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Resumo

A teoria da inflacdo cdsmica possui uma posi¢ao importante na Cosmologia
Moderna e o desenvolvimento do cenario de um universo inflacionario revelou uma nova
e promissora via para ligar a fisica classica com observacgoes. Apds uma breve imersao na
teoria cosmoldgica padrao, estudamos aspectos da teoria inflacionaria e analisamos como
um campo escalar (Inflaton) pode ser utilizado para expandir o Universo primordialmente,
além de obter as formas dos indices espectrais que nos fornecem uma ligacao entre a teoria
e as observagoes experimentais.

Palavras-chave: Flutuagoes Quanticas; Inflagao; Perturbacoes.
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Abstract

The theory of cosmic inflation has an important place in Modern Cosmology, and
the development of the scenario of an inflationary universe has revealed a promising
new way of linking Fundamental Physics with observations. After a brief immersion in
standard cosmological theory, we study aspects of inflationary theory and discover how a
scalar field (Inflaton) can be used to expand the universe primarily, as well as to obtain
the forms of spectral indices that provide us with a link between theory and experimental
observations.

Keywords: Quantum fluctuations; Inflation; Pertubations.
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Capitulo 1

Introducao

Este trabalho aborda alguns aspectos cldssicos da teoria inflacionaria do universo.
Para isto, fiz uma revisao que se estendende desde o modelo cosmoldgico padrao a teoria
inflacionaria. Também foi feita uma andlise de alguns potenciais classicos, dos quais
foram calculados os indices espectrais para observacoes graficas. Nosso estudo analisa a
cosmologia inflaciondria, dando uma especial atencao a suas assinaturas observacionais
associadas a perturbagoes de densidade de larga escala geradas a partir de flutuacoes
quanticas.

O objetivo desta dissertacao foi estudar o comportamento da expansao inflacionaria
do universo utilizando um campo escalar para determinar os indices espectrais que
forneceram uma ligacao entre a teoria e as observagoes experimentais disponiveis na
literatura.

A dissertacao foi organizada da seguinte maneira:

No Capitulo 2 fizemos uma detalhada revisao sobre o modelo cosmolégico padrao
a partir de uma métrica que, de maneira geral, é isotropica e homogénea e pode ser
representada pelo tensor de Riemann. Abordamos a dinamica de expansao do universo e
como a relagao de dependeéncia com o seu contetiddo material estao explicitadas na teoria
da relatividade geral de Einstein. Além disso, foram abordados alguns problemas de
condigoes iniciais do modelo cosmolégico padrao (MCP).

No Capitulo 3 foi apresentado como a expansao acelerada do universo ¢ provocada

pelo inflaton que é o percussor da inflagdo; atua como uma constante cosmolégica



e se encontra inicialmente preso no minimo potencial relativo. Posteriormente serao
apresentadas solucoes para os problemas de planura e horizonte identificados no MCP.
Além disso, foi abordado o mecanismo de rolagem lenta, onde foi apresentado a evolugao
lenta de um campo através de um potencial suficientemente plano. Também definiremos o
nimero de e-folds (N) que serviu de parametro para a determinacdo dos indices espectrais
e poder avaliar a expansao do universo em determinada fase.

Por fim, no Capitulo 4, a partir das expressoes que definem os indices espectrais,
foi feita uma breve classificacao dos modelos que foram escolhidos em termos do valor
inicial do inflaton e andlise de alguns potenciais que mais se destacam, para mostrar suas
dependéncias dos resultados e restricoes provenientes do formalismo das perturbacoes na

densidade de energia que determina o surgimento de estruturas de larga escala no universo.



Capitulo 2

Modelo Cosmolégico Padrao:
Cosmologia FRW e principais
problemas

Tem sido muito comum a discussao, talvez até mais que em outras areas da fisica,
de que a cosmologia utiliza meios exorbitantes e hipotéticos, e isto acontece porque o seu
objeto de investigacao — o universo — tem dimensoes muito superiores e nao equivalentes
em proporgoes a relagao espaco/tempo dos instrumentos de medias que temos a disposigao.
Dessa forma, um modelo cosmoldgico padrao esta sujeito a uma hipotese e uma extensao
tedrica. Quanto a hipotese, é preciso admitir que em escalas mais elevadas o universo seja
homogéneo e isotropico. A extensao tedrica consiste em atribuir a validade da teoria da
relatividade nao apenas para as escalas astrofisicas, mas considera-las para todo o universo
cosmologico. E fundamental a unido dessas duas consideracoes, pois torna possivel a

coeréncia entre o modelo padrao desejado e os dados observacionais. [5]

2.1 Isotropia e Homogeneidade

Uma observacao meticulosa do céu permite perceber que as galaxias possuem
distribuicao isotropica. Na distribuicao angular de temperatura da radiagao césmica de
fundo (RCF) essa isotropia torna-se ainda mais predominante, apresentando flutuagoes
de uma parte em 105 [1, 2]. Sendo assim, pode-se imaginar o universo simétrico em
torno da terra, porém, ja se sabe que a terra nao ocupa um lugar primordial no universo

como mostra o principio copernicano[5]. Disponibilizado por membros do Sloan Digital



Sky survey [3] o catélogo de galdxias apresenta uma distribui¢ao de galdxias homogéneas
para escalas acima de 300 milhdes de anos luz. A isotropia observada deve ser também
nas demais galdxias. Com isso, pode-se dizer que em um dado momento a geometria
espacial do universo pode ser descrita por uma métrica que, de maneira geral, é isotrépica

e homogénia. Esse grau de simetria pode ser representado pelo tensor de Riemann [4]

Rijii = K(9rj9a — 9159ik), (2.1)

onde g;; é a métrica espacial e K € {—1,0,1} é a curvatura da sec@o espacial.

Se tomarmos como exemplo um observador que acelera em direcao ao centro da
galdxia, este vera uma distribuicao de temperatura e matéria que pode ser considerada
anisotrépica e irregular. Esses tipos de observadores sao privilegiados pela expansao do
universo que ¢ visto como sendo isotrépico e homogéneo e recebem o nome de observadores
comoveis[5]. Assim, é possivel definir, a partir da métrica do universo, o elemento de linha

de Friedmann-Robertson-Walker (FRW)

2

2 2 2

+ r2d0? (2.2)

onde a funcdo real a(t) é o fator de escala do universo e di? = (1 — Kr2) ™" dr? 4 r2dQ2 ¢
o elemento de linha dos observadores comoveis.

Tem-se entao, dois sistemas de coordenadas para definir a expansao do universo.
O primeiro representa um observador em queda livre, este é o sistema comével, e nao
altera sua posi¢ao comével x enquanto o universo se expande. Por outro lado, uma vez
conhecida a lei de expansao do universo é possivel determinar a posicao fisica [ em termos

do fator de escala, ou seja,

l=a(t)x (2.3)

Uma galédxia d4 uma ideia do que seria um observador comével. Entretanto, sua

posicao comovel é também uma funcao do tempo caso tenha uma velocidade prépria e



independente da expansao do universo. Assim, se somarmos a velocidade individual do

comével e a velocidade de expansao, obteremos a velocidade da galaxia

v=H()l+a(t)i

= Vexp + Vint (24)

onde H ¢ a funcao Hubble, v.,, ¢ a velocidade de expansao da galdxia e v;,,; ¢ a velocidade

do comovel.

H

Il
2l

(2.5)

Ao ignorar a velocidade particular do comovel e levar em consideracao que a funcao
Hubble pode ser constante, obtem-se facilmente a famosa Lei de Hubble que tem validade

para objetos préoximos ao observador, ou seja,

No que se trata da expansao do universo, ¢ possivel ainda chegar a algumas
conclusoes genéricas ainda que nao se conheca sua lei geral. Para isto, consideramos
um féton que se propague no espago/tempo conforme a equagao (2.2). Consideraremos

também que fétons viajam em geodésicas nulas representadas por ds? = 0 = df2, assim

[5]:

to / r /
| e [ 7)
¢ a(t) o V1—Kr'?

onde a escolha do sinal é arbitraria e deve ser escolhido por conveniéncia conforme o
sentido de propagacao do féton.
Ja é conhecido que a distancia comovel independe do tempo. Sendo assim, se dois

pulsos forem emitidos de maneira arbitrdria em instantes ¢y e t (com to > t), temos que

[5]



dto ot
o (to) = o) (2.8)

Ainda pode-se reescrever a equacao em termos do comprimento de onda e da

frequéncia que sao emitidos e observados, como

t
/\obs (t) - a(tO))\ema Vobs (t) = Myem- (29)

a(to)

isso mostra que as ondas eletromagnéticas sofrem impacto direto da expansao do universo,

de modo que o comprimento e a frequéncia das ondas aumentam e diminuem com o
fator de escala. Dentre outros fatores, tal impacto é de grande relevancia por garantir a
preservagao do espectro planckiano da RCF no processo de expansiao do universo [4].
Geralmente, o efeito Doppler e o parametro redshift z tornam possivel uma
interpretacao dos resultados que envolvem a expansao do universo. O redshift pode ser

definido como

a (to)
a(t)

conforme o comprimento de onda aumenta ou diminui se diz que a onda sofreu um redshift

14+ 2=

(2.10)

ou blueshift. Assim, da Equacao (2.10) pode ser escrita como:

=20 Ty = Hyl (2.11)

tem-se entao, a lei de Hubble. Dessa vez em termos do efeito Doppler, em que o parametro
redshift pode ser usado como uma medida de tempo.
O tempo e o raio de Hubble também sao grandezas de natureza cinematica

fundamentais para o universo em expansao, e podem ser definidos respectivamente como

ty=H', Ry=cH, (2.12)

onde ¢ é a velocidade da luz. Essas grandezas dao uma ideia dos valores predominantes

nos modelos cosmoldgicos.



A forma pela qual o universo se expande estd diretamente relacionada com a
especificidade do seu conteido material, criando uma relacao de dependéncia que estéa
explicitada na teoria de relatividade geral de Einstein

1

Ry = 9 R = 87GT,,, (2.13)

onde o contetido material (7},,) e geométrico do universo (R, — 3¢, R) estao relacionados.
Vale salientar que, sobre o tensor energia-momento, a teoria da relatividade geral nada
acrescenta quanto a sua forma fisica, porém, o principio cosmoldgico tende a limitar sua
forma geral, fazendo com que somente o tensor de um fluido perfeito seja compativel com

as hipéteses de simetria. Assim, [5]

Ty = (p+p) uyty + P9 (2.14)

onde u, é o quadrivetor de velocidade do fluido perfeito que no sistema de coordenadas
comével vale u, = (1,0,0,0).

Assim, para que seja satisfeita a ideia de um universo homogéneo, tanto a pressao
quanto a densidade de energia devem ser funcao exclusiva do tempo.

Dessa forma, a Equacao de Einstein (2.13) pode ser reescritas em termos da métrica
da Equacao (2.2) para o tensor de um fluido perfeito (2.14). As equagoes que resultarem

desse processo sao chamadas também de equacoes de Friedmann:

B &rG K

H?>=—"—"p— — 2.15
e

a A7G

—=— 3 2.16

" 5 (p+3p) (2.16)

essas equacoes sao suplementadas pela equacao de conservacao do tensor 7},

p+3H (p+3p) = 0. (2.17)



Ao observar o sistema de coordenadas da Equacao (2.15) e (2.16) percebe-se que
fica inviavel achar a solu¢ao a menos que seja eliminada uma das varidveis a, p ou p e
quanto a isto, as simetrias do espago-tempo e as equagoes de Einstein sao praticamente
inuteis. Outrossim, pode-se assumir a existéncia de uma equagao de estado entre a pressao
do fluido e a densidade de energia uma vez que se estar lidando com um fluido perfeito
como acontece com a maioria dos fluidos estudados em cosmologia. A equacao de estado

é

p=w(p)p (2.18)

Existem trés fluidos que sao contemplados pelo modelo padrao na mesma medida em que
sao considerados perfeitos, para os quais as seguintes equacoes de estado sao previstas
pela termodinamica, ou seja [5]

0  matéria barionica/escura

w=1< 1/3 radiagao (2.19)
—1 constante cosmoldgica.

Geralmente, quando w for constante obtém-se rapidamente a solugao da Equacao (2.17):

dinp=—-3(1+w)dlna — p(a) = ppa >+, (2.20)

onde py é a densidade atual de energia do fluido em questao. Para os casos particulares

de radiacao, matéria e constante cosmoldgica respectivamente tem-se

prra? se, w = 0
pla) =< pha™ se, w=1/3 (2.21)
Py = const. se, w = —1.

Nota-se que, no infinito passado ou futuro, a energia total do universo é sempre
dominada pela densidade de energia da radiacao para quaisquer que sejam os valores
. . . m r A ’ . ~ 7
atuais das constantes de proporcionalidades p', pf e py. Além disso, a fungao p(a) é
inversamente proporcional ao volume fisico V' ~ a®. Como para a matéria o ntiimero de

particulas se conserva, temos n,/V ~ a~*. O mesmo nao funciona para a radiagao, visto



que a frequéncia (e portanto a energia da onda) é inversamente proporcional ao fator de
escala v = E/h ~ a™!. Logo E/V ~a™* [5].

Pode-se reescrever a equagao de Friedmann, ou seja, a Equacao (2.15), levando em
consideragao os trés fluidos simultaneamente p = p,, + pr + pa, isto, para um modelo

realista do universo, tem-se que:

K
1:Qm+QT+QA—m (2.22)
onde
3H?
orit = —— 2.23
Perit nC ( )

que representa a densidade critica de energia e ao qual introduzida na equacao de
Friedmann junto com a densidade relativa de cada espécie, Q, = pi/perit, onde X =
(m,r,A). E de fundamental importancia também a comprovacao de que a curvatura do

universo tem fortes ligacoes com a densidade de energia total Qo0 = Q2 + €2 + Q4. Dai

= Qtoml -1 (224)

0 que nos permite enunciar [5]:

Qiotar > 1 +— K = 1 (Universo fechado);

Qiotal = 1 «— K = 0 (Universo plano);

Qiotar < 1 +— K = —1 (Universo aberto).

Mais a frente apresentamos que o modelo inflacionario prevé um universo plano,

corroborando o paradigma inflacionario.



Se considerarmos k = 0 facilmente resolve a equacao de Friedmann para o caso

geral de um fluido com equagao de estado constante

8
a(1+3w)/2da = ?ﬂ-podﬁ — a (t) == a0t2/3(1+w) (226)

esta solucao pode ser reduzida a

aft??  se, w =0

a(t) =13 apt'’? se,w=1/3 (2.27)
ayelst se; w = —1.

Isto apenas para os casos particulares de radiagao, matéria e constante cosmoldgica.
, ) ) B ~
E conhecido também que Hy = /87Gpf/3 .

Percebe-se que d < 0 para matéria e radiacao e @ > 0 para o caso de uma constante
cosmoldgica. Em seguida veremos que a modelagem do periodo inflacionario do universo

estd relacionada com a equacao de estado negativa.

2.2 A RCF a luz do Big Bang

Toda essa descricao geométrica até aqui apresentada nao abrange a totalidade de
aspectos do MCP. A principio, a maior parte do éxito da cosmologia moderna resulta nas
descobertas sobre as consequéncias da evolugao térmica do universo e tem como alguns de
seus contribuintes Gamow, Herman, Bethe e Alpher [5]. O modelo quente do Big Bang
estd diretamente associado a existéncia de uma radiagao césmica com espectro planckiano
além dos prenuncios da afluéncia de elementos leves. Estes fatores evidencidveis sao frutos
de uma fisica bem conhecida e testada em baixas energias, sem portanto, capaz de elucidar
de maneira sucinta um universo jovem 102

Este modelo do Big Bang quente tem fundamento em observacoes que evidenciam o
universo em expansao, assim, supoe-se que uma singularidade inicial tenha sido primordial
para a evolucao do universo, inicialmente com temperatura e energia arbitrariamente
grandes. Além da dinamica do fator de escala que indica a singularidade do universo

em t = 0, se 0 mesmo tiver em sua composicao fluidos de caracteristicas termodinamicas

10



distintas, a sua evolucao também passara por fases distintas. As densidades relativas
de energia da matéria, radiacao e energia escura, em termos de densidade critica e do

parametro do redshift (2.9) assumem a forma:

Qe (2) =0 (1422, ) =00 +2)", Q=)= 1420, (2.28)

e a equacao de estado assume um valor constante entre —1 < wy < —1/3.
Além disso, o redshift define o periodo de transi¢ao matéria/energia escura. Este

é o mais recente redshift na histéria da cosmologia e provavelmente aconteceu entre

Oa352A5173 [5}

Q[T)n 1/3’11}A
0

e depende do valor exato de w,.

Esse periodo de transicao ocorreu apds o periodo de formacao das galdxias. O
valor preciso do redshift ainda é um problema nao resolvido. E possivel, por outro lado,
conhecer bem a transi¢ao energia-matéria. O redshift de transicao pode ser representado

por

Qm
1+ 2y = Q—O ~ 10, (2.30)
0

onde assume-se para a contribuicao atual da radiacao o valor de 0,01% da energia total
e para a matéria (escura e bariénica) o valor de 27% , e portanto, para z > z., a energia
de particulas relativisticas domina a energia do universo. Pode-se determinar a expressao

que relaciona a temperatura e densidade de energia do universo como:

pr (T) = ZZ; ;i (;T—;) T (2.31)

sendo n o numero de espécies de particulas relativisticas, «; = 1,7/8 respectivamente
para bésons e férmions e g, representa o numero de graus de liberdade efetivos (spin) de

cada particula [5]. Ainda mais relevante para esse caso é a dependéncia da radia¢ao com a

11



temperatura. Assim, podemos concluir que T o< a™ !, basta comparar se & lei da evolucao,

definida anteriormente na Equacdo (2.21) ou, a luz do redshift;

T(2)=Ty(1+2), (2.32)

em que Ty = 2, 75K ¢é a temperatura da radiacao césmica de fundo medida hoje.

2.3 Problemas das condicoes iniciais do MCP

Uma das maiores dificuldades para a fisica contemporanea consiste na producao
de uma teoria quantica da gravitacao que torne possivel uma extensao do modelo do Big
Bang para além da escala Planck. No entanto, alguns problemas sao apresentados pelo
modelo atual do Big Bang mesmo nas escalas compativeis com a fisica moderna. Tais
problemas se restringem a particularidades das condigoes iniciais do universo adaptaveis

as observagoes atuais.

2.3.1 Planura

O problema da planura é um problema essencialmente de condicoes iniciais e se
detém a explicar o motivo pelo qual a densidade total de energia ¢ igual a densidade
critica. B possivel compreendé-lo reescrevendo a equagao de Friedmann (2.15) da seguinte

maneira:

Q'-1)— =-K (2.33)

onde Q = p/perie. Como o pardametro de curvatura é constante, tem-se que:

(= 1) ey, = (7 = 1) [, (2.34)

O lado direito é avaliado em um instante posterior ao lado esquerdo (¢; < ts). Caso
a escolha desses instantes tenham sido estabelecidas como uma igualdade entre a matéria

e a radiagdo, onde p,, ~ pJla™®, e a era atual, tem-se que:
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)

cq

m = ey = (1+ zeq,)f1 , (2.35)

considerando que a¢ = 1.
Se considerar um instante aleatério do passado, podemos usar o mesmo raciocinio,

desde a era de pleno dominio até o fim do dominio da radiagao, obtem-se que: [5]

- e

Ao comparar as Equagoes (2.35) e (2.36) e usarmos (2.32), encontraremos que:

Q'-1) o\’
(CREn (14 2eq) (T) (2.37)

Pode assumir, assim, 7" = 107K, que corresponde a escala de energia das interacoes
eletrofracas. J4 para um valor maior, tem-se que 7' = 10*? K, assumindo que a relatividade
geral funciona bem até a escala de Planck. Para as duas situagoes 20 = 1 £ €, com € < 1,

evidenciando que a densidade total de energia possa ter sido no passado

O_ 1+107% escala das interpretacoes eletro-fracas, (2.38)
T 1 1£107% escala de Planck. '
E em se tratando do parametro de densidade de curvatura obtém-se que:
QO = K/a*H?. (2.39)

O que mostra se atualmente €, = 0, logo, no passado Qg ~ 1072°, 107%°, a menos que
K = 0. Sendo assim, pode haver uma regulagdo bem rigida das condig¢oes iniciais do
universo, afim de que fosse atualmente como se observa, uma vez que, nao ha razao légica

para esta escolha.

2.3.2 Horizonte

O problema do Horizonte procura entender a invariabilidade da temperatura da

RCF em diversas regioes do céu. Para o MCP houve um periodo em que os fétons
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separaram-se dos demais componentes e isto ocorreu em alto redshift (z = 1100).
Neste periodo a temperatura do universo era estimativamente 3000K e sua idade era
de aproximadamente 380.000 anos. Esta ¢ a idade estimada para a deteccao desses fétons
primordiais.

Embora apresentando um elevado grau aparente de equilibrio térmico e
homogeneidade, o MCP nao previa este feito, isso por causa das limitagoes colocadas pelo
horizonte cosmolégico. Este elevado grau de homogeneidade da radiacao césmica de fundo
(uma parte em 10°) é um problema sério do MCP. Na superficie de tltimo espalhamento
haviam regioes que eram, de maneira causal, desconectadas, uma vez que estavam fora
do horizonte. Essas regioes emitiam os fétons que recebemos hoje. O horizonte vigente
propicia uma observacao isotréopica e uniforme da temperatura da RCF. O problema do
horizonte procura entender como é possivel obter as mesmas propriedades fisicas a partir

de processos fisicos que ocorrem em regioes causalmente desconexas.

2.3.3 Monopolos magnéticos

As teorias de unificacdo postulam que posteriormente a era Planck, por meio
da quebra espontanea de simetria, apareceram monopolos magnéticos, cuja massa ¢
muito grande. Apds o resfriamento do universo esses monopolos perderam interacao se
estabilizando. Entretanto, nao é possivel observar aquilo que poderia ser uma afluéncia
de monopolos magnéticos. Entretanto, este modelo nao foi abordado. O problema dos
monopolos magnéticos foi apenas apresentado de maneira sucinta e nao foi tratado neste
trabalho, ou seja, apenas foi considerado as solugdes dos problemas de planura e de

horizonte.
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Capitulo 3

Inflacao Cdésmica

Nao se pode dizer que as situagoes apresentadas no capitulo anterior constituem
um problema, isto porque nao se conflitam com o principio cosmoldgico, nem com a teoria
da relatividade geral. Para falar a verdade, esses problemas podem ser apresentados como
evidéncias claras das nossas hipdteses.

A explicacao pela qual essas questoes sao importunas é que a cosmologia tem um
objeto de estudo tunico e irreproduzivel, devendo explicar, além do universo observavel,
suas condigoes iniciais “tipicas”. Admitamos que é bastante questionavel a escolha
aleatoria de um conjunto particular de condicoes iniciais, assim como a definicao do que
seja ou nao provavel e tipico em um sistema de realizacao unica. Além disso, para a
cosmologia, a definicao do que seja ou nao “natural” dificilmente levam a manifestacoes
que possam ser observadas. Sendo assim, a elaboracao de uma teoria de condigoes iniciais,
além de esclarecer as arbitrariedades, guia a construgao de observaveis cosmoldgicos [5].

Em 1981, o cientista Alan H. Guth foi quem originalmente propos uma teoria
de condigoes iniciais que ficou conhecida como teoria da inflacao [6]. Esta teoria se
baseia em um modelo de ajuntamento das forcas fundamentais. Para este modelo, um
campo escalar denominado inflaton, é o percussor da inflacao. A expansao acelerada do
universo é provocada pelo inflaton que atua como uma constante cosmoldgica e se encontra
inicialmente preso no minimo potencial relativo, que quando atingido, por meio de um
processo de tunelamento, cessa o periodo de inflagao. Este cenario, que ficou conhecido

como old-inflation nao se consolidou, pois averiguou-se que nao era possivel que a inflagao
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ocorresse em todos os pontos do universo simultaneamente, mas em regioes especificas
que, ou sao completamente ausentes de matéria, ou com uma distribuicao de matéria
inomogénia e anisotrépica [7].

Um outro modelo que também precisou ser descartado, ficou conhecido como new-
inflaton, isto porque o equilibrio termodinamico com outros campos de matéria nao era
alcancado pelo inflaton em nenhum modelo efetivo, tornando inviavel as transicoes de
fases cosmologicas. No entanto, é ainda muito significativo nos modelos de inflacao um
periodo de rolagem lenta do inflaton, pois é aqui que as estruturas de grandes escalas
originadas das perturbagoes de densidade sao geradas [§].

No mesmo ano em que A. Guth publicou sua teoria, outros dois cientistas, V.
Mukhanov e G. Chibisov mostravam que a origem microscépica de grandes estruturas do
universo poderia ser explicada por meio da teoria quantica de perturbacoes do universo
primordial. Isso mostra que, explicar a origem das estruturas do universo nao foi um
problema que estimulou a ideia de infla¢do, pelo menos no inicio [9]. Esta ideia estimulou
a producao de varios trabalhos que mostravam sempre que para investigar a origem das
estruturas de grande escala, o periodo inflacionario era de fundamental importancia. Os
trabalhos desenvolvidos atualmente sobre inflacao tém essa caracteristica como ponto
central para andlise [10, 11, 12].

Em sintese, a inflagdo traz o conceito de que houve um periodo minisculo no
universo primordial em que o universo expandiu exponencialmente, impelido por um
campo escalar — o inflaton - resolvendo o problema da planura, diluindo qualquer curvatura
inicial do universo, e solucionando o problema do horizonte por meio da expansao brutal
do mesmo, permitindo que regioes distantes tenham um contato causal. Os monopolos,
por sua vez, durante o periodo de inflacao, sao separados por uma escala de comprimento
dada pelo produto entre o tempo de Hubble (Hj) e a velocidade da luz (¢). Assim, a
densidade de monopolos fica dada pelo inverso do volume de Hubble, e por causa da

inflagdo, sao diluidos todos os monopolos criados no Universo primordial. [13]

16



3.1 Teoria Inflacionaria

Como o universo sempre apresenta uma expansao desacelerada, dai surgem os

problemas do MCP. No entanto, se aceitarmos que

i>0 (3.1)

representando a passagem do universo por uma fase acelerada. Esta condi¢ao mostra que
o raio de Hubble (aH )" decresce no periodo de inflacéo, pois a (= aH ) aumenta durante

a inflagdo. Percebe-se ainda que, da parte temporal da equagao de Einstein [23]

G k
— 3
" 6(p+ D)

tem a condicao

p+3p <0 (3.2)

que infringe a condicao de energia forte.

Estas duas condicoes acima citadas, podem ser implementadas naturalmente, desde que
se considere que o universo atinja uma fase em que a energia de vacuo seja dominante,
com wp = —1.

Para esta fase, tem-se que:

tornando-se

k
H? ~ 3PA ~ cte, (3.3)

onde o raio de Hubble nesse periodo, apresenta distancias constantes. Esta equacao mostra

em sua solucao o crescimento exponencial do fator de escala no tempo, ou seja:

ax eV, (3.4)
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Com isso, as distancias fisicas — comédveis — também tende a crescer
exponencialmente e a planura do universo acaba acontecendo, forcada pelo parametro
de densidade de matéria.

E importante perceber que o universo tende a se tornar um vasto vazio com baixas
temperaturas, pois a inflagdo continuara indefinidamente, caso o parametro de Hubble
nao evolua no tempo. Porém, isto se conflita com as observacoes atuais. Assim, a inflacao
deve terminar e a energia de vacuo convertida em energia térmica para o universo. Assim,
o aumento da entropia do universo, resultante do decaimento da energia de vacuo da inicio

a era dominada pela radiagao. [23]

3.2 Solucgao dos problemas de planura e horizonte

Pode-se solucionar os problemas que apresentamos no capitulo anterior se
considerarmos que o universo passou por uma fase onde o fator de escala a(t) cresce

exponencialmente com o tempo.

3.2.1 Problema da planura

Consideraremos que durante o periodo de inflagdo do universo, em que H = cte, o

fator de escala a(t) cresceu com o fator e

, em seguida, houve uma fase de radiagao. Logo
apds, um periodo de equivaléncia entre radiacao e matéria, que foi substituida por uma
era de dominacao da matéria, e por fim, um periodo dominado pela energia de vécuo.

Para |k| /a?H? = 0, onde i = inicio da inflagao, e o fim da inflagdo |k| /a?H?, com

I marcando o fim da inflagao, deveria ser da ordem de eV, logo [23]

‘k’ _ 6_2N ‘k‘ —QN‘ (35)

= ———= e
2172 2172
aHj a; H;

Atualmente, como (ap = 1), tem-se:

k| |kl (aH\® oy (arH\?
O | = 21 LT I L I |
Pl =2 = o \ iy ¢ H ) = (3:6)
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logo, o problema da planura seria resolvido, se durante a inflagao, a expansao tivesse um

limite

N arHy

3.2.2 Problema do Horizonte

No periodo do ultimo espalhamento ¢y, a distancia fisica do horizonte de particulas

¢ dado por
beodt
dp (ty) = a(tn) / (3.8)
t; @ (t>
onde t; é o inicio da era da inflacao.
O fator de escala, por sua vez, durante a inflacao é
a(t) = a1, (3.9)
Porém, como a; = a;e" M=% ¢ H; = H; — cte , logo
a(t) = ape”Hrlte=b (3.10)
Assim, a Equacao (3.8) torna-se
o1 t
di (t1) = a (tL)/ arL ettt _ o tL) (efflie=te) — 1) (3.11)
¢ ag arH;

Veja que eV > 1 para que o problema do horizonte seja resolvido, assim, despreza-
se o termo —1 da expressao acima. Para conter o elevado grau de isotropia da CMB em

largas escalas, é necessario que

onde
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a(tL)

dA =TrLa (tL) ~ a—H
0440

representa a distancia angular da superficie de tltimo espalhamento [14]

A isotropia da CBM tem como condigao

N arHyp
aOHO.

e (3.13)

Se assumir o fim da inflacdo na escala GUT ! de unificacao das forcas fundamentais

pode se estimar

3.2.3 Origem das perturbacgoes

Nao se pode deixar de mencionar a importancia da inflagado para explicar a origem
das grandes estruturas, além de suas propriedades estatisticas. E importante salientar
que em um universo que se expande exponencialmente o comprimento de onda das
perturbacgoes aumentara na mesma proporcao do fator de escala, ao passo que o raio
de Hubble continuard constante. [5] Assim, a amplitude das perturbagoes que nascem
dentro do horizonte tende a diminuir até o momento em que ha equivaléncia entre seus
comprimentos de onda e o raio de Hubble (Figura 3.1).

Dai em diante, seus comprimentos de onda crescem de forma exponencial a
medida que as flutuagoes permanecem com amplitudes constantes. Essas perturbacoes
continuam evoluindo normalmente, mesmo com o fim da inflagao, reentrando o horizonte
de particulas, onde A ~ H~!, ou seja, a mesma amplitude inicial. Além disso, a escalado
horizonte sera efetivamente a mesma, k£ = aH, ocasionada pela constancia do raio de
Hubble. Assim, as perturbacoes que saem do horizonte, fazem isto sempre na mesma
escala. Por fim, é possivel quantizar as perturbacoes cosmoldgicas, aplicando métodos

usuais da teoria de campos, mas, desde que a inflacao ocorra num periodo posterior ao

!Grand Unification Theory
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(a) (b)

e

inflacéo fim da inflagdo
—_— —

\—

Figura 3.1: Representagao da evolugao das perturbagoes durante e depois da inflagao. (a)
raio de Hubble constante, amplitudes e onda diminuem e comprimento crescem. (b) raio de
Hubble continua constante, comprimentos de onda crescem e amplitudes se congelam. (c)
final da inflagdao; aqui o raio de Hubble cresce em taxa muito maior que os comprimentos
de onda. Fonte: [5]

tempo de Planck. Se, para este periodo, as perturbacoes forem pequenas, devem obedecer

uma distribuicao gaussiana de probabilidades, conforme prevé a teoria de campos.

3.3 Dinamica Inflacionnaria

No periodo inflacionario o universo expandia-se com uma aceleracao que era
ocasionada por um potencial quase-constante de um campo escalar. Este campo ficou
conhecido como inflaton. Com uma duracao de aproximadamente 70 tempos de Hubble
H™! (e — folds) esse mecanismo de rolagem lenta do campo (slow — roll) resolve os
problemas de condigoes iniciais do MCP. Com isso, a inflacao acabaria por dar vez a

cosmologia de Friedmann-Robertson-Walker.

3.3.1 O inflaton

Para entender o inflaton deve considerar ¢ como sendo um campo escalar
homogéneo, e que a acelerada expansao do universo pode ser ocasionada por sua energia

potencial. Sabe-se que um campo escalar e potencial V' (¢) tem uma lagrangiana dada por

1
Ly ==59"0,00,6 =V (®) (3.14)

Logo, o campo escalar e gravitacional sao descritos pela acao como:
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1
S = /d4\/ —g (ﬁR+ £¢) 5 (315)
onde
T
Mpy

E a energia de Planck mp; = 1.2211 - 10°GeV se relaciona com G por meio de

hCS 1/2
e ()

onde (¢) é a velocidade da luz e (h) a constante de Planck. Consideraremos que h = ¢ = 1.
Por meio da Equagao (3.15) é possivel encontrar o tensor momento-energia do

campo escalar

T¢ _ 2 5\/—g£¢
V=g ag

1

- u¢ay¢ — Guv (ggaﬂaaﬁb(%(ﬁ +V (¢)> . (316)

Se (k = 0) na métrica FRW, o campo escalar tem densidade de energia p, e pressao py

dados por:

1 1 1.
po=—T0" =38 +V(©0) e =317 =38~V (9), (3.17)

E possivel, ainda, determinar o parametro wy da equacao de estado para ¢ como:

ps _ > —2V ()
po ¢ +2V ()

onde ¢2 é o termo cinético e V (¢) o potencial do campo escalar [23).

Wy = (318)

O campo escalar apenas tem p ~ —p como equacio de estado se ¢? < V (9).
Assim, durante o periodo de rolagem lenta (slowroll), tem-se V' (¢), quando a curva do

potencial sofre lentas variagoes ocasionadas pelo campo.
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Da acao representada na Equagao (3.15) pode-se retirar as equagdes de campo

como:
1 8T 1,
R,uz/ - §g,uuR = 5 <a,u¢au¢ —9wz9 6aa¢aﬂ¢ - g,uuv <¢)) ) (319)
mp, 2
Para o universo FRW — plano — tem-se que a primeira equagao de Friedmann entao,
torna-se

1 8 1
Roo — 59003 = _7; (ao¢ao¢ — 59009°"0a D30 — gooV ((b))
mp; 2
2 87T 1 12
3 = o (594 V) (3.20)

que, usando py >~ V (¢), tem como solucao

8w b 187V (9)
H? = Po — a(t) ~ aiexp/ ———=dt, 3.21
3mi ’ @ ti 3mi (321)

A equacao de conservacao de energia

LG
pr3-(p+p) =0

e ganha a forma

¢+3Hp+ V' (4) =0, (3.22)
onde V' (¢) é a derivada do potencial em relagao a ¢. O segundo termo é proporcional
ao fator de Hubble, ou seja, a expansao afeta diretamente a dinamica do campo escalar.
Além disso, por ser proporcional a velocidade, funciona como um termo de friccao ou
amortecimento, aumentando o tempo que o campo escalar leva para atingir o minimo

potencial (Figura 3.2).
3.3.2 Condicoes de slow-roll

Tanto a pressao quanto a densidade de energia do fluido representados na Equacao

(3.17), e no periodo de inflagao, sdo controlados por campos escalares. A condigao para
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reheating

hCMB dend

dip

Figura 3.2: Gréfico de potencial do inflaton. Quando V (¢) domina o termo de energia

. o 2 ~ . . s . .
cinética %, ocorre aceleracao. Quando a energia cinética se equipara ao potencial, temos

o fim da inflagao ¢,q. Tem-se a conversao da densidade de energia do campo escalar em
radiacao, durante o periodo de reaquecimento.

inflagdo p < —p/3 fica satisfeita se os campos nao variarem muito réapido. No entanto,
existem excecoes que precisam de apenas alguns e-folds de inflacao, como locked in flation
e fast — roll inflation [15]. No nosso caso, vamos considerar que apenas um campo ¢
varia, conhecido como single — field in flaton.

Diferenciando a Equacao (3.20) que é obtida por meio da primeira equacao de
Friedmann, e usando a Equagao (3.22) encontra-se:

2
Mpr 7 _

= H = —¢* (3.23)

Durante um tempo de expansao 1/H, a alteragao de ‘H/H‘ (1/H) em H deve ser

muito menor que 1, para que haja uma aceleragao quase exponencial, ou seja,

1H]

o <L (3.24)

Assim, para que a condicdo acima seja satisfeita, exige-se que q52 < V().

Consequentemente p = —p e com isso
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81
3m%,

o ~ V (9). (3.25)

Durante o tempo de expansao 1/H, é exigido também que a alteragao de

\¢/é| (1/H) para ¢ seja muito menor que 1, logo

|6 < H|g|. (3.26)

como consequéncia desprezamos ¢ na Equagao (3.22), e com isso

Q‘ﬁ _ _V, (¢) _ mp V' (¢) (327)

3H 247V (9)
Usando as Equagoes (3.23), (3.25) e (3.27), obtemos

@ _ mp, V' (¢)2

- 16_7TW (3.28)
portanto, se
V' (¢) 167
|V(¢) | < o (3.29)

a expansao quase exponencial do universo durara muitos e-folds.

Para que seja satisfeita a desigualdade ¢ < V (¢), a condicao sobre o potencial
dado pela equagao (3.27) deve ser
V' (o) 247

V@) | < o (3.30)

Ainda da Equagao (3.27), temos que:

V@) VIO H _ V" (@V'(9)  mpV ()
3H 3H>  9H? 487V (¢)?

¢ = (3.31)

onde o tltimo termo do lado direito é muito menor que |V’ (¢)|, garantido por (3.29).

Logo, para que ¢ < |V’ (¢)] , implica que [V (¢)| < 9H?, assim

V' (4)  24n
: 3.32
Vi <, 332
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Tanto a Equagao (3.29) como a Equagao (3.32) sao condigoes de planura no
potencial fundamentais que asseguram a rolagem lenta de ¢ e ¢ [23].
E possivel ainda, definir os parametros de slow-roll em termos do potencial. Para

isto, se usa ¢ < V (¢) e |¢| < H|¢@|, e assim resulta em:

_mH V' (9)°
T o (3.33)
. m%z % (¢)

ambos sao conhecidos por parametros de slow-roll do potencial, o que os distingue dos

parametros de slow-roll de Hubble, e na aproximagao, ambos se relacionam por:

€y X~ €qy, Ny =X €g + NH - (335)

Agora, ao definir os parametros de solw-roll, pode-se investigar sua importancia
para um cenario inflacionario. Assim, tanto para o fator de escala, como para o campo
escalar, é possivel que obtenhamos solugoes analiticas. Partindo da Equacao (3.25), se
pode resolvé-la em termos do ator de escala, como

1da 1 8T
—~

vdi S\ 3V @ (330

o (t) ocexp{mim\/% / v ()] dt}. (3.37)

Para escrever H em termos de V' (¢), afim de averiguar se ha ocorréncia de inflagao
por meio de um nuimero suficiente de e-folds permitido pelo potencial, basta resolver a

Equagao (3.27) e usar a Equagao (3.25), obtendo que:

do

dt ~ _3HV’ )

(3.38)
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1/2
t (o) o —mimx/fi_w % (3.39)

O ntmero de e-folds entre t; e ty pode ser mostrado integrando o tempo conforme

dN = dlna, assim

| gar= [Hao e 8T [PV (0)
N_/ti Hdt_/d.)dgb_ m%’l/cb" 7% (3.40)

onde ¢; ¢ o campo no fim do perfodo inflaciondrio e poder ser encontrado por meio da

condigao € (¢) = 1.
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Capitulo 4

Modelos Inflacionarios

Uma vez que a aproximagao slow-roll (ASR) e o nuimero de e-foldings j& foram
apresentados no capitulo anterior, a partir daqui, exploraremos alguns dos potenciais
inflaciondrios que mais se destacam: Inflagao cadtica [16], hibrida [21, 18] e natural [19, 20].
Inicialmente veremos a classificacao dos diversos cendrios inflacionarios que existem, e em
seguida estabeleceremos evidencias que relacionam a fisica de particulas com algum desses
potenciais. E importante ressaltar que, a elaboracao de uma teoria de particulas que esteja
de acordo com esse cenario é uma das grandes areas de interesse no contexto inflacionario.
Além disso, estes modelos sao dependentes dos resultados e restricbes provenientes do
formalismo das perturbacoes na densidade de energia que determina o surgimento de

estruturas de larga escala no universo.

4.1 Classificacao dos modelos

Das diversas maneiras de classificar os potenciais inflacionarios vamos escolher em
termos do valor inicial do inflaton. Os potenciais do tipo I, conhecidos como modelos
de large — field (grandes campos) caracterizam-se por apresentar um valor inicial do
in flaton maior que M,,;; sao fundamentais na cosmologia por gerarem ondas gravitacionais
detectdveis. Os modelos do tipo II, conhecidos como modelos small — field (pequenos
campos) apresentam um valor inicial para o in flaton menor que a massa de Planck. Além
desses, apresentaremos também o modelo conhecido por modelos hibridos, que se utilizam

de mais de um campo escalar no periodo de inflacao.
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4.2 Modelos de Campo Largo

Esse tipo de modelo normalmente é representado por um potencial monomial. Em
1983 Linde [21] introduziu um modelo que ficou conhecido como a inflagao cadtica, que é

um exemplo de um modelo de campos grandes

7

V= A, 4.1
L (1)

onde A, e n sao constantes positivas.

Neste caso, os parametros de slow-roll se reduzem a

M? M?
EVIH2W;Z; e nV:n(n—l)qs—il; (4.2)
Partindo da Equagao (3.40), tem-se
& (N) = 2n (N + g) M2, (4.3)

Neste ponto, partindo da condigao € (¢7) = 1, obteremos ¢ = %\é’l Os indices espectrais

em termos do nimero de e-folds, sao
2(n+2) 8n

S P R = 1— 4.4
R e Y (RS (14)

Para o potencial quadrético (n = 2), temo ns = 0,967 e r = 0.132 para N = 60, se
encontrando dentro do limite de 95% de CL limitado pelos dados Planck + WP + BAO

+ high-¢ [22].
4.3 Modelos de Campo Pequeno

Os potenciais que originam evolugoes de pequenos campos surgem geralmente da
quebra espontanea de simetria, onde o campo rola de um equilibrio instavel para um vacuo
deslocado. O modelo de inflagao natural é um bom exemplo desse tipo de potencial, onde
o papel do inflaton é desempenhado pelo Béson Pseudo-Nambu-Goldstone (PNGB). Este

potencial é expresso por:
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V(¢p) = A* [1 + cos (?)} : (4.5)
onde A e f estao associados a altura e largura do potencial, respectivamente.

O numero de e-folds pode ser estimado como:

26{/ + 5f
N~ 6 in——-1 4.6
f (2 + 5f) €y ( )

onde §; = M%,/ f?. Invertendo essa relagao, obtém-se que:
O
= _ 4.7
A relagao entre o parametro 7y e €y se estabelece da seguinte maneira
4]

Ny =€y — Ef (48)

Com o auxilio da Equagao (4.7) pode-se determinar os indices espectrais, uma vez que

forem definidos os valores de N e f

ns=1—4ey —dy5; e 1 =16ey (4.9)

Na Figura (4.1), plotamos os valores tedricos de ng e r para N = 60 como uma
funcao de f. Para diminuir f, tanto n, como r ficam menores. A partir da analise conjunta

do Planck + WP + BAO + high-/, a escala de quebra de simetria f é restrita a

51Mp < f < T7.9Mp,  (68%CL). (4.10)

enquanto f > 4.6Mp; a 95%C L.

4.4 Modelo Hibrido

A inflacao hibrida envolve dois campos escalares: o inflaton ¢ e outro campo de
quebra de simetria y. Durante a inflagao o campo y estd préoximo de 0, em que o potencial

é aproximadamente dado por
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V(¢) = A+ U (9), (4.11)

onde A é uma constante, e U (¢) depende de ¢. A inflagao termina devido a uma transigao
em cascata impulsionada pelo crescimento de x. O modelo hibrido original de Linde [21]
corresponde a U (¢) = m?¢?/2.

Desde que a razao ry = U (¢) /A* seja muito menor que 1, temos que

2m2 M3,
At

ne~ 1+

r~8(ns—1)ry. (4.12)

Portanto, o espectro de energia escalar é azulado (ns > 1). Sob a condigao
ru < 0,1, a relagdo tensor- escalar é limitada por r < 0,8(ns — 1) (que é mostrado como
uma curva sélida na Figura (4.1) para ny > 1). O modelo hibrido com U (¢) = m?¢$*/2
est4 muito longe dos 95% CL.

Na Figura (4.1) as curvas teéricas sao plotadas para 0 < ¢ < 0,1 e N = 60. O
modelo esta fora da regiao (95%CL), restringido pelos dados Planck + WP + BAO +
high-¢ devido ao grande indice espectral escalar.

Percebe-se que plotamos os limites de 68% e 95% CL no plano (ng,r) restringido
pela andlise conjunta de dados Planck, WP, BAO, high-¢ data (curvas sélidas espessas)
e Planck, WP, BAO data (curvas pontilhadas grossas). Com os dados high-¢, o indice
espectral escalar desloca-se para valores menores e a relagao tensor/escalar fica um pouco
menor.

As curvas espessa e pontilhada correspondem aos limites de 68% CL (dentro) e
95% CL (externo) derivados da andlise conjunta de dados Planck + WP + BAO + high-¢
e de Planck + WP + BAO, respectivamente [22].

Apresentamos as previsoes tedricas para os modelos:

I - Inflagdo cadtica com o potencial V (¢) = \,¢"/n para n geral (curva sdlida fina) e

paran =4,2,1,2/3 (indicado por circulos pretos).

IT - Inflagdo natural com o potencial V (¢) = A*[1 + cos(¢/ f)] para f geral.

31



g Potencial Impulsionado pela Inflacao em Rolagem Lenta
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Figura 4.1: As observacoes sobre os potenciais impulsionados na inflagao slow-roll no
plano (ng,r) sao limitadas para N = 60 e Ky = 0,05Mpc!. (Fonte: [22]).

1T - Inflagdo Hibrida com os potenciais V (¢) = Ay + m?¢?/2 (Hibridol) e V (¢) =

A1+ cIn(¢/p)] (Hibrido2).
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Capitulo 5

Consideracoes Finais

Neste trabalho foi representado através do parametro slow-roll a expressao
que permite calcular o nimero de e-folds. Feito isto, classificamos alguns modelos
inflacionarios que podem ser considerados classicos e em seguida calculamos os indices
espectrais para alguns potencias escalares. Analisamos graficamente o procedimento e o
comportamento destes potencias sob a perspectiva de um modelo capaz de reger, com

coeréncia e a luz da teoria inflaciondaria, a expansao do universo.
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