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Resumo

Esta dissertação considera que na Cosmologia, os efeitos da violação da invariância

de Lorentz (LIV) (do inglês Lorentz Invariance Violation), tenham implicações na fase

inĆacionária do Universo. A ideia é que na fase inicial, a LIV atue de forma não-local nas

interações gravitacionais, e depois, na fase da expansão acelerada do Universo inĆacionário.

Este mecanismo adicional para produção de inĆação, pode ser usado para resolver os

problemas das condições iniciais. Nesta perspectiva, devemos revisitar a Cosmologia

inĆacionária por meio de teorias efetivas tais como aquelas que envolvem acoplamentos

éter-gráviton, éter-ínĆaton. Neste cenário, devemos também elaborar mecanismos teóricos

e fenomenológicos para impor limites novos sobre a LIV via as medidas atuais da Radiação

Cósmica de Fundo (CMB) (do inglês Cosmic Microwave Background).

Palavras-chave: Cosmologia InĆacionária, Violação da Invariância de Lorentz, Limites

Fenomenológicos.



Abstract

This dissertation considers that in Cosmology, the effects of Lorentz Invariance Violation

(LIV) have implications for the inĆationary phase of the Universe. The idea is that in the

initial phase, LIV acts non-locally in gravitational interactions, and then, in the phase

of accelerated expansion of the inĆationary Universe. This additional mechanism for

producing inĆation can be used to solve initial conditions problems. From this perspective,

we must revisit inĆationary Cosmology through effective theories such as those involving

ether-graviton, ether-inĆaton couplings. In this scenario, we must also develop theoretical

and phenomenological mechanisms to impose new limits on LIV via current measurements

of the Cosmic Microwave Background (CMB).

Keywords: InĆationary Cosmology, Lorentz Invariance Violation, Phenomenological

Limits.
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1 Introdução

Uma das principais realizações na Cosmologia foi a de explicar os problemas do

horizonte, do aspecto plano do Universo e da natureza dos monopolos magnéticos e de

fato, foram explicados de várias formas com o advento da fase inĆacionária do Universo

primordial [2][3][4]. A fase acelerada, deve terminar com o reaquecimento do Universo,

desta forma, coincidindo com o início de uma era dominada pela radiação, e então, por uma

era dominada pela matéria (escura), ocorrendo assim, a formação das primeiras estruturas,

como, por exemplo, galáxias e aglomerados. Entretanto, em 1998 Riess et al. [5] e

Permutter et al. [6] relataram de forma independente, uma aceleração ainda presente do

Universo. A fonte dessa aceleração foi denominada de energia escura. Embora a origem da

aceleração não tenha sido constatada, alguns aspectos, são semelhantes à fase inĆacionaria,

a saber, a pressão deve ser negativa para neutralizar os feitos da força gravitacional e

então ocorrer de fato uma expansão acelerada. O candidato mais simples para a energia

escura é a constante cosmológica, com a equação de estado ω = −1. No entanto, é possível

que a origem da energia escura não seja devido a esta constante cosmológica. Se torna

relevante estudar modelos alternativos para explicar a atual aceleração do Universo.

A fase inĆacionária é modelada por um campo escalar ϕ(t), de maneira semelhante,

pode-se modelar a fonte da energia escura mediante campos escalares. A principal diferença,

é que a escala de energia é muito baixa quando comparada com a escala da inĆação, a

qual as energias potenciais associadas ao campo escalar devem ser suaves, de tal forma que

conduzam a atual expansão acelerada do Universo. É de grande interesse na comunidade

cientiĄca, as discussões acerca de modelos teóricos quem busquem descrever a energia

escura. Portanto, os modelos que utilizam campo escalar para descrever a energia escura

são chamados de quintessência [7][8][9][10][11][12][13][14] e k-essência [15][16][17]. No

primeiro caso, modelos desse tipo consistem no uso do campo escalar padrão, no último

caso é utilizado a parte cinética para promover a atual expansão acelerada do Universo.

Entretanto, há também outros modelos que modelam a energia escura, como, por exemplo,

modelos de gravidade modiĄcada f(R) [18][19][20], f(R, T ) [21][22], teorias escalares-

tensoriais [23][24][25][26][27], modelos de mundos de branas [28][29]. Estudos recentes que

consideram os efeitos da violação da invariância de Lorentz. Aqui usaremos a sigla LIV

(Lorentz Invariance Violation) [30][31][32][33][34][35][36][37].

As investigações modernas da possibilidade de ocorrer a LIV na natureza, são

estudos cientíĄcos que procuram por inconsistências da invariância de Lorentz (estrutura

fundamental que sustenta a ciência moderna, em particular, a Física fundamental das

partículas e campos)[38]. Conforme previsto por teorias de altas energias, tais como a

gravitação quântica, teoria de cordas e algumas alternativas à Relatividade Geral, esses
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estudos tentam determinar se a LIV poderia impactar nas leis da Física bem estabelecidas,

como a Relatividade Especial [39]. Na hipótese da existência da LIV, isto pode revelar

sinais da existência de partículas ou interações não previstas pelo Modelo Padrão. Além

disso, revelar fenômenos físicos que ainda não foram observados, por exemplo, o efeito da

birrefringência da Luz no vácuo (anomalias na propagação de fótons altamente enérgicos

devido a um vácuo dispersivo) [40]. Uma vez que a LIV seja própria das escalas de altas

energias, este trabalho de dissertação se propõem a elaborar um estudo das implicações

da LIV sobre Cosmologia.

Os estudos que envolvem a LIV em cenários cosmológicos da fase inĆacionária são

frequentes na literatura [41, 42, 43, 44, 45, 46, 47, 37]. Entre tais trabalhos, destacamos

algumas motivações para elaboração do nosso projeto, as abordagens de Gasperini [41]

e de Donnelly-Jacobson [47]. No seu trabalho, Gasperini propõe que a fase primordial

de expansão acelerada do Universo poderia ser alcançada, se numa época muito inicial,

as interações gravitacionais fossem descritas por uma teoria invariante de Lorentz não-

local. Ele Sugere também que este mecanismo adicional para produzir inĆação, pode

ser usado para resolver alguns problemas do cenário inĆacionário padrão. Na Ref. [47],

os autores consideram uma teoria da inĆação com LIV composta por uma teoria do

Einstein-Éter acoplada a Lagrangiana do campo escalar. Neste caso, os autores veriĄcam

que os parâmetros cosmológicos são afetados pela LIV, porém permitindo um Ąm natural

da inĆação. A concepção deste cenário pode ser também encontrada em alguns estudos da

energia escura, onde se mostra que a LIV, pode induzir Lagrangianas capazes de impulsionar

a fase atual de aceleração do Universo [48, 49]. Estas teorias serão consideradas como um

guia para desenvolver outros estudos cosmológicos, onde os efeitos de teorias com LIV

sejam signiĄcativos.

O objetivo geral desta dissertação é o de elaborar um estudo teórico dos efeitos da

LIV (introduzidos pelas teorias efetivas) sobre a cosmologia inĆacionária. EspeciĄcamente,

consideramos a teoria efetiva da compactiĄcação do Éter como modiĄcação da estrutura

teórica do campo gravitacional e do campo de ínĆaton. A saber, a teoria da compactiĄcação

do éter é uma proposta de Tam e Carroll como uma alternativa de introduzir os efeitos

da LIV pela ideia das dimensões extras escondidas [50]. Neste contexto, o Éter é a

denominação de um campo constante, fruto de uma dimensão extra, ua = (0, 0, 0, 0, v),

caracterizado por um espaço-tempo penta-dimensional. Então se constrói termos efetivos

via acoplamentos do campo constante aos campos ordinários da teoria de campos (escalar,

de calibre, gravitacional, etc.), preservando, entre outras coisas, as simetrias de calibre e a

Z2. A nossa estratégia para o contexto da cosmologia, consiste em adaptar o campo de

Éter como um quadri-vetor tipo-tempo: uµ = (1, 0, 0, 0), de caráter unitário, e acoplarmos

aos setores dos campos de ínĆaton e de gráviton, como introdução dos efeitos da LIV na

teoria inĆacionária, e em conjunto, na teoria gravitacional de Einstein-Hilbert. Esperamos,

que este procedimento modiĄque sensivelmente as estruturas das equações de Einstein,
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das equações de Friedmann e das equações de estado, em particular, fruto da modiĄcação

da dinâmica do campo de ínĆaton. Superando esta etapa, devemos focar em como os

efeitos da LIV, via uma teoria tipo-Éter, afetaria os parâmetros cosmológicos no regime

de rolagem lenta. No estudo de um cenário cosmológico com a presença da LIV em que se

pode examinar o Ćuxo inĆacionário de pequenas a grandes distâncias, utilizamos Almeida,

et. al. [51], como um guia para o desenvolvimento desta dissertação.

Esta dissertação será disposta como segue: no Cap.2, apresentamos uma revisão

sobre a estrutura dos temas da gravitação e da cosmologia padrão. No Cap.3, consideramos

acoplamentos éter-gráviton e éter-ínĆaton em (3+1) dimensões, e estudamos os efeitos

da LIV na cosmologia inĆacionária. Através do Universo de FLRW, veriĄcamos como

o campo tipo-éter, com a sua componente temporal diferente de zero, deve modiĄcar

as equações de Friedmann, a dinâmica do campo de ínĆaton e as equações de estado.

No Cap.4, estudamos os efeitos da LIV sobre os principais parâmetros da cosmologia no

regime de rolagem lenta. Com esse estudo, estabelecemos limites para os efeitos da LIV

via dados recentes da radiação cósmica de fundo (CMB) (do inglês Cosmic Microwave

Background). No Cap.5, apresentamos as conclusões e perspectivas.

Ao longo do trabalho adotamos o sistema natural de unidades, que considera: c = 1

e ℏ = 1.
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2 Gravitação e Cosmologia Padrão

Neste capítulo, vamos discutir sobre a construção da Teoria da Relatividade Geral,

desenvolvida por Albert Einstein (1879 Ű 1955) em 1915. Sua contribuição para a física

moderna foi extremamente importante para o desenvolvimento da Cosmologia Moderna,

também chamada de Cosmologia Padrão. Desta maneira, discutiremos sobre as principais

ideias e bases da Cosmologia, bem como os seus problemas.

2.1 Gravitação

Antes de tratar precisamente da Teoria da Relatividade Geral, precisamos compre-

ender quais as limitações da Mecânica Newtoniana, bem como a necessidade de construir

um novo modelo, que possibilitasse descrever os fenômenos físicos que a teoria Newtoniana

não descrevia.

Na Mecânica Newtoniana o tempo era absoluto e independente do referencial.

Esta interpretação, era utilizada para descrever qualquer movimento na natureza. Em

meados do século XVI, Newton desenvolveu trabalhos acerca da dinâmica dos corpos

celestes, atribuindo-se das constatações experimentas fornecidas por Galileu e Kepler. Tal

contribuição, é conhecida como Teoria da Gravitação Universal. Esta teoria, consiste em

descrever a interação entre corpos, bem como a mudança de coordenadas, sendo regida

pelas transformações de Galileu. Desta maneira, implicando em forças que independem do

referencial inercial [52].

No século XIX, com o desenvolvimento do eletromagnetismo, a Teoria da Gravitação

Universal apresenta limites teóricos. As equações de Maxwell não eram invariantes sob

as transformações de Galileu, e a velocidade de propagação das ondas eletromagnéticas

no vácuo aparentava ser constante. Sendo observado pelo experimento de Michelson-

Morley em 1881 [53]. Hendrik Lorentz (1853 Ű 1928), desenvolveu um novo sistema

de transformações de coordenadas que mantinha as equações de Maxwell invariantes,

e no caso de baixas velocidades recuperavam-se as transformações de Galileu, e assim,

denominando-se transformações de Lorentz[54].

Em 1905, Einstein publicou o seu famoso artigo sobre a Teoria da Relatividade

Especial. Nesse trabalho, ele constrói uma nova maneira de interpretar os fenômenos físicos,

uniĄcando os conceitos de espaço e tempo (espaço-tempo), massa e energia. Portanto,

para altas energias e altas velocidades, a Mecânica Newtoniana é substituída pela Teoria

da Relatividade Especial. Ainda, Einstein postula que [55]:

• As leis da física tomam a mesma forma em todos os sistemas de referencias inerciais;
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• Em qualquer sistema de referencial inercial a velocidade da luz é a mesma.

Em decorrência disso, o conceito de simultaneidade se torna relativo, onde podemos

discorrer de um exemplo prático: se dois observadores inerciais, um estando em movimento

em relação ao outro que precisamente está em repouso, irão discordar sobre o intervalo de

tempo entre dois eventos. Desta maneira, o tempo passa a ser relativo e não mais absoluto.

A noção de espaço também é modiĄcada. Medidas efetuadas ao longo da direção em que

um observador inercial se move em relação a outro são diferentes para ambos [55][54].

2.1.1 Relatividade Geral

Em 1915, Einstein publica a Teoria da Relatividade Geral, buscando desenvolver

uma teoria que também seja válida para referenciais não-inerciais. Na qual, a geometria

do espaço-tempo é modiĄcada pela presença de matéria nele contida.

Na Teoria da Relatividade Geral, o espaço-tempo é um campo dinâmico, onde suas

propriedades físicas são bem deĄnidas, e interage com o conteúdo de matéria e energia

do Universo. Conforme o princípio de covariância, em que todas as leis da física devem

ser expressas na forma covariante, isso implica que todas as leis da natureza não devem

depender do sistema de coordenadas. Einstein utilizou esse princípio para concluir que os

fenômenos físicos são invariantes perante sistemas acelerados ou inerciais [55].

De forma mais simpliĄcada, nesta teoria, as interações gravitacionais ocorrem

quando a matéria curva o espaço-tempo, e essa curvatura determina as trajetórias das

partículas. Esses espaços-tempos curvos são chamados de espaços riemannianos na Teoria

da Relatividade Geral. A métrica corresponde a geometria do espaço-tempo, em que

podemos deĄnir distâncias espaciais e temporais entre eventos. É importante citar que o

tensor energia-momento age como fonte da curvatura do espaço-tempo [55]. No entanto, é

preciso saber de qual maneira a matéria e energia inĆuenciam na geometria do espaço-

tempo, e, portanto, devemos nos apropriar das equações de Einstein.

2.1.2 Equações de Campo de Einstein

Dentre as possibilidades de encontrar as equações de campo de Einstein, uma delas

é por meio do princípio da mínima ação. Essa ação recebe o nome de Einstein-Hilbert,

sendo escrita da seguinte forma:

S =
∫

d4x
√−g



M2
P

2
R + L



, (2.1)

onde R é a curvatura escalar de Ricci, deĄnido como R = gµνRµν , e MP é a massa de

Planck deĄnida por MP = c4/
√

8πG, nesse caso, usaremos o sistema de unidades naturais,

assumindo c = 1, desta forma podemos reescrever essa equação como MP = 1/
√

8πG.
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Sendo L a lagrangiana para todos os outros campos e G a constante gravitacional de

Newton. Utilizando o princípio variacional na Eq.(2.1) com relação à métrica gµν , temos

δS =
∫

d4x



δ
√−ggµν

) M2
P

2
Rµν + (δRµν)

√−ggµν M2
P

2
+ δ

√−gL
)

]

= 0. (2.2)

O tensor de Ricci é deĄnido como:

Rµν = ∂ρΓρ
µν − ∂νΓρ

µρ + Γσ
µνΓρ

ρσ − Γσ
µρΓρ

νσ, (2.3)

entretanto, observe da Eq.(2.2) que, devido ao Teorema de Gauss aplicado à integral do

termo (δRµν)
√−ggµνM2

P /2, faz com que a integral no volume dê espaço a uma integral

de superfície, que se anula devido às condições de contorno que exigem que os campos

sejam nulos no inĄnito, para mais detalhes ver a ref. [56]. Em consequência disso, a nossa

integral resulta em

δS =
∫

d4x



M2
P

2
δ
√−ggµν

)

Rµν + δ
√−gL

)

]

= 0,

=
∫

d4x



M2
P

2

[

δ
√−g

)

gµνRµν +
√−g (δgµν) Rµν

]

+ δ
√−gL

)

]

= 0. (2.4)

Por outro lado, a variação do determinante da métrica pode ser dado pela identidade:

δ
√−g = −1

2

√−ggµνδgµν , (2.5)

desta forma, a Eq.(2.4) pode ser escrita como

δS =
∫

d4x
√−g



M2
P

2

(

Rµν − 1

2
gµνR

)

δgµν + δ
√−gL

)

]

= 0. (2.6)

O tensor energia-momento pode ser deĄnido como sendo:

Tµν = − 2√−g

δ (
√−gL)

δgµν
(2.7)

então,

δ
√−gL

)

= −1

2
Tµν

√−gδgµν . (2.8)

Substituindo a Eq.(2.8) na Eq.(2.6), resulta em

δS =
∫

d4x
√−g



M2
P

2

(

Rµν − 1

2
gµνR

)

− 1

2
Tµν

]

δgµν = 0. (2.9)

Através da Eq.(2.9), obtemos as equações de campo de Einstein. A partir delas, podemos

obter as equações de Friedmann, que descrevem a evolução do universo.

Rµν − 1

2
gµνR =

1

M2
P

Tµν . (2.10)

O lado esquerdo mede a curvatura do espaço-tempo, enquanto o lado direito mede a

energia e o momento nele contidos. Estas equações nos dizem que a matéria/energia Tµν

determina a geometria. O tensor métrico gµν descreve a geometria do espaço-tempo em

estudo.
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2.2 Cosmologia Padrão

O Princípio Cosmológico foi proposto em meados de 1930 por Edward A. Milne

(1896 Ű 1950). A proposta desse modelo considera que o Universo é isotrópico e homogêneo

em larga escala [57], ou seja, apresenta as mesmas características de temperatura e

densidade em todos os pontos do espaço, e se conĄgura da mesma forma para todas as

regiões em que observamos.

Essa proposta assegura que não existe um ponto especial no Universo. Desta forma,

as propriedades físicas são as mesmas, independente do ponto escolhido no Cosmo [58].

Para um sistema de coordenadas comóveis, tratamos o Universo como um Ćuido perfeito,

onde só necessitamos de dois parâmetros: pressão (p) e densidade de energia (ρ).

2.2.1 Expansão do Universo

As equações de campo de Einstein, sugeriam que o Universo estaria em expansão.

Na época, a grande gama de cientistas acreditavam em um Universo estático. Inclusive, o

próprio Einstein introduz em suas equações a constante cosmológica (Λ), que garante um

Universo dessa natureza [59]. Posteriormente, Edwin Hubble (1889 Ű 1953), constatou que

o Universo está em expansão [60].

O Universo primordial era extremamente quente e denso, em consequência disso,

os fótons espalhavam os elétrons impedindo a formação dos primeiros átomos. Na medida

que o Universo começou a se expandir, a temperatura diminuiu e os fótons não tinham

energia suĄciente para espalhar os elétrons, e assim, resultando na construção dos primeiros

átomos. No entanto, esses fótons se propagaram pelo Universo e conseguimos detectá-los.

Sendo chamado de Radiação Cósmica de Fundo (CMB), prevista por [61]. De acordo com

dados coletados da CMB [62], o Universo apresenta anisotropias decorrentes do último

espalhamento, com amplitudes pequenas. Essas Ćutuações propagam-se de forma que

seria impossível a formação de estruturas de largas escalas entre o Big Bang e o tempo do

último espalhamento. Este problema é solucionado pela teoria inĆacionária, como será

mostrado posteriormente.

Atualmente, observações apontam para uma expansão acelerada do Universo. A

fonte dessa aceleração ainda é desconhecida, no entanto, a fonte geradora desse efeito é

denominada de energia escura. Tal energia, contraria a atração gravitacional e apresenta

pressão negativa, contrabalanceando a força gravitacional e levando consequentemente

o Universo a expansão acelerada. Dentre as alternativas de modelo de Energia Escura,

consiste em admitir que a Teoria da Relatividade Geral estaria incorreta ou incompleta.

Dentro deste contexto, originaram-se alternativas interessantes, tais como: a modiĄcação

da Teoria da Relatividade Geral, na qual seria necessário acrescentar um novo termo

que fosse relevante somente quando a curvatura do espaço-tempo fosse suĄcientemente
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pequena. Outro modelo seria uma modiĄcação com fator de dimensões extras. Neste caso,

a aceleração do Universo seria devido à existência de uma dimensão extra [63]. Entretanto,

uma maneira de descrever um Universo dominado por energia escura ω = −1, consiste em

representar esta energia como um campo escalar ϕ. Outra proposta considera que a energia

escura seja fruto da constante cosmológica, associada a energia do vácuo, abordaremos em

mais detalhes a constante cosmológica posteriormente.

2.2.2 Métrica FLRW em Coordenadas Polares

Como constatamos da seção anterior, a métrica nos diz a característica do espaço-

tempo. Considerando essa aĄrmação, a métrica FLRW contém as informações necessárias

que descreve a homogeneidade, isotropia e expansão do Universo [56]. O elemento de linha

para essa conĄguração é descrito como

ds2 = dt2 − a2(t)



dr2

1 − kr2
+ r2



dθ2 + sin2 θdϕ2
)

]

, (2.11)

sendo a(t) o fator de escala, responsável pela dinâmica do Universo, k é constante e está

associado a curvatura do espaço-tempo. Este parâmetro admite três geometrias possíveis

de Universo que satisfazem o Princípio Cosmológico, sendo k = 0 para um Universo plano,

para k = 1 um Universo esférico fechado e k = −1 para um Universo hiperbólico aberto,

ver Ągura 1. As componentes da diagonal principal do tensor métrico, serão:

g00 = 1 ; g11 = − a2

(1 − kr2)
; (2.12)

g22 = −a2r2 ; g33 = −a2r2 sin2 θ; (2.13)

Em larga escala, podemos considerar que o conteúdo de matéria e energia do

Universo, se comporte como um Ćuido perfeito [64]. Desta forma, o tensor energia-

momento assume a seguinte forma

Tµν = (ρ + p) UµUν + pgµν . (2.14)

Aqui, Uµ = (1, 0, 0, 0), corresponde ao vetor 4-velocidade para um referencial comóvel.

Utilizando a Eq.(2.14), encontramos relações para o tensor energia-momento, que formam

a diagonal principal da sua matriz.

T00 = ρ; T11 =
a2

(1 − kr2)
p; (2.15)

T22 = r2a2p; T33 = r2a2 sin2 θp. (2.16)

Podemos perceber, portanto, que a componente temporal do tensor energia-momento se

associa a densidade de energia e a componente espacial ao conteúdo de pressão.
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2.2.3 Equações de Friedmann

Ao resolvermos as equações de Einstein, utilizando a métrica FLRW de componentes

diagonais Eq.(2.12) e Eq.(2.13). Encontramos as equações de Friedmann [65], onde as

componentes espaciais são equivalentes. Este fato, provém da homogeneidade e isotropia

do Universo.

Utilizando a Eq.(2.12) e (2.13), bem como sua forma contravariante para calcular

os símbolos de Christoffel, deĄnido por

Γν
µλ =

1

2
gµσ (∂µgλσ + ∂λgσµ − ∂σgµλ) . (2.17)

E utilizando a Eq.(2.17), encontramos os seguintes resultados para os componentes não

nulos

Γ0
11 =

aȧ

1 − kr2
; Γ0

22 = aȧr2; Γ0
33 = aȧr2 sin2 θ; (2.18)

Γ1
01 = Γ2

02 = Γ3
03 =

ȧ

a
; (2.19)

Γ1
11 =

kr

1 − kr2
; Γ1

22 = −r


1 − kr2
)

; Γ1
33 = −r



1 − kr2
)

sin2 θ; (2.20)

Γ2
12 = Γ3

13 =
1

r
; Γ2

33 = − sin θ cos θ; Γ3
23 =

cos θ

sin θ
. (2.21)

Substituindo esses resultados dos símbolos descritos acima, na Eq.(2.3), obtemos

R00 = −3
ä

a
; R11 =

1

1 − kr2



aä + 2ȧ2 + 2k
)

; (2.22)

R22 = r2


aä + 2ȧ2 + 2k
)

; R33 = r2 sin2 θ


aä + 2ȧ2 + 2k
)

. (2.23)

Por Ąm, o escalar de Ricci se reduz à

R = − 6

a2



aä + 2ȧ2 + 2k
)

. (2.24)

Substituindo as equações que dependem do tempo, na Eq.(2.10), obtemos a primeira

equação de Friedmann

H2 =
1

3M2
P

ρ − k

a2
, (2.25)

com H = ȧ/a, sendo a constante de Hubble. Esta equação nos informa sobre o tamanho

da expansão do Universo devido ao tipo de curvatura escolhido. Além disso, há uma

relação entre a taxa de crescimento do fator de escala, com a densidade de energia total

do Universo. Substituindo as equações com dependência espacial na Eq.(2.10), temos

2aä + ȧ2 + k = − 1

M2
P

pa2. (2.26)
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Substituindo a Eq.(2.25) na Eq.(2.26), obtemos a segunda equação de Friedmann, comu-

mente chamada de aceleração.

ä

a
= − 1

6M2
P

(ρ + 3p) . (2.27)

No entanto, a Eq.(2.25) não possui utilidade sem uma equação que mostre a evolução

temporal da densidade de energia dos constituintes do Universo, que deve conter a pressão

do Ćuido. Através do princípio da conservação do tensor energia-momento ∇µT µν = 0,

obtemos a equação da continuidade [57]

ρ̇ + 3H (ρ + p) = 0. (2.28)

Esta equação também pode ser obtida através das Eqs.(2.25) e (2.27).

2.2.4 Parâmetros Observacionais

Assumindo um Universo representado como um Ćuido perfeito, homogêneo e

isotrópico. É cabível deĄnir para substâncias de importância cosmológica, a equação de

estado, em que, relacionamos densidade de energia e pressão, como sendo:

p = ρω, (2.29)

onde ω é adimensional, e seu valor depende das características do Ćuido (Universo). No

entanto, ao substituirmos a Eq.(2.29) na Eq.(2.28), obtemos como solução para qualquer

valor de ω constante,

ρ = ρ0a
−3(1+ω), (2.30)

onde a0 = 1 é a normalização efetuada para o fator de escala hoje. Desta maneira, a

equação de estado pode assumir valores, tais como:

• ω = 0, Universo dominado pela matéria.

• ω = 1/3, Universo dominado por radiação.

• ω < −1/3, Universo acelerado, dominado por energia escura.

Na Eq.(2.25), podemos usar k = 0 para um Universo plano. Representando a

densidade de energia total para essa conĄguração, como

ρc = 3M2
P H2. (2.31)

DeĄnindo o parâmetro de densidade Ω = ρ/ρc, como sendo a medida indireta da geometria

do Universo. Reescrevendo a equação de Friedmann, obtemos

Ω − 1 =
k

a2H2
. (2.32)

De acordo com [66], temos três possibilidades de geometria para o Universo,

conforme os valores para k e Ω, ver Ągura 1.
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Figura 1 Ű Tipos de geometria do Universo de acordo com [1]

• Universo aberto: (0 < Ω < 1 , k < 0 e ρ < ρc). Nesta conĄguração o Universo

expande, tendo volume inĄnito e ilimitado.

• Universo plano: (Ω = 1 , k = 0 e ρ = ρc). Nessa conĄguração a geodésica é uma

linha reta, respeitando a geometria euclidiana, onde o Universo pode apresentar

volume inĄnito.

• Universo fechado: (Ω > 1 , k > 0 e ρ > ρc). Nessa conĄguração, o Universo tem

volume Ąnito, estando em expansão, seguida de uma contração e seu Ąm se dá em

uma singularidade.

2.2.4.1 Universo de Einstein-De Sitter

Discutiremos de forma bem resumida o Universo com uma constante cosmológica,

conhecido com Universo de De Sitter. Para balancear a curvatura gerada pela matéria

e permitir uma solução estática para o Universo, Einstein propôs a adição da constante

cosmológica Λ. Desta forma, as equações de Einstein tomam a seguinte forma:

Rµν − 1

2
gµνR − gµνΛ =

1

M2
P

Tµν . (2.33)

A presença de uma constante cosmológica não garante estabilidade ao Universo,

uma vez que mínimas pertubações na densidade de energia resultam em um Universo que
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se expande indeĄnidamente, ou ainda um Big Crounch (Universo colapsa sobre si). Além

disso, observemos as equações de Friedmann com a introdução de Λ

H2 =
1

3M2
P

ρ − k

a2
+

Λ

3
; (2.34)

ä

a
= − 1

6M2
P

(ρ + 3p) +
Λ

3
. (2.35)

DeĄnindo a densidade de energia e o parâmetro ΩΛ, como

ρΛ = ΛM2
P ΩΛ =

Λ

3H2
. (2.36)

Reescrevendo a equação de Friedmann

Ω + ΩΛ − 1 =
k

a2H2
, (2.37)

desta forma, segue a relação entre esses parâmetros e os tipos de geometrias do Universo.

• Ω + ΩΛ > 1 (Universo fechado);

• Ω + ΩΛ = 1(Universo plano);

• Ω + ΩΛ < 1 (Universo aberto).

A constante cosmológica pode ser interpretada como um Ćuido perfeito, na qual se

considera não integrante com os demais constituintes universais, desta maneira, possui

sua própria equação de estado. Da sua equação de continuidade, esse Ćuido exerce uma

pressão negativa ρΛ = −pΛ, que implica em ω = −1. Esse Ćuido desempenha um papel

importante nos modelos inĆacionários, uma vez que, no Universo primordial, a pressão

deve ser negativa, para a ocorrência da fase inĆacionária, além da energia de vácuo ρΛ é

dominante com ω = −1 .

2.2.5 Problemas da Cosmologia Padrão

2.2.5.1 Problema da Planura

De acordo com dados observacionais atuais [57], impondo um vínculo ♣Ω−1♣ < 0.02,

acarreta em um Universo próximo da planura. Em tempos primitivos, o Universo era cada

vez mais plano, sendo denominado de problema da planura [57]. Entretanto, para esse

tipo de conĄguração, conforme a teoria do Big Bang, a densidade deve ser extremamente

próxima da densidade crítica. Qualquer variação considerável para mais, resultaria em

um Universo fechado com volume Ąnito, porém, sem limite. Para uma densidade média

menor que a densidade crítica, conĄgura-se então um espaço inĄnito (Universo aberto).

Por Ąm, Ω = 1 é uma condição instável.
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2.2.5.2 Problema do Horizonte

A radiação proveniente do Universo se mostra homogênea e isotrópica, em larga

escala, apresentando um equilíbrio térmico. ConĄrmado por [62][67]. Entretanto, o

problema do horizonte se conĄgura como um questionamento à homogeneidade e isotropia

do Universo. Podemos deĄnir uma equação, para melhor compreendermos de fato este

problema. Primeiramente, consideramos uma distância própria como sendo

dp(t0) = a0

∫ t0

te

dt

a
. (2.38)

Aqui, te é o tempo de emissão do sinal da partícula e t0 é o tempo físico atual. Além disso,

podemos utilizar as equações de Friedmann e reescrever a Eq.(2.38), de tal forma, que

dh(t0) = a0

∫ t0

0

dt

a
. (2.39)

Essa distância é chamada de horizonte comóvel da partícula, sendo o limite de conexão

entre eventos conectados. Observe que no limite te → 0, as duas distâncias são equivalentes.

Através da CMB, podemos corroborar a homogeneidade e isotropia do Universo. Tendo a

última superfície de espalhamento, impressa no fundo cósmico, sido emitida muito antes do

tempo físico presente te ≫ t0, neste cenário, a distância própria e o horizonte da partícula

são resultados extremamente aproximados.

Por conseguinte, analisemos dois pontos, os quais são diametralmente opostos no

Universo, e a distância até o observador é dh(t0); supondo que a separação entre esses

pontos, será igual à distância própria dp(t0) = 2dh(t0), em que, não podem se comunicar

no Universo, não podendo atingir um equilíbrio térmico, devido à Ąnitude da velocidade

da luz. Entretanto, observações constatam que todos os pontos da última superfície de

espalhamento têm aproximadamente as mesmas propriedades.

Conforme a teoria do Big Bang, o Universo evoluiu tão rapidamente que a uni-

formidade não tem tempo para se estabelecer, a energia e a informação teriam que ser

transportadas em torno de 100 vezes a velocidade da luz, para alcançar a uniformidade

em 300.000 anos após a grande explosão. Deste modo, a teoria convencional do Big Bang

pressupõe que, essa pequena, quente e densa região primordial permeou o espaço desde o

início, com a mesma temperatura em todos os pontos, e não como consequência de algum

processo físico. Essa deĄciência é conhecida como o problema do horizonte [1].

2.2.5.3 Problema do Monopolo Magnético

As simetrias da natureza são de extrema importância na uniĄcação das interações

fundamentais. Desta forma, um dos conceitos mais importantes da Física de partículas,

ou Teoria Quântica de Campos, é o da quebra espontânea de simetria. A proposta é de

que à temperaturas extremamente altas, simetrias que hoje se encontram quebradas são

restauradas [68].
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O Universo primitivo passou por diversas transições de fases, e essas quebras

espontâneas de simetria foram cruciais na sua condução até aqui. Entretanto, devido

à este processo, o Universo deveria estar repleto de relíquias cósmicas com densidades

grandes o suĄciente para serem detectadas. Uma dessas relíquias é o monopolo magnético.

Estima-se que a escala de energia da grande uniĄcação esteja próximo de 1016 GeV[69].



23

3 A Teoria de tipo-Éter na Cosmologia InĆa-

cionária

Neste capítulo estudamos os efeitos da LIV sobre a dinâmica cosmológica inĆacio-

nária. Consideramos uma teoria de campos no espaço-tempo curvo em (3 + 1) dimensões

na qual os setores do campo ínĆaton e do campo gravitacional são modiĄcados dinamica-

mente pelo campo de fundo do tipo-Éter que controla a LIV ao longo de sua dimensão

temporal. A ação clássica dos acoplamentos gravidade-escalar-LIV, pode ser escrita, de

forma adaptada, a seguir

SLIV =
∫

d4x
√−g

[

M2
P

(

R

2
+ αguαuβRαβ

)

− 1

2
∂µϕ∂µϕ − αs

2
uαuβ∂αϕ∂βϕ − V (ϕ)

]

.

(3.1)

Sendo, uα, um quadrivetor com ação apenas na componente temporal: uα = (1, 0, 0, 0, )

capaz de inserir efeitos anisotrópicos na teoria e αg e αs são parâmetros adimensionais.

Observe que para αg → 0 e αs → 0, retornamos a teoria usual. Associado a isso, temos o

Universo quadridimensional de FLRW, dado em coordenadas cartesianas:

ds2 = −dt2 + a2(t)δijdxidxj, (3.2)

onde i, j = 1, 2, 3 e a(t) é o fator de escala do espaço tri-dimensional não-compacto. Em

outra nomenclatura, temos que g00 = −1, gij = a2(t)δij. Desde que a métrica seja diagonal,

escrevemos também, g00 = −1, gij = 1/a2(t)δij (considerando que inverso de uma matriz

diagonal, seja simplesmente tomar o inverso de todos os componentes diagonais).

3.1 Sobre a Cosmologia InĆacionária

Uma proposta de solução para os problemas apresentados no capítulo anterior,

foi apresentado por Guth [2]. Tal teoria é conhecida como velha inĆação, que consiste

em uma teoria de campo inĆacionária que visa solucionar os problemas da planura, do

horizonte e dos monopolos magnéticos, considerando que o Universo primitivo passou por

uma fase de expansão exponencialmente acelerada.

No Universo primitivo, houve estados de matéria com alta densidade de energia

que não pôde decair rapidamente. Isto é denominado de falso vácuo, onde vácuo signiĄca

menor densidade de energia possível, e falso signiĄca temporário. Em suma, o falso vácuo

age como se a densidade de energia não pudesse ser reduzida, acarretando um processo

lento [1]. Em sua atuação, um campo escalar levou o Universo a uma fase inĆacionária

exponencial. O problema do horizonte é resolvido quando o falso vácuo decai, e a energia
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que havia sido bloqueada é liberada. Neste evento, energia produz uma sopa quente e

uniforme de partículas, que coincide com o ponto de partida assumido pela teoria usual

do big bang. Ver Ągura 2.

Figura 2 Ű Comparação entre o modelo inĆacionário e o modelo padrão por [1]

Ao observarmos o gráĄco acima, podemos constatar, que a expansão começou

numa região que era cerca de 1025 vezes menor que o raio da teoria padrão. Contudo,

mesmo a região sendo pequena, havia muito tempo para chegar a uma temperatura

uniforme. Portanto, no modelo inĆacionário, a temperatura uniforme foi estabelecida

antes da inĆação começar. O processo de inĆação esticou a região até se tornar grande o

suĄciente para abranger todo o Universo observado. A uniformidade é preservada por esta

expansão, pela covariância das leis da Física [70].

Durante o período inĆacionário, o Universo tenderia a ser plano ao invés de se

afastar dela. Para uma melhor compreensão, podemos imaginar, que a ampliação do raio

de curvatura do Universo primordial leva a um Universo plano. Assim como a superfície de

uma pequena esfera, facilmente notaríamos a sua curvatura se morássemos nela. Entretanto,

se ampliarmos essa superfície para o tamanho da Terra, ou para tamanhos astronômicos,

perceberíamos a superfície como plana. Como exemplo, ver Ągura 3.

A inĆação também soluciona o problema do monopolo magnético, justiĄcando a

pouca evidência de serem observados no Universo atual. A proposta é que a expansão expo-

nencial diluiu rapidamente a densidade dessas possíveis partículas que eram extremamente

massivas. Para garantir que essas partículas não fossem recriadas após o Ąm da inĆação,

é proposto que o decaimento do ínĆaton seja convertido em matéria convencional, não

gerando novamente esses monopolos magnéticos. Além disso, outra condição importante é

que a temperatura após a inĆação, não deve ser alta [69].
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Figura 3 Ű Exemplo da solução do problema da planura por [1]

A teoria inĆacionária também soluciona o problema da formação das estruturas

de largas escalas. Em decorrência da diminuição do raio de Hubble durante a inĆação,

ocorre o surgimento das pertubações de densidade sobre largas escalas. As escalas das

pertubações são dadas pela escala de Hubble, gerando pequenas Ćutuações quânticas de

vácuo. Durante a inĆação, as escalas podem cruzar o horizonte sedo descritas classicamente.

Logo após a inĆação, o Universo se dá pela Cosmologia do Big Bang, ou seja, o raio de

Hubble aumenta. Por Ąm, as escalas retornam para o horizonte e as estruturas em larga

escala são formadas através das Ćutuações produzidas durante a inĆação.

Na literatura, existe um novo modelo de inĆação proposto por Linder [3] e Albrecht

e Steinhardt [71] chamado de nova inĆação. Também conhecida como inĆação de rolagem

lenta. Neste cenário, o fator de escala a(t) cresce rapidamente em um curto intervalo de

tempo. A saber, a teoria considera um campo escalar homogêneo denominado de ínĆaton,

que produz um potencial V (ϕ) (energia de vácuo) conduzindo o Universo primordial a

uma expansão acelerada. Assim, tornando a dinâmica da fase inĆacionária guiada pelo

campo de ínĆaton. Na literatura, existem modelos de campos grandes, pequenos e híbridos.

Porém, nos atentaremos ao caso do modelo de inĆação caótica (campo grande), que

considera um campo de ínĆaton minimamente acoplado à gravidade, gerando um potencial

simples.
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3.2 A Equação de Einstein ModiĄcada

Nesta seção, vamos obter as equações de Einstein modiĄcadas pelo termo de acopla-

mento tipo-Éter. Para Ąns didáticos, primeiro consideramos a Eq.(3.1), e a representamos

na forma

SLIV = SEH + SGE + SIE. (3.3)

A saber, SEH corresponde à ação usual de Einstein-Hilbert, SGE associada ao termo

de modiĄcação via acoplamento gráviton-éter e SIE associado ao termo de acoplamento

ínĆaton-éter. Desde que o processo de obtenção das equações de Einstein siga os mesmos

procedimentos da subseção (2.1.2), devemos encontrar que Eq.(2.9) assumirá a seguinte

conĄguração:

δS → δSLIV =
∫

d4x
√−g



M2
P

2

(

Gµν − αg

2
Wµν

)

− Tµν

2

]

= 0. (3.4)

Tal que, as equações de Einstein modiĄcadas assumem a seguinte estrutura

Gµν − αg

2
Wµν =

1

M2
P

Tµν . (3.5)

Onde

Gµν = Rµν − 1

2
gµνR, (3.6)

Wµν = Rαβuαuβgµν + ∇α∇µ (uνuα) + ∇α∇ν (uµuα) −
∇α∇β



uαuβ
)

gµν − ∇α∇α (uµuν) . (3.7)

Notando que T µν é dado pela Eq.(2.7), para L → LIE. É importante mencionar que a

estrutura da Eq.(3.7) é equivalente à obtida através da teoria original da compactiĄcação

do éter (ver Ref.[50]).

3.3 Os Efeitos da LIV sobre as Equações de Friedmann

Neste ponto, vamos veriĄcar de que forma os efeitos da LIV são presentes nas

equações de Friedman. O ponto de partida, será dado pela equação de Einstein modiĄcada.

3.3.1 Operações Preliminares

Utilizando a deĄnição do símbolo de Christoffel Eq.(2.17), considerando a métrica

FLRW para o Universo plano como sendo g00 = −1 e gij = a2; para a inversa g00 = −1 e

gij = a−2. Os termos não nulos, são:

Γ0
ij =

1

2
g00 (∂igj0 + ∂jgi0 − ∂0gij) = −aȧ; (3.8)
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Γk
0j =

1

2
gkλ (∂0gjk + ∂0g0λ − ∂λg0j) =

ȧ

a
. (3.9)

Contraindo a Eq.(2.3), para parte temporal (µ = ν = 0), teremos

R00 = Rα
0α0 = ∂αΓα

00 − ∂0Γ
α
α0 + Γα

αγΓγ
00 − Γα

0γΓγ
0α, (3.10)

R00 = −∂0Γ
i
i0 − Γi

0jΓ
j
0i, (3.11)

R00 = R0
000 + R1

010 + R2
020 + R3

030, (3.12)

R00 = 3
[

−∂0

(

ȧ

a

)

− ȧ

a

ȧ

a

]

, (3.13)

R00 = −3
ä

a
, (3.14)

considerando, µ = ν = 1, temos:

R11 = R0
101 + R1

111 + R2
121 + R3

131, (3.15)

R0
101 = −∂0Γ

0
11 − Γ0

1γΓγ
10, (3.16)

R1
111 = 0, (3.17)

R2
121 = ∂2Γ

2
11 − ∂1Γ

2
12 + Γ2

2γΓγ
11 − Γ2

1γΓγ
12 = Γ2

2γΓγ
11, (3.18)

R3
131 = ∂3Γ

3
11 − ∂1Γ

3
13 + Γ3

3γΓγ
11 − Γ3

1γΓγ
13 = Γ3

3γΓγ
11, (3.19)

substituindo as Eqs.(3.16, 3.17, 3.18, 3.19) na Eq.(3.15), obtemos

R11 = äa + 2ȧ2, (3.20)

logo,

R = Rµνgµν = R00g
00 + Rijg

ij. (3.21)

Tal que,

R = 6



ä

a
+
(

ȧ

a

)2
]

. (3.22)

Utilizando a equação de Einstein modiĄcada Eq.(3.5), podemos obter as equações

de Friedmann modiĄcadas. Utilizando a Eq.(3.6) com µ = ν = 0,

G00 = R00 =
1

2
R = 3

(

ȧ

a

)2

, (3.23)

e por conseguinte, µ = i e ν = j, temos

Gij = Rij − 1

2
gijR = −



2
ä

a
+
(

ȧ

a

)2
]

a2δij. (3.24)

De forma análoga,

W00 = −R00, (3.25)

Wij = R00 a2δij. (3.26)
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3.3.2 O Tensor Energia-Momento

O tensor energia-momento para um Ćuido perfeito é deĄnido pela Eq.(2.14) (em

qualquer sistema de coordenadas). Ressaltando que Uµ é a velocidade macroscópica do

meio que não pode ter uma direção privilegiada. Portanto, possui apenas componente

temporal: Uµ = (1, 0, 0, 0). Resolvendo essa equação, não encontramos termos da LIV.

Desta forma, Ącamos com as mesmas equações para Tµν a única mudança aqui, é que

consideramos um Universo plano. Logo, teremos:

T00 = ρ; Tij = p gij = a2(t)δij. (3.27)

Pela equação de conservação do tensor energia-momento ∇µTµν = 0, encontramos a

equação de continuidade Eq.(2.28).

3.3.3 As Modificações nas Equações de Friedman

Utilizando a Eq.(3.5) para parte temporal(µ = ν = 0), temos

G00 − αg

2
W00 =

1

M2
P

T00, (3.28)

substituindo as Eqs.(3.23 e 3.25) na Eq.(3.28), temos

3
(

ȧ

a

)2

− αg

2

(

3
ä

a

)

=
1

M2
P

ρ, (3.29)

H2 − αg

2

(

ä

a

)

=
ρ

3M2
P

. (3.30)

Para os componentes espacias(µ = i e ν = j) na Eq.(3.5), produz

Gij − αg

2
Wij =

1

M2
P

Tij. (3.31)

Combinando as Eqs.(3.24 e 3.26) com a Eq.(3.31), obtemos

−


2
ä

a
+
(

ȧ

a

)2
]

a2δij − αg

2

(

−3
ä

a

)

a2δij =
1

M2
P

a2δijp, (3.32)

(

1 − 3αg

4

)

ä

a
+

1

2
H2 = − p

2M2
P

. (3.33)

Da Eq.(3.30), temos
ä

a
= − 2ρ

3M2
P αg

+
2H2

αg

. (3.34)

Substituindo a Eq.(3.34) na Eq.(3.33), obtemos a primeira equação de Friedmann modiĄ-

cada.

H2 =
1

12M2
P



4ρ − 3αg (p + ρ)

(1 − αg

2
)

]

. (3.35)
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Substituindo a Eq.(3.35) na Eq.(3.34), produz a segunda equação de Friedmann modiĄcada.

ä

a
= − 1

6M2
P



ρ + 3p

(1 − αg

2
)



. (3.36)

Combinando a Eq.(3.35) com a Eq.(2.28), produz

Ḣ = − 1

8HM2
P





4H (ρ + p)


1 − 3αg

4

)

+ αgṗ

(1 − αg

2
)



 . (3.37)

Os pontos denotam diferenciação em relação a t. Observe que na condição: αg = 0,

recuperamos as equações usuais de FLRW. Derivando a Eq.(3.35) em relação ao tempo e

substituindo na Eq.(3.37), obtemos a Eq.(2.28).

3.4 A Dinâmica InĆacionária ModiĄcada

Para o setor do campo ínĆaton, podemos variar a ação Eq.(3.1) em relação ao

campo ϕ(t), desta forma, Ącamos apenas com δSφ = 0. Portanto, podemos dividir essa

ação em duas partes para tornar o cálculo mais didático e uma das ações recai no ínĆaton

usual.

δSφ = δSφ1
+ δSφ2

= 0, (3.38)

onde,

δSφ1
=
∫

d4xδ
[√−g

(

−1

2
∂µϕ∂µϕ − V (ϕ)

)]

; (3.39)

δSφ2
=
∫

d4xδ
[√−g

(

αs

2
uαuβ∂αϕ∂βϕ

)]

; (3.40)

Para δSφ1
, temos

δSφ1
=

∫

d4x
√−g

[

−1

2
∂σδϕgσλ∂λϕ − 1

2
∂σϕgσλ∂λδϕ − V ′(ϕ)δϕ

]

=
∫

d4x
√−g



1√−g
∂ν

√−ggµν∂µϕ
)

− V ′(ϕ)

]

δϕ ; (3.41)

Com V ′(ϕ) = ∂V (ϕ)/∂ϕ. Note que argumento entre colchetes é conhecido como a densidade

lagrangiana do campo de ínĆaton usual. Para δSφ2
, temos

δSφ2
=

∫

d4x
√−g

(

αs

2
uαuβ∂αδϕ∂βϕ +

αs

2
uαuβ∂αϕ∂βδϕ

)

=
∫

d4x
√−g

[

−∂α



αsu
αuβ∂βϕ

)]

δϕ. (3.42)

Substituindo as Eqs.(3.41 e 3.42) na Eq.(3.38), obtemos

δSφ =
∫

d4x
√−g



1√−g
∂α

√−ggαβ∂βϕ
)

− ∂α



αsu
αuβ∂βϕ

)

− V ′(ϕ)

]

δϕ = 0. (3.43)

Portanto, a equação de movimento associada é descrita na forma,

1√−g
∂α

√−ggαβ∂βϕ
)

− ∂α



αsu
αuβ∂βϕ

)

− V ′(ϕ) = 0. (3.44)
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Através da Eq.(3.44) podemos encontrar a equação de movimento modiĄcada para o campo

de ínĆaton, ϕ(t), considerando também que uα = (1, 0⃗). Assim obtemos,

(1 + αs) ϕ̈ + 3Hϕ̇ + V ′(ϕ) = 0. (3.45)

Notando que a variação temporal do campo ínĆaton homogêneo é determinada por uma

competição entre três efeitos: a curva do potencial V ′(ϕ), a expansão de Hubble e o efeito

da LIV dado pelo parâmetro, αs.

3.5 Conteúdo de Tensor Energia-Momento

O tensor energia-momento por ser obtido por meio da Eq.(2.7). Primeiro a

reescrevemos como

Tµν =
2√−g



−1

2

√
ggµνLφ +

√−g
δLφ

δgµν



= −2
δLφ

δgµν
+ Lφgµν . (3.46)

Neste caso Lφ, representa o setor escalar da ação dada pela Eq.(3.1). Assim, devemos

obter

Tµν = ∂µϕ∂νϕ − gµν

(

1

2
∂αϕ∂βgαβ +

αs

2
uαuβ∂αϕ∂βϕ + V (ϕ)

)

. (3.47)

Considerando que o conteúdo de energia está associado a componente temporal deste

tensor, atribuindo µ = ν = 0, (considerando também que uµ = (1, 0⃗)), devemos obter

T00 = ∂0ϕ∂0ϕ +
(

−1

2
∂0ϕ∂0 +

αs

2
∂0ϕ∂0ϕ + V (ϕ)

)

=
1

2
ϕ̇2 +

αs

2
ϕ̇2 + V (ϕ). (3.48)

Ou ainda,

ρ =
1

2
(1 + αs) ϕ̇2 + V (ϕ). (3.49)

Desde que o conteúdo de momento esteja associado a componente espacial do tensor

energia-momento, µ = i, ν = j, isto deve nos conduzir à

Tij = ∂iϕ∂jϕ − gij

(

−1

2
∂0ϕ∂0 +

αs

2
∂0ϕ∂0ϕ + V (ϕ)

)

= −1

2
ϕ̇2 +

αs

2
ϕ̇2 + V (ϕ). (3.50)

Ou, ainda

p =
1

2
(1 − αs) ϕ̇2 − V (ϕ). (3.51)

Note que podemos também facilmente mostrar que a equação de movimento,

Eq.(3.45) decorre trivialmente da conservação do tensor energia-momento, que para um
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Universo FLRW em expansão se reduz a Eq.(2.28), como obtido anteriormente:

∂t



1

2
(1 + αs) ϕ̇2 + V (ϕ)



+ 3Hϕ̇2 = 0;

ϕ̇



(1 + αs) ϕ̈ + 3Hϕ̇ + V ′(ϕ)



= 0, (3.52)

a qual para ϕ̇ ̸= 0, recuperamos a Eq.(3.45) para a dinâmica do campo de ínĆaton.

Por outro lado, a equação de estado para o campo de ínĆaton, ϕ(t), pode ser obtida

relacionando as Eqs.(3.49)Ű(3.51). A saber,

ω =
p

ρ
=

1
2

(1 − αs) ϕ̇2 − V (ϕ)
1
2

(1 + αs) ϕ̇2 + V (ϕ)
. (3.53)

Note que na condição de que as contribuições do potencial sejam dominantes, isto deve nos

conduzir ao regime usual, ω ≃ −1, ocorrendo assim, um regime inĆacionário que através

do qual nos possibilita estimar um limite inferior para o parâmetro, αs, através do regime

de rolagem lenta. Por outro lado, quando as contribuições cinéticas são dominantes, isto

deve nos conduzir a uma equação de estado interessante:

ω ≃ (1 − αs)

(1 + αs)
, (3.54)

que deverá concordar com o regime dominado pela radiação, ω → 1/3, para αs → 1/2 e

também concordará pelo regime dominado pela matéria, ω → 0, para αs → +1. Observe

que no caso de αs = 0, temos a equação de estado como sendo ω = 1, este resultado é

consistente com o Ąm do regime de rolagem lenta da teoria usual, neste cenário, a energia

cinética é dominante, gerando uma evolução na equação de estado de ω = −1 para ω = 1.

Em seguida, ocorre a transferência da energia do campo de ínĆaton em partículas comuns,

ocasionando em um Universo dominado primeiramente pela radiação e depois pela matéria

como já foi mencionado [72].



32

4 Análise dos Efeitos da LIV sobre os Parâ-

metros Cosmológicos

Neste capítulo, vamos analisar a inĆuência dos efeitos da LIV no período inĆacioná-

rio. Tais análises serão desenvolvidas no regime de rolagem lenta, além disso, limitaremos

a LIV via dados coletados diretamente da CMB, pela colaboração Planck [67].

4.1 Análises Preliminares

Substituindo as Eqs.(3.49)Ű(3.51) na primeira equação de Friedmann, Eq.(3.35),

obtemos

H2 =
1

12M2
P

4
[

1
2

(1 + αs) ϕ̇2 + V (ϕ)
]

− 3αgϕ̇2



1 − αg

2

) . (4.1)

Então, no regime de rolagem lenta, no qual o termo 3Hϕ̇ deve dominar sobre termo ϕ̈ na

equação de movimento para o campo de ínĆaton, Eq.(3.45), e em conjunto com a condição,

ϕ̇2 ≪ V (ϕ), impõem que

3Hϕ̇ + V ′(ϕ) = 0; (4.2)

H2 =
1

3M2
P

V (ϕ)

(1 − αg

2
)
; (4.3)

Dessa equação, temos

H ≡


d ln a

dt



=

√

√

√

√

V (ϕ)

3


1 − αg

2

)

1

MP

. (4.4)

Note também que ao combinarmos as Eqs.(4.2)Ű(4.3), devemos obter

ϕ̇ = −MP

√

3
(

1 − αg

2

)

V ′(ϕ)
√

V (ϕ)
. (4.5)

Considerando, um simples potencial para o campo de ínĆaton como sendo um potencial

quadrático:

V (ϕ) =
1

2
m2ϕ2. (4.6)

Portanto, pela Eq.(4.5) devemos obter

ϕ̇ = −

√

6


1 − αg

2

)

3
mMP . (4.7)
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Integrando a Eq.(4.7) em relação ao tempo, resulta em

ϕ = ϕ0 −

√

6


1 − αg

2

)

3
mMP t. (4.8)

Agora, devemos rescrever a Eq.(4.4) na forma

d(ln a) =

√

√

√

√

1

6


1 − αg

2

)

m

MP

ϕ dt. (4.9)

Ao combinarmos as Eqs.(4.8)Ű(4.9), e integrando em relação a t, obtemos o fator de escala

para este regime de rolagem lenta:

a(t) = a0 exp









mϕ0t
√

6


1 − αg

2

)

MP

− m2t2

3









. (4.10)

Para compreendermos os efeitos da presença da LIV na fase inĆacionária do Universo,

usamos o número de e-folds, deĄnido por

Ne ≡ ln
(

aend

a

)

=
∫ tf

ti

Hdt =
∫ φ(tf )

φ(ti)

H

ϕ̇
dϕ

= −
∫ φ(tf )

φ(ti)

3H2

V ′(ϕ)
dϕ. (4.11)

Utilizando a Eq.(4.3), encontramos

Ne = − 1

M2
P



1 − αg

2

)

∫ φ(tf )

φ(ti)

V (ϕ)

V ′(ϕ)
dϕ. (4.12)

Tal que,

Ne =
1

2M2
P



1 − αg

2

)



ϕ(ti)
2

2
− ϕ(tf )2

2



. (4.13)

Assumindo que ϕ(tf ) ≈ 0, como sendo o Ąm da inĆação, obtemos também

Ne =
ϕ2(ti)

4M2
P



1 − αg

2

) , (4.14)

a qual resulta em

αg = 2 − ϕ2(ti)

2M2
P Ne

. (4.15)

Para Ne ≃ 60 e ϕ2(ti) ≃ 4M2
P , através da Eq.(4.15), obtemos a seguinte estimativa para

os efeitos da LIV:

αg = 2



1 − 1

Ne



≃ 1.96. (4.16)

Desde que αs ∼ αg/4, o resultado da Eq.(4.16) está conforme o regime dominado pela

radiação, regido pela Eq.(3.54) o qual o parâmetro da LIV assume um valor 1/2, ω → 1/3.
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4.2 Espectro de Potência

Existem outras propriedades cosmológicas interessantes que advêm dos parâmetros

de rolagem lenta [73], bem como das pertubações do espectro de potência. Observemos pri-

meiramente as consequências desse modelo inĆacionário para os dois primeiros parâmetros

de rolagem lenta. Suas formas explícitas no regime de rolagem lenta usual, são

ϵ =
1

16πG



V ′

V

2

; (4.17)

η =
1

8πG

V ′′

V
. (4.18)

Desde que V ′/V = 2/ϕ e V ′′/V = 2/ϕ2. Isto deve nos conduzir à

ϵ = η =
1

4πGϕ2
, (4.19)

este resultado é consistente com um regime inĆacionário caótico a partir de um potencial

quadrático. A condição de planura ocorre quando os parâmetros de rolagem lenta são

muito pequenos, no limite ♣ϵ♣ ≪ 1 e ♣η♣ ≪ 1. A inĆação cósmica termina quando esse

limite é violado, ou seja, no limite ϵ ≈ 1, η ≈ 1. Em um cenário inĆacionário padrão, a

força das perturbações do tensor é diretamente relacionado com a amplitude da densidade

de energia. Sabemos que o espectro da potência para perturbação escalar é dado por:

Pζ =
H4

4π2ϕ̇2
, (4.20)

quando lidamos com uma lagrangiana de campo escalar. É importante ressaltar que todas

as grandezas aqui são determinadas no cruzamento do horizonte [73][74]. Tal parâmetro

nos permite calcular o índice espectral escalar, dado por [74]

ns − 1 =
1

HPζ

dPζ

dt
, (4.21)

Este parâmetro é extremamente importante como teste para modelos cosmológicos, uma

vez que é medido diretamente da CMB. Uma forma equivalente de representar ns, é

ns = −6ϵ + 2η = −4ϵ, (4.22)

considerando que ϵ = η, devido ao regime de rolagem lenta. Relacionando a Eq.(4.22),

com as Eqs.(4.14 e 4.19), primeiro devemos obter

ns = − 2


1 − αg

2

)

Ne

. (4.23)

Ou ainda,

ns − 1 ≃ −1 − 2

Ne



1 +
αg

2

)

. (4.24)
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Na condição: −2/Ne > −1, devemos ter

ns − 1 = − 2

Ne

− δns
(4.25)

com δns
, escrito na forma

δns
=

αg

Ne

, (4.26)

onde consideramos, ϕ(t) = ϕ(ti), na Eq.(4.19) no cruzamento do horizonte. Além disso,

também expandimos o lado direito da Eq.(4.23) em torno de pequenos valores de αg/2.

4.3 Limitando a LIV via Dados da CMB

As medidas da CMB dominam a Cosmologia experimental moderna, sendo uma

grande fonte de informação sobre o Universo primordial. Nenhuma outra descoberta teve

um impacto tão grande nas teorias cosmológicas. A observação da CMB conĄrmou, por

exemplo, o modelo do Big Bang da origem do nosso Universo e deu-nos uma visão do

passado distante, muito antes da formação das primeiras estrelas e galáxias.

Recentemente, a colaboração Planck [67], restringiu fortemente que o índice espec-

tral escalar tenha o valor ns = 0.9655 ± 0.0062; portanto, podemos usar a Eq.(4.25), para

estabelecer um limite para αg, relacionando com dados da CMB. Este limite é mais forte

que a decorrente da Eq.(4.15), uma vez não precisamos impor um valor inicial para ϕ(ti).

Seguindo o procedimento adotado em [75], assumimos as igualdades:

ns = 1 − 2

Ne

= 0.9655; (4.27)

δns
=

αg

Ne

≃ −10−3, (4.28)

onde associamos os efeitos da LIV à ordem do erro experimental para ns. Primeiro da

Eq.(4.27), obtemos Ne ≃ 57.97 e depois da Eq.(4.28), devemos estimar também o seguinte

limite superior para LIV: αg ≃ −10−2. Utilizando as Eqs.(4.3, 4.7, 4.8 e 4.20) na Eq.(4.21),

obtemos ns em função do tempo

ns − 1 =
1

H2
4Ḣ = −8M2

P

(

1 − αg

2

)

1

ϕ2
, (4.29)

ns = 1 −
72M2

P



1 − αg

2

)

(

3ϕ0 −
√

6


1 − αg

2

)

mMP t
)2 . (4.30)

A Eq.(4.30), servirá para determinar uma relação entre o índice espectral escalar com o

denominado razão tensor-escalar, deĄnido por

r =
PT

Pζ

, PT = 64πG
(

H

2π

)2

. (4.31)
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Utilizando as Eqs.(4.3 e 4.2) na Eq.(4.31), obtemos r com dependência temporal explicita

r =
64πGϕ̇2

H2
, (4.32)

r = 32πGM2
P

(

1 − αg

2

)











72M2
P



1 − αg

2

)

(

3ϕ0 −
√

6


1 − αg

2

)

mMP t
)2











. (4.33)

Combinando ns com r, obtemos a seguinte relação

r = 32πGM2
P

(

1 − αg

2

)

(1 − ns) , (4.34)

sabendo que M2
P = 1/8πG, então a equação anterior se reduz à

r = (4 − 2αg) (1 − ns) . (4.35)

Além disso, com a relação ns − 1 = −2/Ne − αg/Ne, obtemos que:

r = (4 − 2αg)
[

1

Ne

(2 + αg)
]

(4.36)

então, usando os valores anteriormente obtidos para Ne e αg (Ne ≃ 57.97 e αg ≃ −10−2),

obtemos

r ≃ 10−1, (4.37)

O valor obtido é compatível com as medições da colaboração Planck para os parâmetros

cosmológicos [67].
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5 Conclusões e Perspectivas

Nesta dissertação, desenvolvemos um estudo sobre os impactos dos efeitos da LIV

na cosmologia inĆacionária via uma teoria tipo-éter. Neste sentido, inserimos uma breve

revisão sobre a gravitação, cosmologia padrão e a cosmologia inĆacionária. Superando

esta fase, elaboramos uma teoria de campos efetiva tipo-éter que viola a invariância de

Lorentz. Neste caso, o campo de éter de natureza constante e tipo-tempo, afeta tanto o

setor gravitacional quanto o setor do campo de ínĆaton. Observamos os efeitos da LIV

sobre as equações de Einstein e nas equações de Friedmann, em que sua versão usual são

recuperadas no limite onde os parâmetros que controlam a LIV são nulos. Em relação ao

setor do campo de ínĆaton, tanto a sua equação de movimento e as equações de estado

associadas são também afetadas pela LIV.

Diante dos efeitos da LIV sobre a cosmologia inĆacionária, estudamos como os

parâmetros associados são afetados no regime de rolagem lenta. Em conjunto, usamos

um simples potencial quadrático e obtemos a estrutura do campo de ínĆaton, do fator de

escala e do número de e-folds. Em particular, através da expressão do número de e-folds,

foi possível estimar um limite para os efeitos da LIV, como sendo, αs ∼ αg/4 compatível

com o regime da radiação associado a equação de estado.

Através de um estudo do espectro de potência, também foi possível estipular uma

correção na expressão do índice espectral escalar. Utilizando as Eqs.(4.25)Ű(4.26) e sendo

associado a medida experimental da CMB feita pela colaboração Planck [67] que restringiu

fortemente o índice espectral escalar, a saber, ns = 0.9655 ± 0.0062. Com isso, obtemos

αg ≃ −10−2, sendo o limite superior para LIV ao associarmos à amplitude dos seus efeitos

com a incerteza experimental do índice espectral escalar. Também veriĄcamos os impactos

da LIV sobre o parâmetro que descreve a razão tensor-escalar, na ordem, r ∼ 10−1,

compatível com as medições da colaboração Planck. Além disso, seria interessante ver

como trabalhos futuros, estudos das implicações da LIV na Cosmologia via formalismo de

primeira ordem, capaz de nos oferecer análises de todas as eras da inĆação [37] .
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