em Teoria de Campos e em

Teoria de Branas e sua relagao em um contexto cosmologico, tendo como foco a inflagao,

que sera governada pelo fluido descrito pelo campo taquionico.

3.1 Taquions em Teoria de Campos

Taquions sao particulas hipotéticas que viajam mais rapido do que a luz. Proposta
por A. Sommerfeld, a idéia de particulas com esta caracteristica atrai a atencao até hoje.
A relacgao relativistica entre a velocidade v, o momento espacial k e a massa de

repouso, m, de uma particula é dada por

k
VT o

!'Em teoria de cordas as D-branas sao uma classe de objetos estendidos sobre a qual cordas abertas

pode acabar com as condicoes de fronteira de Dirichlet. As D-branas sdo tipicamente classificadas pela
sua dimensao espacial, o que é indicado por um nimero escrito apés o D. A D0-brana é um 1nico ponto,
a D1-brana é uma linha , a D2-brana é um plano, a D3-brana é um espago em trés dimensoes, e assim

por diante.
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onde ¢ = 1. Para k real um tdquion (v > 1) deve ter uma massa quadrada negativa:
v>1 & m?<0. (3.2)

Uma visao moderna dos taquions ¢ relacionada nao a velocidade superluminal,
mas a massa quadrada negativa. De acordo com a teoria de campos, se realizarmos uma
quantizagao perturbativa de um campo escalar canonico através da expansao do poten-
cial ao redor do extremo de configuracao, vamos encontrar uma particula com m? > 0
se esta configuragao for um minimo, ou uma particula com m? < 0 (um tdquion) se esta
configuracao for um maximo. A existéncia de taquions em teoria quantica de campos estd
associada com uma instabilidade do sistema que causa uma quebra da teoria de pertur-
bacao. A quebra espontanea de simetria no modelo padrao das particulas elementares é
as vezes considerada como um fato de que o campo escalar de Higgs possui um termo de

massa taquionico.

3.2 Taquions em Teoria de Branas

Os modelos inflacionarios inspirados em teoria das super cordas e teoria M sao
muito considerados na cosmologia atual, dado que o mecanismo inflacionério atua préximo
da escala de Planck [19]. Como mostrado por Sen [17, 20|, o decaimento de D-branas
e a agao efetiva DBI produz um gas de pressao nula com densidade de energia finita,
semelhante a poeira classica. Como o campo taquionico rola abaixo do potencial, o
universo sofre uma expansao acelerada e, em uma época particular, o fator de escala passa
pelo ponto de inflexao, marcando o fim da inflagao. Porém, os potenciais efetivos para os
taquions nao contém parametros livres que possam ser ajustados para fazer uma rolagem
suficientemente lenta e o nivel requerido de perturbacoes de densidade. A situacao pode
ser contornada considerando-se uma grande quantidade de D-branas separadas por uma
distancia muito maior do que a escala de cordas [;. No entanto, o nimero de branas deve
ser da ordem de 10'°. Os modelos que comportam estes fatos assumem que neste caso
h& uma interacao do tipo brana-antibrana, de modo a diminuir este niimero de branas

21, 22].
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3.3 O modelo cosmolégico

A maior parte dos modelos cosmoldgicos no vacuo em teoria de branas considera
uma brana D3 movel no espaco compacto. Nesta configuragao, o modulo da distancia entre
a brana D3 e a brana anti-D3 obedece aos requisitos da inflagdo. O cenario cosmolégico
deve ser o seguinte: quando a brana D3 estd longe da brana anti-D3 o movimento da
primeira d4 aumento a inflacao. Quando a brana D3 atinge uma distancia critica em
relacao a brana anti-D3, o campo escalar converte em um modo taquionico que causa
aniquilacao brana-anti-brana. Este processo encerra a inflacao e produz radiacao.

A inflacao é considerada como sendo uma excitacao de uma corda aberta e massiva
na brana anti-D3. A rolagem deste campo escalar, ¢, de um valor inicial ¢ na direcao do
minimo do seu potencial gera inflagdo quando ¢ esta longe de seu estado fundamental ¢ =
0, reaquece o universo quando ¢ oscila ao redor do seu minimo em ¢ = 0 e eventualmente
faz o papel de uma constante cosmolégica quando para de oscilar em ¢ = 0 [19, 21].

O valor inicial do campo escalar na época da inflacao é muito diferente do seu
estado fundamental, logo, devemos usar uma agao efetiva para o campo escalar que inclua
todas as poténcias de ¢. Nés usamos a acao efetiva para o campo escalar massivo ¢.

Quando a brana anti-D3 estd em um ponto genérico no espago compacto, a agao é

dada por [23]

5= / 042V ($)y/— Aot (9as 1 OubOrd) (3.3)

Considerando esta acao efetiva para a excitacao da corda aberta massiva da brana

anti-D3 do vacuo, encontramos a seguinte agao efetiva

S = /d”‘x {\/—_g (g + A) — V(¢)/—det (gap + 8a¢8b¢)} (3.4)

Este cenario com constante cosmoldgica negativa é importante pois resolve um
problema da inflagao taquionica relacionado ao fato de que a densidade de energia do
taquion escala mais devagar do que a matéria (poeira) e a radiagao [24, 25], o que significa
que os taquions dominariam o universo apés a inflacao. Consideremos agora o modelo

inflacionario com a acao efetiva para o campo taquionico.
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3.4 O mecanismo inflacionario com o campo taquio-
nico

A agao (3.4) pode ser reescrita como

S = /d4x V=9 { (g + A) _ V(¢)\/1 n gaﬁaaqsaﬁfp} . (3.5)

O principio variacional pode ser aplicado a esta acao de modo a obtermos as equa-
¢oes de campo de Einstein acopladas com o termo do campo taquionico. A variacao da

primeira parte em relacao a g"”, ja feita no Capitulo 2, nos da

5SEH = /d4l'\/—_g (% - T 5 _Aguu) 5.9“” .

A variacao da segunda parte é feita pela seguinte forma

5, = = [ s V011 0,000 + VT V01 5 0u00m0

1 (0505 0a$0p9) 89"
= — [ &' | —5V=09u 56" V(9)\/ 1+ 9700a0030 + V=g V ($) =
/ [ 5V =99 09 (qb)\/ 9003 g (¢)2\/1+g“’33a¢65¢
1 V(¢)0,90,¢
= d4x —qV -V y 1+ aﬂaa a _ H nv
I N ey e
1 / 4 guu(l + gaﬁaaqbaﬁqs) B au¢au¢
= — [ d'x\/—gV ogh” . 3.6
5 V=9V (¢) JTE 00000 g (3.6)
Considerando que a variagao da acao deve se anular, ou seja 65 = 0Sgy +054 = 0,
obtemos
1 1 1 1+ g*° —
Rl“/ . _Rgl“/ o —Agw ——V(Qb) g/W( +g 801¢8/3¢) aﬂ¢8V¢ ) (37)
2 2 2 2 2 V1+ g°P0,0050
Podemos reescrever ainda como
G,u,z/ = T,u,l/ ) (38)
onde G, € o tensor de Einstein e 7}, dado por
0,00,¢ — g (1 + g*?0,00
T = Mgy + V() | 20207 L1 57 000050) 39
\/1 + g“50a¢65q§

é o tensor energia momentum para esta teoria com um campo taquionico. Em sua forma

mista, este tensor nos da informagoes sobre a densidade e a pressao do fluido cosmologico
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constituido pelo campo escalar em questao. Estas quantidades sao dadas em termos das

componentes do tensor a partir da forma

T = AS" + V(¢) (3.10)

g/v\a)\qb&/(b - 55(1 + gaﬁaa¢85¢)
\/1 + g“ﬁaagbﬁgqb

Temos entao (para ¢ = ¢(t)), T = diag(—p, p, p, p) onde
Vi) V@

\/1—q'52__p N

T = A0, = V(o)1 =26, =pd; =  p=—=V(e)\/I-¢*+A. (311

Ty = A —

Isto nos da uma equacao de estado na forma
12
¢ =—c (3.12)
A 142
1 V() 1-¢

em que ¢ é a velocidade do som no fluido 2.

w:]—):—l—l—
p

Neste cenario, as equacoes de Friedmann sao dadas por

Lo v
mo— Lty A2y
3 3 /1_¢2
i lppgy - Y0250 A (3.13)

6 6 Jl_p 3

Uma outra propriedade que podemos obter a partir da lagrangeana (3.5) estd
relacionada com a dinamica do campo. De fato, ao aplicarmos o método variacional
em respeito ao campo escalar ¢, obtemos sua equacao de movimento. As equacao de

Euler-Lagrange é dada por

oL oL
%~ (a0.9) = .

com a Lagrangeana £ = —V (¢)y/—g v/1 + ¢*?0,$05¢.

O primeiro termo nos da

oL ov
96 = V9 g/ 1+ 900030

2A presenca de um termo cinético ndo candnico na nossa teoria permite definir uma velocidade do
som no meio dada por ¢2 = p/p, o que implica que as perturbagoes que estudaremos no préximo capitulo

sao adiabdticas [26]
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enquanto que no segundo termo

oL _  V—gV($)9"¢
9(0u9) V1 + g°P0,0050

Portanto a equacao de Euler-Lagrange se torna

V=g V(9) 9
I+ 97040030

—0. (3.15)

ov
V=0 G L+ 00:6050 — 0,

Expandindo o segundo termo, obtemos

oV u(V=9g0"9) V() oV 9,00
=52 1+ goPang0s6 — A
\/_g (ol0] \/ "9 #06¢ \/1 + gaﬂaa¢85¢ \/_ga¢ \/1 + gaﬂaa(bag(ﬁ
VEIV(O)(60,00,0) 6 1
2(1+ g°P0,00p9)%2 ‘

Assim podemos fazer algumas simplificagoes e obter a equacao de movimento

. lau(gaﬂaa(ﬁ&ﬁ(b) (00 _ Vi
2 2(1+ g*P0,0050) V()

0o =0, (3.17)

onde V, = 0V/0¢. Podemos notar também que, fazendo uma expansdo em primeira
ordem no termo cinético da lagrangeana para o campo taquionico, recuperamos a lagran-
geana usual (2.28) e, consequentemente a equagao de movimento (3.17) reduz-se a equacao
de Klein-Gordon para o campo escalar ¢.

Supondo que ha somente dependéncia temporal do campo, ¢ = ¢(t), temos que,
para um espaco plano de FRW onde g, = diag(—1,a?, a?%, a?), a equagdo de movimento

(3.17) se torna

¢ Ve
—+3Hp+ -~ =0 3.18
1— ¢? V(o) (319
No regime slow-roll, ¢? < 1 e || < 3H|¢|, a equacio (3.18) se torna
. V¢>
3Hp+ —= =0 3.19
V(@) 19
e a primeira equacao de Friedmann
%
H? ~ @ (3.20)

Os parametros slow-roll sdo definidos por [27]
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il

= o (3.21)
2 :
Ei+1 He (Z Z 1) (322)

de modo que os trés primeiros parametros slow-roll sdo dados por (ver Apéndice A)

v2
~ 7¢
24 3VE
€9 R~ _W + W (3.24)
Vg (V3 — 10V V4V s + 2V2V
83 ~ o 7¢( 7¢ ’¢ >¢¢ ’¢¢¢) (325)

V3 (—31/35 + 2V V40)

que serao relacionados, no préximo Capitulo, a grandezas observacionais que nos permitem

validar nossos resultados. Um outro niimero importante é o nimero de e-folds, dado por

N=hn (3.26)
a

onde a, é o fator de escala no final da inflacdo. Os parametros que sao observados na
inflacao devem ser avaliados em uma época quando as perturbagoes saem do horizonte de
Hubble e sao especificados pela relacao k, = a, H,, onde k, é o nimero de onda comovente

no horizonte de saida. Da definicao anterior, temos
H
dN = —Hdt = ——d¢ (3.27)
)
e, usando a aproximagao slow-roll (3.20) e (3.19), obtemos
V2

AN = —d 3.28
v, 4 (3.28)

Com essas ferramentas, juntamente com os resultados do préximo capitulo, po-
deremos analisar diversos potenciais que satisfazem a dinamica inflacionaria do campo

taquionico.
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Capitulo 4

Espectro de Poténcias e Indices

Espectrais

4.1 Introducao

A inflacdo fornece um mecanismo fisico que gera perturbacoes de densidade que
sao responsaveis pela formagao de estruturas césmicas. Ja que no momento da inflacao os
processos fisicos sao quanticos, existirao flutuacoes quanticas no campo do inflaton, que
atuarao como sementes das perturbagoes de densidade presentes na superficie de 1ltimo
espalhamento.

As flutuagoes quanticas no campo escalar sao caracterizadas por um comprimento
de onda que cresce exponencialmente durante a inflacdo. Quando o comprimento de onda
das flutuacoes torna-se maior do que H !, estas flutuacoes desacoplam-se dos processos
causais e param de oscilar, de maneira que sua amplitude se congela em algum valor 0¢ ().
A amplitude dessas flutuagoes é preservada intacta durante um longo tempo, enquanto
seu comprimento de onda cresce exponencialmente. Portanto, a flutuacao congelada é
equivalente a um campo classico d¢(Z). Finalizada a inflagao, o universo é dominado por
radiacdo e o comprimento de onda das flutuacdes cresce como t'/2, enquanto o raio de
Hubble cresce como t. Desta maneira, existe um instante no qual as flutuagoes entrarao
de novo no horizonte de Hubble em forma de perturbagoes de densidade classica que mais
tarde se aplicarao para formar galdxias.

Neste capitulo trataremos as perturbagoes aplicando o formalismo ADM [3] para

reescrever a acao do campo taquionico em uma forma canonica e expandida em segunda
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ordem. Essa agao nos da equacgoes de movimento do tipo equacoes de Mukhanov-Sasaki,

que descrevem a evolucao das perturbagoes.

4.2 O Formalismo ADM

O formalismo ADM, primeiramente formulado por Arnowitt, Deser e Misner, é
uma maneira de formular a Relatividade Geral em termos da mecanica Hamiltoniana
pelo fatiamento da variedade quadridimensional do espaco tempo, M, em uma variedade
espacial tridimensional, S, e em uma variedade temporal unidimensional, R, conhecido
também como decomposicao 3+1 da Relatividade Geral. Nesse formalismo, os verdadei-
ros graus de liberdade do campo gravitacional residem nas hipersuperficies espaciais que
folheiam o espago tempo e a dinamica deste campo pode ser vista como a evolu¢ao no
tempo dessas hipersuperficies [28].

Vamos considerar uma superficie ¥ em uma variedade do espaco tempo R x X.
Nesta superficie, a geometria é Riemaniana e logo podemos determinar um vetor normal
normalizado na superficie como

a
n® = S S (4.1)

b = —1. Além disso, para qualquer vetor tangente & superficie devemos ter

tal que g.,p,nn
gapn®n® = 0. Usando essa definicao, podemos projetar qualquer vetor no espaco tangente

de ¥ como
v = —(gavn®)n® 4+ (v 4 (gapv°n®)n®) (4.2)
Com isso podemos definir a funcao lapso e o vetor deslocamento a partir da relagao
t* = —(gaptn®)n® + (t* + (gapt°n®)n®) = (N, N?) (4.3)

onde a evolucao temporal é dada por t = t*V,, tal que t* é normalizado t*V,t = 1, a funcao
lapso N' = —nyt? e o vetor deslocamento N® = h?®t,. A métrica induzida hap = Gap + Nalp

é a métrica 3D na superficie 3. Logo, podemos escrever
t* = Nn® + N*¢ (4.4)
de modo que a métrica inversa do espaco tempo pode ser reescrita como

a a a a 1 a a
gb:hb—nnb:hb—ﬁ(t—N)(tb—Nb) (4.5)
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Em forma matricial, temos

_LQ N_;
HY N N 4
g N pij _ NINJ (4.6)

N2
e sua Inversa
—N? 4+ NEN, N7
Ju = ) (47)
N? hij

a partir da qual podemos escrever o elemento de linha
gudrtdr’ = —N2dt* + hy;(da’ + N'dt)(dx? + N dt) (4.8)

em coordenadas x' tal que ¢'V; = 9/0t. A derivada covariante em 4D pode ser escrita em

3D usando a mesma idéia:
UV 0" = —gas(UF V) nt + uF Vit + gas(uFVio®)nnt (4.9)

os dois ultimos termos sao identificados como a derivada covariante 3D e se relacionam

com a curvatura extrinseca como
PG k ay,. B _ k oy, B
Kiju'v! = —gap(u"Viv)n" = gas(u"Vin®)v (4.10)

em termos de N, N; e h;;, a curvatura extrinseca ¢ dada por

Ky = % (hij — VN, — vjNi) (4.11)

O escalar de Ricci R em quatro dimensoes pode ser relacionado ao escalar de Ricci

em trés dimensoes via equagao de Gauss-Codazzi [29]

1 g
R= OR+ (BB - BY) (4.12)
onde
1 /.

estd relacionado com a curvatura extrinseca por E;; = N Kj;.

Considerando que o campo escalar possui apenas dependéncia temporal, temos

o\ 1/2
V(9)y/1+ g"0,00,¢ = V() (1 - %) (4.14)
Finalmente, com /—g = Nv/h, acdo pode ser reescrita como
1 1 P> i
S = /dtd?’xN\/ﬁ 3 GR+ N2 (EUEU _ EZ)] +A -V (9) (1 — ﬁ) .(4.15)
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4.3 O Espectro de Poténcias

A variagao da agao (4.15) com respeito a N; e N pode ser feita observando-se que

neste caso as equacgoes de Euler-Lagrange se tornam, respectivamente,

0Ly
ol 57=——= ] =0 4.16
v (a5 10
para N; e
0L,
— =0 4.17
N (4.17)
para NV, onde a Lagrangeana é dada por
1 1 $? 2
3 ij 2
Com isso podemos obter diretamente as relagoes
Lo i
Vi lﬁ (B, —h E)] =0, (4.19)
. 2 —1/2
®R - 2 (B, EY — E?) + 27 — 2V (¢) (1 - ﬁ) =0. (4.20)

Para uma métrica homogénea e isotropica, na auséncia de perturbagao, N = 1,
N; =0 e h;j = a®d;;, obtemos E;; = aad;;, BV = (H/a*);; e E = 3H, ou seja E;EY —
E? = —6H? e a equagdo (4.20) se torna

V(9)

Vi-é

Para analisar o contexto de perturbagdes, vamos escolher um gauge plano [30]

: 1
6H>+2A —2V(¢)(1 —¢*) V2 =0 = H>=- A

que ¢ a equacao de Friedmann para o campo taquionico.

1
hij = a® (@QR%‘ +7ij + E%‘l%j) (4.21)

onde R e v;; denotam as perturbacoes escalar e tensorial, respectivamente.
Considerando agora perturbagoes escalares, teremos h;; = a?¢*®6;; e h'l = a=2e 2R,

de forma que o tensor de curvatura é dado por
1 /.
By = 5 (h,-j — VN, — vjNi)
. 1
= (H+R)hi; — 5 (ViN; + V;N;) (4.22)
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o tensor contravariante, £ = hi*hi*E,;,, é dado por

(H +R)5Y 1

EY — a2€2R — 2a4e4R (VZNJ + VJNZ> (423)
o tensor misto, £ = h'*E,; é entao
E]@ = h,m Eaj = (H + R)é; - W (VZNJ + V]Nz) (424)

e o escalar, F = h'E;;

VN,

E=h"E;=3H+7R)— iR (4.25)
Logo, o termo entre parénteses na equagao (4.19) nos dé como resultado
. ; o 1 1 i
B — hE = —=2(H +R)d; — 2R |3 (ViNj + V;N;) — Vi N6, (4.26)

Para escrever o termo geral de curvatura na agao (4.15), calculamos as quantidades

H+TR)

. . 2(
] 2 2
EijE J = S(H + R) - 2e2R vaz + W (VZNJ + VJNz) (427)
(&
. 6(H 4+ R) (ViN;)?
2 2 14 Ve
E? = 9(H +R)? = == Vil + = (4.28)
de forma que
g : 4(H +R)
g 2 2
1
+ a e R 7 (VilV; + V,;N:)? — (V;N;)? (4.29)

Fazendo uma aproximacao em primeira ordem do tipo

N=1+a;,N;=0x+N] onde 9N}/ =0

vamos resolver as equagoes de vinculo. Assim,

Vo g Svei L[] i
Substituindo em (4.19), obtemos
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Considerando N; = 9;¢) + N},

1 . 1
; i(aiNj + 9;N;) — O N6} 3 (0,0;,(0;0 + NjT ) + 0;0;(0 + N'))

— 0,000 + N6
= V2NT (4.32)
Portanto,
- \V&: NiT
&- (HOél — R)(SJ — a2 =0 (433)
que ¢ satisfeita se
R
o=z, NI'=0 (4.34)
Na equagao de vinculo (4.20), temos que
Rij = OuT, — 0., + TjTh, — DTy (4.35)

onde

I = %had (Oohge + Ochia — Oahie)
= ORI+ 0ROy — 0uR e (4.36)
Logo, podemos encontrar o tensor de Ricci dado por
Rij = —0,0;R — 0x0xR0;; + O/RO;R — O ROLRI;; (4.37)
e, portanto, o escalar de Ricci 3D é dado por
G R=hIR; =

— =R [4V*R + 2(9;R)?] (4.38)

enquanto que, em primeira ordem (em relagao a N e R) a equagao (4.29) assume a forma
ij 2 2 . 4H

O termo relacionado ao campo na equacao (4.20) pode ser reescrito aproximada-

mente

¢ V(g)  ¢*V(9)

-1/
\% 1-— ~ : oy
(¢) ( N2> M (1 _ ¢2)3/2
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Em primeira ordem, a equagao (4.20) se torna

_ 4vaZR N (6H2 +12HR — i—f @Ni) (1—2a)+2A — \;Lﬂ
1— ¢?
202V
(1¢_ QBQ()QQ - (4.41)

apoés simplificar obtemos

AV*R  4H N 202V (¢) R

— — - — = 4.42
a2 2 ot (1 _ ¢2)3/2 H ( )
considerando que 9;N; = 9;0;1 + 0; NI = V*, obtemos
VIR 3 ¢?
2 = — — - 4.43
VoY 2H 21_ 7 ( )

Agora podemos reescrever a agao (4.15) substituindo as equagoes (4.38) e (4.29),

encontrando como resultado

1
_ 3
S = /dtdm{—aQeQR

1
IN2q—4e—4R

[2V°R + (;R)?] — A%(H +R)? +

2(H +R)

N2q2e2R ViN;

+

1 15 1/2
L_l (ViN; + V,;N;)* — (viz\@»)?} +A—V(o) (1 - %) A44)

e, expandindo em segunda ordem em relaciao a R e §;R, obtemos a acao

3 . 2
§=-2 / d'z [a¢2(8iR)2 ~ ot ¢ y 722] (4.45)

Podemos agora encontrar uma acao do tipo Mukhanov-Sasaki definindo um campo

canonicamente normalizado v = 2R, onde
V3ag
V1 — ¢

Trocando o tempo fisico para o tempo conforme, dr = dt/a, a derivada de R se

transforma como

oo v
az z
1 /v wvd
e (z - —) (4.46)



entao podemos escrever

. ; , N 2
o _g/adm% [aqb?(aw)? *9 1 (U_ _ %) ] (4.47)

22 _1_¢$2z a a?

Com mais algumas simplificagoes, chegamos a
1 Z/l
S = 3 /dT d*x {0’2 — 2 (0w)? + ~ 02] (4.48)

onde ¢? =1 — ¢32 é a velocidade efetiva do som. Em termos dos parametros slow-roll,

obtemos [27]
Z// 5 3
~m~d®H? (2—c+ = 4.49
~~ e (2o ) (1.49)

Variando a acao (4.48) em relagao a v obtemos a equagao de movimento

1

V" — 2V — Zu=0 (4.50)

z

Aplicando uma transformada de Fourier do tipo

B Bk
U(T,.I):/va(T)ek

obtemos a equagao de Mukhanov-Sasaki em modos de Fourier:

2
¢ —1/4
onde
29 _ €+ 2
qa = 1 277
Esta é uma equacao do tipo

d? 2p+14d

d—x‘z P ; ﬁ + (@2 2+ b27%) y =0 (4.52)
e possui solucao dada por

y=x"? [Cl Jq/r (gx’") + (Y YZI/T (gx’“ﬂ (4.53)

onde C} e C; sao constantes e J,(x) eY,,(x) sdo fungdes de Bessel de primeira e segunda

espécie, respectivamente. Ajustando os valores para nossa equacao

1
p=—=, r=1, a=ck, 1)2:—(]2+Z—1
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e, para um Universo em expansao, x = —7, 0 que implica que nossa solucao sera dada por
V(7)) = V=7 [CiJy(—cskT) + Co Yy (—cskT)] (4.54)
Podemos escrever ainda em termos das funcoes de Hankel

HT(LI)(;U) = Ju(z) +1iY,(x)
HP (x) = Ju(z) — i¥o()

e entao

uk(7) = V=T [Cis HV (—cskT) + Cop HP (—c5kT)] (4.55)

O espectro de poténcias das perturbagoes quanticas é dado por [31] (ver também
Apéndice B)

B 3
Pr(k,7) = -5Ri(1) = T29.3 vk (

o3 )? (4.56)

No limite subhorizonte, |csk7| — o0, as fung¢oes de Hankel possuem o limite as-

simptético

HOO(2) ~ \/gexp {iz’ (z - % - %)} (4.57)

de forma que nossa solugao (4.55) pode ser reescrita como

2 . P T . ™ s
Uk(T) _ — [Clk e_Z(CSkT—"_qu'_Z) + Cgk ez(csk'r-l-gtﬁ-z)] (458)

quando c;kT — 00, a solucao é descrita pelo chamado vacuo de Bunch-Davies que, nesse
caso pode ser obtida escolhendo convenientemente Cy;, = 1/7/2 e Cy, = 0 e logo, a solucao

é

1 s s
= —1i — — 4.
UE(T) NGO exp [ i (cslm' toa+t 4)] (4.59)
o que nos da um espectro de perturbacgao
K 1 H\?
Pr(k, 1) = = — 4.60
w(k,7) Am2cs2?  3cs(1 — 2) (27T> (4.60)
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Resolvendo a equagao (4.51), encontramos que, fora do horizonte, as fungoes de
Hankel tomam o limite assimptotico, de modo que a perturbacao escalar é quase constante

27, 31]

Ril = [v] — 94—5/2 I'(g) H(1 — 51)‘1_1/2 csk —a+3/2 6l
’ k‘ Tz I 3 1/27.3/9 1/2 _H ( . )

Portanto o espectro de poténcias é dado por [27]

k3 5 H?
PR = ﬁ'RkP = |:1 — <§ +2C> g1 — C€2j|

871'261

(4.62)

csk=aH
onde C =~v+1In2—-2~ —0,72 e v é a constante de Euler-Mascheroni.

Para perturbagoes tensoriais, assumimos h;; = a®v;;, onde o tensor de perturbagao
satisfaz 9,77 = 0 e h¥~,;; = 0. Podemos fazer o mesmo procedimento e escrever, em
segunda ordem, a acao (4.15) como

1

5= [ ' [00s) - @) (4.63)

que nos da os modos de polarizagao tensoriais de amplitudes by e b, [32]. Entao o espectro

tensorial ¢é [27]

2H?
csk=aH
4.4 Indices Espectrais
Definimos os indices espectrais em primeira ordem como sendo [27]
dln PR
~-1 = 4.
e dink (4.65)
Pr
= = 4.66
P (4.66)
dn,
= 4.
@ T dlnk (4.67)
dln PT
= 4.
" dink (4.68)
Para calcular o indice espectral ng, notemos que
dink d. (aH a H
=—1 ~ —+—=(1—-¢g)H 4.
di dtn<cs) PR A Y (4.69)
Entao
d 1 1d 1 ¢ d 1 V,d
= LA 4 (4.70)

dlnk 1-e Hdt 1-e Hdp 1—eV2ds
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Considerando agora que

; 2
0521—¢2:1—§€1 = 0(1—02>:§€1—§8%2§€1

dink  Prdlnk

4

2

S S

V Vv

e que
2
ou seja,
Pr =
R 9¢?
obtemos
dPr
dink
Portanto

dink ~ Prdlnk

C6(2m)21—e V2

1—2)2m? =~ 6(2n)2e,’

1 EdPR
1—81 V2 dgb

%

1— &1 V2 d¢ |:6<27T)2€1:|

1 1 V¢ ‘/’¢ %4 d€1
(-2

1 1V, &
e alVy

6(27)21 — e, V2
1 1 (Vj5 + V352)

C6(2m)21 — g V2e
11 (VE+Vie
6(2m)2 e, V2

2

Logo o indice espectral ng serd dado por

Ng —

Vo 6(2n)e e
V2
_ @
= _W_€2
= —261—52
T Ak T ®

(4.71)

(4.72)

(4.73)

(4.74)

(4.75)

Repetindo este procedimento, podemos encontrar os outros indices espectrais:

r = 16g;
Qg = —28182 — E9€3
nr = —281
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Essas relacoes sao a ponte que liga os modelos as observacoes. O raio escalar-
tensor, r, mede o quanto as perturbacoes tensoriais se alteram com a escala e, segundo
dados mais recentes, possui um valor r ~ 0,11 [12]. E relacionado com os modos B, ou
ondas gravitacionais primordiais, como veremos no préximo capitulo. O indice espectral
escalar, ny é relacionado com os modos E, ou as perturbacoes de densidade e possui um

valor préximo da unidade.
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Capitulo 5

Parametros observacionais da

inflacao

Observagoes da Radiagao Cédsmica de Fundo com altas precisoes sao de grande
importancia na cosmologia moderna, ja que essa ¢ a forma mais poderosa para entender
a origem e evolugao de nosso Universo. Atualmente varios projetos tem buscado novos
resultados advindos da RCF, objetivando testar teorias de formacao de processos primor-
diais, os quais deixaram suas impressoes no espectro de radiacao. Especificamente, ha
uma busca pelas ondas gravitacionais primordiais, geradas pelo mecanismo inflacionario
e que nos dard uma prova conclusiva sobre a teoria da inflagao.

Neste capitulo analisaremos alguns potenciais para o campo taquionico que geram
a inflacao e faremos comparacoes com os dados obtidos pelo experimento PLANCK 2015.
Desta forma discutiremos como deve ser o comportamento do potencial associado e como

os parametros do modelo sao ajustados.

5.1 A busca por modos E e modos B

A teoria da inflagdo é bem respaldada no tocante a observacao de fenomenos co-
nectados com as flutuagoes quanticas geradas nesse periodo, tais como a anisotropia da
RCF, as ondas gravitacionais primordiais e a estrutura em larga escala. Em 1992 o ex-
perimento COBE DMR relatou a primeira deteccao da anisotropia, o que indica uma
consisténcia com o espectro de perturbagoes de densidade gerado na inflagao. As ondas

gravitacionais primordiais, geradas durante a inflacao, induzem uma assinatura especifica
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em sua propriedade de polarizacao [33].

Genericamente, as perturbagoes primordiais podem ser decompostas em trés tipos:
perturbacoes escalar, vetorial e tensorial. As perturbacoes escalares causam as anisotro-
pias da RCF e a formacao de estruturas em larga escala e sao também denominadas modos
E. As perturbagoes vetoriais correspondem a vértices que declinam rapidamente durante
a expansao do Universo e podem ser negligenciadas em um tempo posterior. As pertur-
bacoes tensoriais, isto é, as ondas gravitacionais primordiais imprimem uma assinatura no
espectro de poténcias da RCF produzindo polarizacao do tipo modos B [32]. Portanto,
provas da existéncia dos modos B primordiais sao sempre tratadas como cruciais para
testar os modelos de universo primordial.

Experimentos recentes mostram que os modos E sao detectados com alta signifi-
cancia [12, 33]. No entanto, os modos B primordiais sao intrinsecamente mais fracos do
que os modos E e estao ainda a serem descobertos e sua deteccao é considerada como
uma medida direta da escala de energia inflacionaria. Isso devido ao fato de que os mo-
dos tensoriais originados das flutuacgoes do vacuo possui um espectro que depende apenas
do parametro de Hubble, ou seja, da evolucao no espaco, independente da dinamica do
campo contido durante sua geragao. Podemos relacionar ainda os modos B ao raio escalar-
tensor, r, avaliado em um dado nimero de onda espacial. Dada a grande importancia,
varios projetos estao em progresso em busca da primeira deteccao de ondas gravitacionais

primordiais, o que nos dard uma prova poderosa sobre a fisica da inflacao.

5.2 Potenciais para o campo taquionico inflacionario

Passaremos a analisar alguns potenciais candidatos a descrever a interagao do
campo taquionico na inflacao. Analisaremos o potencial exponencial que, curiosamente,
possui 0 mesmo comportamento (com relagdo aos indices espectrais) do que o potencial
¢?. A seguir, veremos o potencial cosseno hiperbélico e, por tiltimo o potencial polinomial.
Segundo as observacoes, temos ny = 0,986 + 0,006, r < 0,11 e ay, = —0,003 £+ 0,007
[12].

5.2.1 Potencial exponencial

Vamos considerar o potencial da forma
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V(g) = Vpe %

Os parametros slow-roll (3.23), para este potencial, sao

e¢/¢0 6¢/¢O €¢/¢0 ( )
1=, Eg=——, 3= ——r 5.2
PV TP VR T VR

e o numero de e-folds
¢ 12
N = — dp = VE)Q% [e—qﬁ/qﬁo _ €—¢f/¢0]
6; Vo
usando a condigdo £1(¢;) = 1, obtemos ¢. = ¢ In(2V(¢3), ou seja,
N 1
= —¢pl 5.4
p= oo [voa% +2vo¢o2] (54)

0.37

0.2

0.14

0 T T T T T T
0.92 0.94 0.96 0.98 1.00

Figura 5.1: Relagao entre os indices espectrais para o potencial exponencial (5.1).

Com isso, o indice espectral escalar é dado por

IN — 3
= 5.5
"s T ON 1 (5.5)
e 0 raio escalar tensor
16
- 5.6
"ToONF1 (5.6)

Pela Figura (5.1) temos que os valores sao compativeis com os dados do Planck.
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5.2.2 Potencial cosseno hiperbdlico inverso

O potencial é dado por

\%
Vig)= —2 (5.7)
cosh <¢£)
0
0.157
0.10
T
0.051
0-h T T T T 1
0.96 0.97 0.98 0.99 1
Ns

Figura 5.2: Relacao entre os indices espectrais para o potencial cosseno hiperbélico inverso.

o que nos da os indices espectrais

1 senh2(¢/¢0)

17 2VpdR cosh(d/do) o

1 1+ cosh*(¢/¢)
27 Vg2 cosh(d/dy) .
Lo senh’ (¢/¢o) (5.10)

Voo cosh(/o) (1 + cosh®(¢/ o))

Com isso obtemos
] V(b 1_|_€¢/¢0 1_|_€¢f/¢0
N = _ 00 ah = 2y (8 ) g (2 11
/¢f senh(¢/¢p) ¢ = Vody {n (1 — e¢/¢>o) n (1 — e¢f/¢0):| (5.11)
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dai, temos que tanh(¢/2¢g) = exp(—N/Vop3) tanh(¢/2¢g). Por outro lado, para deter-

minar ¢, devemos usar a condicao £1(¢y) = 1, de modo que podemos obter

cosh <%> = Vodg + /1 + Vios (5.12)

com isso, temos

o\ VIRE (M + VT VER)
tanh <27¢0) = ~ 1 (5.13)

Vodg + 1+ Ve + 1

e portanto, tanh(¢/2¢g) ~ exp(—N/Vy¢?2). Considerando agora que

tanh ﬂ = sinh(¢/ o) (5.14)
200 cosh(¢/pg) + 1 '
podemos resolver a equacgao e obter
: o\  2e N/ ¢ 1 4 e—2N/Vod?
sinh <% = v cosh % =R (5.15)

e entao os indices espectrais sao dados por

—4AN/Vodd 4 fe—2N/Vodd 4 1
ng—1 = & toe T (5.16)
%¢%(674N/V0¢0)2 -1
32¢—2N/Vod}
ro= ‘ : (5.17)
Vod2 (1 — e=4N/Vod5)2
46—2N/V0q58
o, = _‘/02%(6*2]\7/%% ~1)e (5.18)

Por meio do gréfico de r — ny, na Figura (5.2), podemos ver que estes valores estao

de acordo com os dados do Planck em 1o de confianga estatisitica.

5.2.3 Potencial polinomial

Consideremos agora o potencial

V(¢) = Voo (5.19)

os parametros de rolagem lenta sao dados por

2
e = 2p—vo¢2p (5.20)
e, = p(p‘;:2)¢2p (5.21)
p(p+2)2 —2—p
Sl 22
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O ntumero de e-folds nesse caso sera

¢ V2 17/ 2+p __ 12+p
N=[ —dp==22 u (5.23)
bf V¢ P 2+p
onde ¢ é determinado pela condigao €;(¢f) = 1, de modo que
G2 — i
2V

portanto, podemos escrever ¢ em termos de N como

(2N + 1)p? + 4Np
2V

¢2+P —

Podemos escrever os parametros de rolagem lenta em termo de N da seguinte forma

p
= 5.24
T T BNt l)p+4aN (5:24)
2(p+2)
5.2
2T QN+ 1p+4N (5:25)
2 2)2 1
e (p+2) (5.26)
2—p (2N +1)p+4N
e, com isso, nossos indices espectrais se tornam
dp+ 4
s = 1— 5.27
" (2N + 1)p + 4N (5:27)
16
ro= P (5.28)

(2N 4+ 1)p+ 4N
(2 + p)(2p* + 20p + 16)

%= TR N + p T ANP >29)

Vamos estudar nossos indices espectrais para alguns valores para p. Com p = 2

temos
6
s = 1— .
" AN +1 (5:30)
16
= 31
AN 4+ 1 (5:31)
e, para um valor N = 55, obtemos ny = 0,973 e r = 0,072. Com p = 4, temos
5
s = 1-— .32
" 3N + 1 (5.32)
16
3N +1 (5.33)

e, para um valor N = 55, obtemos ny = 0,970 e r = 0,096. J& no caso p > 1, temos

4

, = 3— 34

" TNt (5:34)
16

2N +1 (5:35)
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0.7

1.1

Figura 5.3: Vinculos em 2D no plano ny — R para o potencial polinomial. Cada caso

corresponde a (a) p=2, (b) p=4e (c) p>1com N = 45,50, 55, 60.

que nos da ng = 0,964 e r = 0,144 para N = 55. Na Figura (5.3) vemos que os dados

sao compativeis com esses valores, de forma que este é considerado um bom modelo.

5.2.4 Potencial S-exponencial

Consideremos agora o potencial dado por

V(g) = [1+ B(=r¢)]"” (5.36)

Podemos calcular os indices espectrais para este modelo, em termos de NV, aplicando
os mesmos procedimentos anteriores. Sendo assim, podemos deduzir que o indice espectral

ns e o raio escalar-tensor sao dados por

4)\? A2 82
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Planck TT + lowP 7\‘ -03
I Planc + lowP + - Y-
025 T -:ancl;-'lli+llowz+z};g+ BAO B =02
-@=p=03
-@-p=04
020 -@ =05
-@-B=06
B=0.7
0.15 - =@ p=09
. @ N=50
@ \N=60
0.10
0.05 /
1 ! L T
094 1.00
nS
Figura 5.4: Plano ny — —r para valores 50 < N < 60 e alguns valores de [, considerando
A=0,3.
onde
) 9\ (28+1)/(26-1)
M =X N(1+25) + <ﬁ>
e podemos ainda relacionar r e n, de modo que
4(1 — nyg)
r=—->= 5.38
1+3 ( )

Na figura (5.4) temos que os dados s@o compativeis com as observagoes.

Com base nessas analises, vemos que os potenciais aqui descritos estao dentro da
margem de erro estatistico, considerando os dados mais recentes. E provavel que no futuro
esses comportamentos convirjam para o comportamento de um sé potencial mais geral, o

qual serd a solucao do problema da inflacao no Universo.
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Capitulo 6

O Problema da Medida na Inflacao

Na teoria da inflagao trabalhamos com flutuacoes com escalas tao pequenas que
devemos considerar os efeitos quanticos sobre estas. Durante a expansao do Universo
essas flutuagoes vao passando do regime quantico para o semi-cldssico até se tornarem
classicas, passarem pela era da radiacao e, na era da matéria, formarem estruturas em
larga escala. No entanto, surgem alguns problemas relacionados com esta transicao, dentre
os quais abordaremos o problema da medida. Este problema consiste em entender como
ocorre esta transicao. Mais especificamente, buscaremos compreender como os estados que
descrevem a natureza quantica das flutuacoes colapsam e como as medidas sao afetadas
neste processo.

Neste capitulo buscaremos essa compreensao e de que modo um termo nao linear
pode oferecer uma resposta ao problema. Faremos ao final um tratamento via Funcoes
de Green, tratando o termo nao linear como um termo fonte, dando espacgo para futuras

pesquisas nesta area.

6.1 A equacao de Schrédinger para as perturbacoes

Como vimos no Capitulo 4, podemos aplicar a transformada de Fourier na agao
(4.48), isto é,
. d*k -
U(T, l') = /W ’UE(T) 61 z (61)
e com isso obtemos

1 "
S = §/d7'/d3k [U%UE + vk (% — cikz)} (6.2)
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Os momentos conjugados sao dados por

logo a Hamiltoniana sera dada por

"
3 22  ~
H = /d k {p,;p;; + vpvr (csk — ?)}
Separando as partes real e imaginaria, ou seja, introduzindo

:7(%4—2@) :7(pk+ipé)’

a funcdo de onda V[v(r, Z)] pode ser fatorada como

A quantizacao é obtida tomando vy e p; como operadores quanticos,

satisfazendo a relacao de comutacao

(0,57 = [0, 03] = i3k — @)
e estas relagoes admitem as representacoes

e A N e

Podemos agora escrever a equagao de Schrédinger como

%\PRI_/HRI\PRI
onde
. 1 09?2 1 2"
R,I 27.2 R,I\2
= = — 1 — k®— — -
Hk 26(2}]{;71)2+2 (CS Z) (U )

e, considerando o estado Gaussiano

RI;_  RI —Qu(r)(, RIN2
v (TaU,; ) = Ng(r)e i )(U,g )?

temos

RI
|\
k

=0

(6.3)

(6.4)

(6.5)

(6.9)

(6.10)

(6.11)



Calculando os termos para o pacote Gaussiano dado acima e rearranjando, podemos
obter duas equagoes:

(6.12)

Na primeira equacgao, o valor de N pode ser obtido por normalizacao e vale

9Re\ /4
Ve = () (6.13)

Na segunda equagao, supondo

L

6.14
k 2 f,-g' ( )
obtemos

Yy ( 22 — Z—) fe=0 (6.15)

que é a mesma forma da equagao (4.51) ja obtida anteriormente. Assim, podemos estudar

as solugoes para a fungao de onda nos dois regimes, |csk7| — oo e |eshT| < 1. Portanto
para o primeiro limite, temos

f;z(T)Z\/_ (0+3)5 /=7 H) (—cohr) (6.16)

Uma vez que nosso intuito agora é estudar a fungao de onda gerada nesse limite

podemos tomar €15 — 0, de modo que ¢ = 3/2 e a solugdo pode ser reescrita como

e—chm’ i
_ 1— — 6.17
0=z (- o) (o47
e entao pela definicao de €2, obtemos
ok (cskT)? +1/(cokT) (6.18)
2 1+ (cskT)?

Para o limite correspondente a |csk7| < 1, podemos obter

Q. =

mH? H?

cok)? csk )3 R |?
T(Ri))* — (eh) exp {——< SR (6.19)
onde retornamos as nossas variaveis iniciais. Podemos ver que esta é uma solugao inde-
pendente do tempo para o oscilador harmonico
0 1 07 Cq
i—WVp = —= (csh)®

ar T ERCRY e S

(6.20)
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e oscila com uma frequéncia w = (c,k)/H?\/2.
Em tratando-se de medidas quanticas, é interessante calcularmos os valores médios

e as variancias para algumas quantidades. Primeiro, é facil ver que

(U] 5" W) = (W] p! W) = 0 (6.21)
Temos ainda
2 1
v (@RJ> U) — 6.22
wl (58) 1) = T (622
e
2 (%ka>2
v (ARJ> U) = ReQYy, + o tk) 6.23
(] (51) 1) = ey + it (6:23)
Finalmente, o produto cruzado pode ser expresso por
2
ol (6857) % |w o
)
Ul (pFoR) W) = —j4 ok 6.24
(V] (o) |9) = =i+ gt (624

Como discutido na literatura [34], na transicdo quantica-para-classica, o estado
quantico de cada modo de Fourier vf* se torna “comprimido”. A funcdo bidimensional
de Wigner (uma generalizagao da distribuicao de probablidades cldssica no espago de
Hilbert) se torna alongada em uma dada direcao, isto é, assume uma forma diferente da

usual. Esta interpretacao nos leva a questao fundamental neste caso: como exatamente

as flutuacoes quanticas durante a inflacao se tornaram perturbacoes cldssicas.

6.2 O problema da medida na inflacao

Considerando o estado quantico de uma particula dado por |¢). Se uma medida
da localizacao da particula é feita, entao a interpretacao de Copenhague postula que o
estado colapsa. No entanto, a dinamica do colapso é desconhecida. De fato, uma vez que
o campo de perturbacao de curvatura pode ser dado como uma sobreposicao de todas
as possiveis configuracoes de campo, e que acreditamos que o colapso de fato ocorreu (ja
que estamos aqui para observar tal fato), significa dizer que ha duas possibilidades. A
primeira é que a interpretacao de Copenhague esta errada - nao podemos testa-la nesse
caso, ja que nao ha condi¢oes de um observador realizar a medida - ou ha alguma dinamica

desconhecida que seleciona uma configuracao de campo, isto é, que realiza o colapso.
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6.3 Modelo de interacao

Vamos considerar um modelo proposto por [35], cuja Hamiltoniana de interagao é

dada por
1
Hiv=5->, >, 2k7)0(R—Ry) (6.25)
k q|g—k|<A
onde Ry = |Ry|, 7 é a forca de acoplamento e A é a janela de interagdo. Este modelo,

baseado em um gas de Bose fracamente interagente, introduz um termo nao linear na

equacao de Schrodinger, a qual possui a seguinte forma

1 0% N (csk)®

9
i Yk T) = =5 DR 2H*

or

| Byo*y + NyRy|o* (6.26)

No limite N — oo a Hamiltoniana de interagao pode ser escrita de forma continua

como
k+A 5
e [ [ ) o (6:27)
3
_t —
—1t=0.3
t=0.6
o 2l—t=09
=
1t
0 K
0 1 2 3
X
Figura 6.1: Solucado numérica de (6.28) com I' = —20. O termo nao linear modifica o

perfil Gaussiano tradicional (em preto), em um perfil de distribui¢do mais localizada (em

azul) [35].

A Hamiltoniana nos fornece um termo de interacao que faz com que o campo
“selecione” um dado estado colapsado. Podemos ver isso reescrevendo (6.26) da forma

9 1%
ar? X T = —35x

‘aT

+ X b+ DX |12 (6.28)
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onde
ch§/2k3/2 T Tc3k3 r 7Ncg/2k9/2

X =
H ’ H? W H3

Com a inclusao do termo nao linear o perfil Gaussiano ¢ modificado e entao pode-
mos ver que o estado de fato colapsa devido a essas modificagoes.
Mais precisamente, o mecanismo de colapso nos leva a um estado final tal que a

relacao
Oy = (W] by |[0) (6.29)

seja valida.
Os perfis Gaussianos que surgem devido ao termo nao linear demonstram que o
colapso da fungao de onda somente ocorre considerando-se tal termo. Para uma anélise

mais detalhada, vamos fazer um estudo via fungoes de Green.

6.4 Funcao de Green para a Equacao de Schrédinger
nao linear
Considerando a equacao de Schrodinger com um termo nao linear,
1 1
10 = —§V2¢ + 57’2@9 + Ty (6.30)
onde 9, = 0/0t, podemos escrever
SV 40, — o717 ) (7, 1) = Tl (631)

em que o primeiro membro da equagao ¢ a equagao do oscilador harmonico dependente do
tempo. Podemos fazer uma transformada de Fourier na equagao (6.31), usando o teorema

do produto observando que

(7, 80 (F ) - (2m)? [W, w) Qw*w)] Q) v (7 w) (6.32)
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onde ¢(7,w) é a transformadas de Fourier de ¢(7,t). Os simbolos (), e ), sdo as
integrais de correlagdo e convolugao, respectivamente (no espago w), de modo que, para

duas fungoes fi(w) e fo(w) temos

R f)(w) = / i — o) folw e (6.34)

WO = [ filw+a) e (6.35)

A solucao pode ser escrita entao como

1

¢(F7w> - 9(7?, w)®§r21/)(ﬁ W)

+ g(7, w)®Fr(27r)2 [¢(F,w) @1/1*(F, w)] ®1Z)(f’, w) (6.36)

onde g(7,w) é a transformada de Fourier da fungao de Green, que é dada por [36]

G(7 t; 7 ty) = 27m'(t1— ) exp [ZQ(Z_—FO))} (6.37)

que é um pacote Gaussiano que ja mostra as caracteristicas da nossa solugao.

Portanto, o termo nao linear incluso fornece uma nova descricao para o problema,
alterando a forma do perfil Gaussiano da funcao de onda e, consequentemente, impondo
as condigoes necessarias para o acesso do campo a uma dinamica que responde ao colapso

de nossa func¢ao de onda.
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Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

No presente trabalho de dissertagao, pudemos analisar alguns aspectos da teoria
da inflacao governada por uma campo taquionico que assume o papel do inflaton em
teorias canonicas padrao. Por meio da decomposi¢ao 341 do espaco tempo, encontramos
a acao de Mukhanov-Sasaki correspondente para a teoria e com isso pudemos estudar os
aspectos das perturbagoes escalar e tensorial e obter o espectro de poténcias. Tal espectro
¢ de suma importancia para determinarmos os indices espectrais, quantidades que ligam
a teoria as observacoes.

Nos limites assintoticos, encontramos as solugoes para a equagao de perturbacao de
curvatura considerando o campo escalar acoplado minimamente e obtivemos um compor-
tamento similar ao da literatura, feito para um campo escalar canonico usual. O fato do
campo escalar considerado nao ser canonico alterou os espectros de poténcia, calculados
nesses limites. Consequentemente essas mudancas fizeram com que houvessem altera-
¢oes nos indices espectrais. Portanto, deste modo os parametros observacionais sofreram
mudancas em relacao a teoria usual.

Outro aspecto abordado foi o problema da medida na inflagao. Baseado em alguns
estudos em Mecanica Quantica e em Cosmologia, mostramos que o colapso de um estado
que descreve as flutuacoes pode ser descrito através da inclusao de um termo nao linear
na equacao de Schrodinger, fazendo a convergeéncia do espectro Gaussiano. Por fim, ao
utilizar fungoes de Green para descricao do problema, vimos que o termo nao linear atua
como um termo de fonte, provendo o mecanismo necessario ao colapso da fungao de onda.

Os modelos taquionicos na inflacao, apesar de apresentarem alguns problemas sao

uma boa alternativa para a descri¢ao desta fase do Universo tao crucial para o entendi-
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mento acerca do Universo em que vivemos. A generalizacao desses modelos em teorias
de branas e teoria de cordas sao boas perspectivas para trabalhos futuros, consolidando o

campo taquionico como um dos mais importantes e significativos no estudo da Cosmologia.
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Apeéendice A

Parametros de rolagem lenta na

inflacao taquionica

Podemos reescrever as equagoes da dinamica do campo taquionico consideramos
que este rola lentamente ao redor do minimo do seu potencial. De acordo com esta

condicdo, temos que ¢? < 1 e |¢| < 3H|¢|. Com isto, as equacdes (3.13) e (3.18) se

tornam

H? ~ @ (A1)
c

bt (A2)

Os parametros slow-roll sao definidos por

H
g1 = _ﬁ (A?))
Ei .
Ei+1 He (Z Z 1) (A4)

Para obter o primeiro parametro, devemos notar que

i _d V() PV(9)

H= — (A.5)
2 .
a a 9 /1_¢2 2
logo,
350 Vo
S Sy (A4.6)

20



onde utilizamos a relacao (A.2). Considerando a relagao (A.1), obtemos

Vo A
g1 =~ 2—‘/3 ( : )
Para o segundo parametro, temos
€1
= A.8
€2 He, ( )
Usando o fato de que
. d€1 . V¢ d€1
— Ay __e A9
=0T TR do (4.9)
temos
dey  2VyVesV =3V
do 2V4
logo
2 4
Lot 2ViVesV — 3V,
3H 2V5
portanto, apos simplificar, obtemos
2W4p 3V
£y — ijqﬁ V_j (A.10)
Procedendo da mesma forma para o terceiro parametro, temos
£9
= — A1l
“3 HSQ ( )
entao
Vi (9V2 — 10V V 4 Ve + 2V2V
b Ve (V3 Vg0 600) (A12)

V3 (—31/; + 2V V)
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Apéendice B
O espectro de potéencias

O espectro de poténcias pode ser obtido a partir da funcao de correlacao

£(r) = (0| R(Z, 7)R(F,7) |0) = /OO d—: Pr(k,T) Selz(fr)

0

(B.1)

A quantizagao da solucao da equagao de Mukhanov-Sasaki para o campo taquionico

é obtida a partir de
o(7,7) = / Lk [vk(T)aE ¢F ey v;;(T)aj;e*i’?-f] (B.2)
com os operadores de criacao e aniquilacao satisfazendo a relacao de comutacao
[a,;, ajg,} — 2r)30%(k — k) (B.3)
Com isso podemos calcular a fungao de correlagao por meio da relagao

§(r) = <0|73(f77)73(§77)|0>Z%@I@(fﬁ)@(@f) 10)

! CrLK 0 ik ~t —ik-® ~ ik % R il
N ;/W«)' [Uk(T)aEelk'xJFUZ(T)aL*e ’ ] [U’“'(T)a*/@ g (T)al, e M |0)
2 [ BREK T e
= = | T O [ L] 10) o F5
2 &’k ik-(Z—
B ?/WM(T)\%“ 7
2 [, >~ dk |
= _2/ dSO/ do Sené’/ d 5 k’2|vk(7)|2 pikr cos @
z=Jo 0 o (2m)
20@m) 7 e 2/1 o cos 0
= dk k d Q) etk cos
22(27r)3/0 ok (7)) 9 (cosh)e
1 > senkr
T or2,2 /0 dk k?|vg (T)]? . (B.4)
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Comparando com (B.1), obtemos

Pr(k,7) k*|ug(7)]?
k 2222

(B.5)

Portanto, em termos da perturbacgao de curvatura, o espectro de poténcias é dado

por

Pr(k,7) = Qk—;mk(r)ﬁ (B.6)
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