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RESUMO

Apesar dos sucessos do Modelo Cosmoldgico Padrao (MCP) como o paradigma cen-
tral da Cosmologia moderna, alguns problemas essenciais ainda permanecem como
grandes desafios a ser superados. Dentre estes é digna de mencao a necessidade de se
introduzir uma fase de expansao acelerada para se explicar alguns fenomenos relati-
vos tanto ao universo primordial — a chamada inflagdo césmica — quanto ao universo
presente — com a chamada fase de dominagao da energia escura (EE). A formulagao
proposta pelo paradigma vigente para se explicar tais fases de expansao acelerada
— a inflagdo para o universo primordial, e a constante cosmoldgica (CC) para o uni-
verso atual — ainda esta longe de ser satisfatéria, o que leva muitos pesquisadores a
buscarem solucoes alternativas. Dentro dessa perspectiva, uma alternativa que tem
se mostrado frutifera é a que postula a existéncia de campos escalares com um termo
cinético diferente do usual: sdo os chamados modelos de k-esséncia. Tais campos es-
calares — também chamados de nao-canonicos — emulam tanto o comportamento
do campo escalar responsavel pela inflagdo quanto a presenca da CC como fluido
exotico que promove a presente fase de expansao acelerada. Dentro desse contexto,
um modelo tem sido constantemente analisado, o chamado modelo de Dirac-Born-
Infeld (DBI), pode ser tanto estudado na fase inflacionéria, quanto na fase atual
de expansao acelerada. Além desse, podemos enumerar o modelo taquiacistico, que
modifica o paradigma inflacionario ao postular uma fase desacelerada no universo
primordial, mas que apresenta, por outro lado, propagacao superluminal das per-
turbagoes primordiais. A presente dissertacao de mestrado visa fazer um estudo de
revisao tanto do modelo geral de k-esséncia quanto dos modelos particulares DBI e
taquiacustico, aplicados tanto para o universo primordial quanto para a fase atual
de expansao acelerada. Nesse contexto, introduziremos um programa de construgao
de modelos cosmoldgicos com k-esséncia, e o ilustraremos derivando um toy-model
como solucao. A construcao desse procedimento visa fundamentalmente criar uma
base para o desenvolvimento futuro de modelos nao-candnicos que, dentre outros
fatores, possam gerar amplitudes de nao-gaussianidade que se encontrem dentro dos
intervalos fornecidos pelas atuais observagoes cosmoldgicas.

Palavras-chave: Campos escalares ndao-canonicos. K-esséncia. Taquiactstico. DBI.
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STUDYING ABOUT COSMOLOGICAL MODELS WITH
NONCANONICAL SCALARS FIELDS

ABSTRACT

Despite the success of the Cosmological Standard Model like the central cosmological
modern paradigm, some essential problems are still big challenges to be overcome.
Among them it is worthy to mention the necessity to introduce an accelerated ex-
pansion phase to explain some phenomena related to the primordial universe — called
cosmic inflation — as the present universe — with the domination phase of Dark En-
ergy. The formulation proposed by the present paradigm to explain these accelerated
expansion phases — inflation for the primordial universe and cosmological constant
for the present universe — it is far from being satisfactory, leading many researchers
to investigate alternative solutions. In this perspective, a successfull alternative is
the one which postulates the existence of scalar fields with a different kinetic term:
they are called the k-essence models. These scalar fields — also called noncanonical
— emulate the scalar field behavior, which is responsible for inflation, as well as the
CC presence as an exotic fluid which promoves the accelerated expansion phase. In
this context, a model which has been constantly analyzed, called Dirac-Born-Infeld
(DBI) model, can be studied as in the inflationary phase as in the current phase
of accelerated expansion. Moreover, we can enumerate tachyacoustic model, which
modifies the inflationary paradigm by postulating a decelerated phase for primordial
universe, while also proposing a superluminal propagation of the primordial pertur-
bations. This dissertation aims to review the general k-essence model as well as the
particular case of the DBI and tachyacoustic models, applied as for the primordial
universe as the accelerated expansion present phase. In this context, we introduce
a k-essence cosmological model building program applied to investigate both the
primordial universe and the present acelerated expansion phase. We ilustrate it by
deriving a toy model as solution. This procedure aims fundamentally at creating a
base for future development of noncanonical models, which, among other factors, can
generate non-gaussian amplitudes which are within the ranges given by the present
cosmological observations.

Keywords: Non-canonical scalars fields. K-essence. Tachyacoustic. DBI.
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1 INTRODUCAO

O interesse do ser humano em desvendar o universo é tao antigo quanto sua exis-
téncia, de modo que ao longo do tempo as pesquisas nesse campo passaram por
diferentes formulagoes tedricas com as mais diversas interpretagoes. Um modelo
cosmolégico para descrever a histéria evolutiva do cosmos completamente teria de
ser formado por um modelo de universo primitivo juntamente com o Hot Big Bang
(HBB) e um modelo de energia escura (EE) (BESSADA, 2014).

Falar em Hot Big Bang significa considerar que existiu uma singularidade, isto é,
que o universo, em sua histéria evolutiva, passou por um periodo de compressao ex-
trema, no qual temperatura e densidade tendiam a valores infinitos. Nesse cenario,
o universo teria expandido e esfriado com o passar do tempo, de maneira a possibi-
litar a formacao de ntucleos, de elementos primordiais e criagao de fotons do fundo
cosmico de microondas (KINNEY, 2009).

O HBB tem como suportes observacionais, além da correta predicao da expansao
do universo, a nucleossintese primordial e a existéncia da radiacao césmica de fundo
em microondas (RCFM). A nucleossintese consiste no processo responsavel pela
formagcao dos primeiros nicleos durante os trés primeiros minutos do universo em
expansdo, resultando na abundancia dos elementos primordiais (NEMEMN, 2006),
e a RCFM sao os fétons emitidos na formacao dos primeiros atomos neutros ha
cerca de 380.000 anos ap6és o inicio da expansao, quando os fétons desacoplaram da

matéria, no periodo denominado recombinagao.

O formalismo do HBB é baseado nas soluc¢oes das equacodes de Einstein para a
métrica de Friedman-Robertson-Walker (FRW) aplicadas a um universo composto
por matéria e radiagao. Além disso, obedece as hipdteses do principio cosmolégico, da
universalidade das leis fisicas e da validade da teoria da relatividade geral (NEMEMN,
2006).

O HBB é bem sucedido para o periodo evolutivo que descreve, entretanto, as fases de
pré-nucleossintese e a atual fase de expansao acelerada do universo ainda precisam
de explicacao, pois ha falhas no que se refere ao tratamento das mesmas. Na fase
pré-nucleossintese, problemas como os do horizonte e planura do universo aparecem,
e a atual fase de expansao acelerada nao é prevista nas equagoes de Friedmann para

dominacao tnica da poeira e nem em nenhuma outra fase do Modelo Cosmolégico

Padrao (MCP).



Os paradigmas que objetivam resolver essa problematica atualmente compoem a
prerrogativa padrao que sao a inflagdo e o modelo ACDM. A inflacdo resolve os
problemas relacionados ao universo primordial, como os problemas do horizonte,
planura, entropia e outros. O ACDM serd aqui considerado um modelo de EE que

propoe uma explicacao para a presente fase de aceleracao da expansao cosmica.

Na perspectiva inflacionaria, o universo teria sofrido uma expansao acelerada expo-
nencialmente num perfodo extremamente curto de tempo, em torno de 1073%s (OLI-
VEIRA FILHO, 2014). A diminui¢do do horizonte em unidades coméveis possibilitou
a ampliacao do horizonte cosmologico, consequentemente, pode-se estabelecer uma
relagao causal entre dois pontos no universo separados por uma distancia maior
que o horizonte, proporcionando uma explicacdo para a aparente homogeneidade
da RCFM. O chamado paradigma inflacionario canénico baseia-se na dinamica de
um campo escalar usual, denominado inflaton, que é responsavel pela aceleragao da
expansao do universo e pela producao de um mecanismo gerador de perturbagoes
na densidade de matéria que ocasionou as anisotropias da RCFM e deram origem
a todas as estruturas em larga escala. Entretanto, nao ha uma explicacdo funda-
mental para sua proposicao que ofereca uma justificativa natural das causas desse
processo (KINNEY; TZIRAKIS, 2008), além de existirem outros modelos capazes de

reproduzir a expansao inicial de forma semelhante.

Os modelos de EE estao associados a uma componente cuja pressao seja negativa,
de tal modo a desencadear a atual expansao acelerada do cosmo. Essa energia se-
ria a principal componente do universo, cuja densidade permanece constante com a
expansao ou contragao do universo (RYDEN, 2003). O modelo ACDM apresenta a
constante cosmolégica (CC) como densidade de energia do vécuo, e é considerado
o modelo mais simples para EE. Entretanto, ele apresenta uma problematica exor-
bitante quanto ao ajuste fino (ou antigo problema da constante cosmolégica), que
consiste na diferenca de cerca de 124 ordens de grandeza (RYDEN, 2003) entre o valor
da densidade de energia observado e o esperado pela Teoria Quéntica de Campos
(TQC); além disso, apresenta o problema da coincidéncia que, como o préprio nome
sugere, relaciona-se a coincidéncia da fase de dominacao da EE ser exatamente a do

periodo cosmologico atual.

Como o modelo padrdao também contém varias questoes a serem resolvidas e/ou
melhoradas, isso abre margem para o desenvolvimento de modelos alternativos a
inflacao e EE. Neste trabalho, abordaremos os modelos baseados em campos esca-

lares nao-candnicos, denominados modelos de k-esséncia, cuja diferenca bésica em



relacdo aos tradicionais modelos de campos candnicos é o uso de um termo cinético
nao-trivial em sua Lagrangiana. A existéncia desse termo amplia as possibilidades
de desenvolvimento de novos modelos com propriedades dindmicas mais ricas, a
saber: a obtencao de uma amplitude nao-gaussiana e a inclusao de uma dinamica
na evolucao da densidade de energia do vacuo que pode minimizar os problemas

relacionados ao ajuste fino e a coincidéncia césmica.

Os modelos Taquiacustico, de Dirac-Born-Infeld (DBI), além de um Toy Model,
desenvolvido nesta pesquisa, serao os exemplos de k-esséncia apresentados, de modo
a permitir uma abordagem variada das nuances que podem ser desenvolvidas nesse
tipo de modelagem. Essas perspectivas proporcionam a oportunidade de abordar
cenarios viaveis e de interessantes caracteristicas, permitindo-nos desenvolver uma
dindmica oriunda de cunho fundamental, uma vez que o DBI ¢ originado a partir

do contexto de Teoria de Cordas e suas dimensoes extras.

O capitulo 2 apresenta uma revisao da cosmologia FRW e expoe a prerrogativa pa-
drao do modelo ACDM voltada a tentativa de explicar a fase de expansao acelerada
na qual o universo se encontra. No capitulo 3, serd explicitado o formalismo mate-
matico base a ser utilizado em todo o decorrer do trabalho. O capitulo 4 expde sobre
o paradigma inflacionario, abordando os mais diversos aspectos que o tornam um
mecanismo tao robusto e bem sucedido. No capitulo 5, é apresentada e desenvolvida
a modelagem com campos escalares nao-canonicos, nele é explicitada a possibili-
dade de construcao de novos modelos a partir do arcabougo oriundo de modelos de
k-esséncia gerais. No capitulo 6, sdo expostos modelos particulares de k-esséncia, o
taquiactstico e o DBI, bem como a aplicagdo do formalismo de construcao de La-
grangianas que sao solugoes da equacao deduzida no capitulo anterior. No sétimo e
ultimo capitulo, serao dispostas as consideracoes finais a respeito da viabilidade e

utilidade de abordagens alternativas baseadas em campos escalares nao-canonicos.






2 ACDM

O modelo ACDM compreende a inflagdo césmica, matéria e energia escura, nele o
universo é homogéneo, isotrépico e plano, com sua composi¢ao de matéria/energia
determinada por um fluido perfeito composto por poeira, radiagao e CC (BESSADA,
2010; HACK, 2013). Entretanto, ele sera aqui abordado somente com relagao a CC
como candidata a EE, que é a parte do modelo que nos interessa para constituir

uma explicagao para a aceleracao da expansao do universo atual.
2.1 Cosmologia FRW

A cosmologia FRW é base dos modelos isotrépicos, nela sao consideradas véalidas as
hipoteses da Relatividade Geral, do principio cosmolédgico e universalidade das leis
fisicas. Ela serd aqui tratada seguindo principalmente a abordagem dos trabalhos
de (KINNEY, 2009) e (RIOTTO, 2002).

O modelo cosmoldgico padrao assume um espaco-tempo homogéneo e isotrépico,
caracterizado por uma fungao temporal a(t), o fator de escala que parametriza a
evolucao do universo. O contetdo de “matéria” compreende poeira, radiagao, além
de um campo escalar que descreve a aceleragao primordial (a inflagao), e uma CC
no papel de EE. A métrica desse espago-tempo é chamada FRW, e é solugao das

equagoes de campo de Einstein (ECE) para o contetido de “matéria” apresentado.

Nos calculos da cosmologia padrao assumimos a isotropia e homogeneidade em es-
calas suficientemente grandes, cerca de 10Mpc. Ao assumir que a distribui¢do da
energia e matéria do universo se da de forma homogénea e isotropica, nés remove-
mos toda a dependéncia espacial destas expressoes, reduzindo as ECE adotadas a
um conjunto de duas equagdes que variam unicamente com o tempo. O sistema de
unidades é o natural, no qual a velocidade da luz no vacuo é ¢ = 1. A métrica FRW

descreve a geometria do espago-tempo, cujo elemento de linha ¢ dado por

ds* = dt* — a(t)*dx?, (2.1)

onde o tempo césmico t e X sao as coordenadas do espaco-tempo; num sistema de

coordenadas cartesianas, podemos reescrever o elemento de linha como:

(2.2)

ds® = dt* — a(t)’ { by }

[1+ k(22 + 2 + 22) /4]



na qual z, y e z sao as coordenadas do espacgo tridimensional, e k representa o
pardmetro de curvatura. Formalmente as expressaos de g,, e sua inversa, para um

universo plano, sao dadas, respectivamente, por:

G = diag(1, —a®(t), —a*(t), —a*(t)), (2.3)

g = diag(1, —a"%(t), —a"%(t), —a"%(t)). (2.4)

Estamos descrevendo o cenario FRW mais geral, no qual podemos considerar o

tensor momento-energia na forma

Tl = diag(p(t), —p(t), —p(t), —p(t)), (2.5)

onde p(t) é a densidade de energia das componentes do universo e p(t) é a pressao
do fluido que o compde, tido como perfeito, isto é, um fluido com viscosidade nula,

de modo que satisfaz a expressao

™ = (p + p)uru” — pg", (2.6)

na qual u* representa a quadrivelocidade.

O tensor energia-momento 7}, a métrica g,,, a equagao de estado e as ECE sao
os ingredientes necessarios para determinar as equacoes que descrevem a evolugao
do universo. As equacoes de Einstein governam a evolucao do fator de escala e
delas obtemos as equacoes de Friedmann, através da componente temporal das ECE
(uw = v = 0), e de aceleracao do universo por meio das componentes espaciais
(b = v = 1,2,3), onde esta ultima pode também ser deduzida pela associagdo
das equagoes de Friedmann e continuidade (que serd deduzida a seguir). Podemos

escrever as ECE na forma covariante como:

8T

T T 2.7
3MP2 12 ( )

1
R/ﬂ/ N iRgﬂV = G;w =

onde R, ¢ o tensor de Riemann, R o escalar de Ricci, Mp = G~Y2 ¢ a massa de



Planck e G, ¢ denominado tensor de Einstein.

A equacao de continuidade é obtida pela derivada covariante do tensor energia-

momento, representada pelo ponto-e-virgula antes do indice, como exposto abaixo

™., =p+3 (Z) (p+p)=0. (2.8)

Ela representa a lei de conservagao da energia-momento das componentes do uni-
verso, na qual estao inclusas todos os tipos de matéria e energia. Nela pode ser
observado o decréscimo da densidade de energia, a medida que a expansao dispersa
o conteido de matéria-energia do universo (PEEBLES; RATRA, 2003). Tanto a den-
sidade de energia quanto a pressao sao peculiares de cada componente do universo.
Elas possuem uma relagdo de proporcionalidade inversa com a(t), do mesmo modo

que a temperatura 7', como pode ser visto a seguir

1
Py it (2.9)
1
Pm O (2.10)
T o —— (2.11)

onde o subscrito v ¢é referente a radiagdo e o m a matéria.

Como as recentes observagdes apontam para um universo em expansao, temos um
crescimento do fator de escala com o passar do tempo, indicando que ele foi muito
pequeno nos primérdios do cosmo. Esse instante do tempo com a(t) — 0 é definido
como singularidade, ja que (2.9), (2.10) e (2.11) tendem ao infinito para este instante
“inicial”, pelo qual a teoria do Big Bang é conhecida. Podemos perceber o porqué
de a radiagao ter dominado antes da matéria, devido a dependéncia com o inverso
da quarta poténcia garantir um valor maior para densidade de radiagdo no periodo
em que o valor de a(t) foi muito pequeno, e & medida que o tempo passa e o fator
de escala cresce, a densidade de matéria vai aumentando enquanto a de radiagao

diminui.



A equagao de Friedmann estabelece a relagao entre a dindmica (a/a), curvatura (k)

e contetdo do universo (p), por meio da expressao
a\? k 8m
- - =—7 2.12
(a) * a? 3Mp2'0’ (2.12)

onde o ponto denota a derivada temporal e k£ assume valores diferentes para cada tipo
de universo, k = 0 nos fornece um universo plano, £ = 1 um fechado de geometria

esférica e k = —1 um aberto com geometria hiperbdlica.
A equagao de aceleracdo consiste no resultado da segunda derivada do fator de

expansao,

a 47

(a) = a2 (P ), (2.13)

mostrando a dependéncia da evolugao césmica para com os elementos que o compoe.

As grandezas p e p relacionam-se entre si por meio de uma equacao de estado, cuja

forma mais simples é dada por

p=wp, (2.14)

na qual w é um nimero adimensional conhecido como parametro de estado, e cujo
valor nos permite identificar qual fase evolutiva estda em vigéncia. Se reescrevermos

a equacao de continuidade como funcao do parametro de estado, obteriamos

a
p+3(a> (1+w)p =0, (2.15)
cuja solugao seria

p oc a3, (2.16)

Se substituirmos o valor do pardmetro de estado para a radiagao (w = 1/3) e matéria

(w=0) em (2.16), o resultado serd as equacoes (2.9) e (2.10).



Uma grandeza de vital importancia na Cosmologia é o parametro de Hubble, que

nos permite mensurar a taxa de expansao do universo e é definido pela expressao:

a dlna
- = . 2.17
- (217)

H
dt

O parametro de Hubble positivo indica um universo em expansao, e para o caso
negativo, um universo em compressao, isso em se tratando de coordenadas num
sistema proprio. O seu valor para o universo atual Hy, no qual o subscrito 0 se refere
as grandezas medidas no tempo atual (denominada constante de Hubble) é dado
por (PLANCK COLLABORATION et al., 2015) como:

Hy = Hi(ty) — <Z>t = 67,80,0 kms ™ Mpe . (2.18)
=to

Se reescrevermos a equagao de Friedmann em funcao de H para um universo plano,

8T
H?> = —— 2.19
3Mp2p7 ( )

podemos utilizar a relagao entre p e H para calcular a equacao de proporcionalidade

entre a(t) e t, tal qual abaixo

alt) oc t30F), (2.20)

Como vimos anteriormente, o fator de escala depende somente do tempo, mas pela
expressao acima, assim como w varia conforme o conteiido de matéria-energia do-
minante, o valor do crescimento de a(t) resultante dessa relagdo de dependéncia
também se altera. A partir de (2.20), temos que o fator de escala evolui na época de
dominagdo da radiacdo de acordo com a(t) t%, e na dominacao da matéria com
a(t) o t3.

A distéancia fisica x(t) que separa duas particulas deslocando-se livremente por dois

pontos no universo é dada por

z(t) = a(t)x, (2.21)



onde t é o tempo proprio e y é a distancia comdvel. Relacdo semelhante é dada na

associacao dos tempos

dt = a(t)dr. (2.22)

Em sintese, temos que o sistema de coordenadas préprio é descrito no referencial do
observador, enquanto o sistema comédvel se estabelece num referencial em repouso
com relagdo a expansado do universo. Se substituirmos a relagdo acima em (2.1),

obteremos

ds® = a(t)*[dr* — dx?). (2.23)

O momento de particulas que se deslocam livremente, como os fétons, sofre um
decréscimo, o que equivale a dizer que sofre um desvio para o vermelho devido a

relacao

Pmomento X a(t)_la (224)

tal que o comprimento de onda A da RCFM ¢é diretamente proporcional ao fator de
escala a(t), o que implica no aumento do mesmo com o passar do tempo expresso

por

A o a(t). (2.25)

Esse aumento, ou seja, o fenémeno de desvio do comprimento de onda dos fétons
¢ denominado redshift cosmoldgico, referenciado pela letra z e relaciona-se com o

comprimento de onda tal qual

Ao

(1+2)= N (2.26)

onde o subscrito e indica a época em que o féton foi emitido. Quanto a RCFM, esse

fendmeno estabelece que o universo esta em expansao.

Como a geodésica descrita pelos fotons possui elemento de linha nulo, temos que, em
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coordenadas comoéveis |dx| = dr, e com isso definimos os cones de luz estabelecidos
pelos fétons como um diagrama conico com angulos de 45°, 0 que estabelece as
relagoes causais entre os fotons da RCFM, conforme explicitaremos nos capitulos

seguintes.

Em cosmologia, o conteido de matéria-energia e a geometria definem as propriedades
do universo. Isso torna a densidade critica p. uma grandeza importante, pois ela

consiste na densidade de energia para um universo plano:

 3Mp?

o H? =k =0. (2.27)

Pe

O parametro de densidade de energia ) é a quantidade que relaciona a densidade
de energia das componentes do universo com a densidade de energia critica pela

expressao

_(Pr 8m  p

de modo que nos permite definir a curvatura do espaco. Como pode ser explicitado
também sua expressao em substituindo (2.28) na equagdo de Friedmann (2.12),

resultando em

k
(aH)?

Q) =1+ (2.29)

Pela equagao acima, temos que um universo aproximadamente plano implica em
2 ~ 1. Assim como indicam os dados do Planck, nos quais a curvatura espacial
observada é menor que 0,005 (PLANCK COLLABORATION et al., 2015).

O valor de €2 pode ser também relacionado ao parametro de estado w pela expressao

do)
= (2~ 1)(1+ 3u). (2.30)

Sendo os parametros de estado da matéria e radiacdo positivos, isso resulta num

universo plano instavel com
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|2 —1|

2.31
dna >0, (2.31)

de maneira que o minimo desvio da planaridade seria amplificado pela expansao,
exigindo um alto ajuste fino dos parametros para manter o universo atual plano,

assim como apontam as medidas da RCFM.
2.2 ACDM

No modelo ACDM, o universo é composto de cerca de 73% de energia escura, 23%
de matéria escura e 4% de matéria ordindria (BOSE; MAJUMDAR, 2009), na qual
estdo inclusas todas as estruturas que nés conhecemos. Ele estabelece que a CC
desempenha o papel de fluido de pressao negativa que domina a densidade de energia
na fase atual (BESSADA, 2013). Os resultados do Planck para essa modelagem estao
de acordo com a oscilagdo acustica dos barions e a compilacao Joint Light-curve
Analysis para supernovas la, sendo uma boa descricao das observagoes do Planck
do fundo césmico de microondas e de muitos outros dados astrofisicos (PLANCK
COLLABORATION et al., 2015).

A constante cosmoldgica é definida como a densidade de energia do vacuo, sendo con-
siderada a forma mais simples para energia escura. O A foi originalmente introduzido
nas ECE para tornar o universo estatico e s6 adquiriu o carater de energia escura
posteriormente, a partir das observagoes de supernovas feitas em 1997 e 1998 (PERL-
MUTTER et al., 1999; RIESS et al., 1998). A formulagdo das ECE com CC pode ser

escrita como:

1 8T
Ruy - iRguV - Ag/_“j = WPQTHV (232)
ou
1 8T
R'u,y - §Rg,u1/ - WT#V + Ag,uy~ (233)

A primeira sendo a originalmente proposta e a segunda mostrando a nova interpre-
tagdo da CC como parte do contetiddo de energia do universo. Essa energia é a do

vacuo, cuja densidade é dada por
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pr = —A. (2.34)

A insergao da CC nao altera a dindmica local, s6 a cosmologia (KINNEY, 2009), uma
vez que a derivada covariante da métrica é nula (g,,,, = 0), a lei de conservagao
da energia-momento permanece valida. No entanto, as equagoes de Friedmann e

aceleragao sao alteradas, adquirindo a forma:

a\? k 1 A
e A S = 2.
(a) + a? 3Mp2p+ 3’ (2:35)
a 4 A
- =7 3 —. 2.36
(5) = —garzlo+m+ 5 (2.36)

A nova formulagao para a equagao de Friedmann (RYDEN, 2003) nos diz basicamente
que o acréscimo de A é equivalente a adicionar um novo componente energético ao

universo.

Pela expressao anterior, ao considerarmos A constante, estamos consequentemente
afirmando que p, também serd, de modo que a equagdo de continuidade para esse

componente é dada por

pa = —3H(pr +pa) =0, (2.37)

logo, a equacao de estado para um fluido de pressao negativa, representado pela CC,

sera dada por

PA = —pa, (2.38)

e, portanto, w = —1.

A proposicao do A como responsavel pela aceleragao do universo no tempo presente
é consistente com as observacoes de supernovas distantes, o espectro de poténcia
da RCFM e a distribuigao das estruturas em larga escala (BOSE; MAJUMDAR, 2009;
PLANCK COLLABORATION et al., 2015).
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2.2.1 Energia Escura

Segundo o modelo de Friedmann, a matéria ordinaria nao pode desencadear a acele-
racao do universo, pois ela possui uma equacao de estado positiva. Entao, introduziu-
se a chamada energia escura, que consiste num fluido de pressao negativa responséavel
pela expansao cosmica (BESSADA; MIRANDA, 2013). A EE também pode ser pensada
como se exercesse uma interacao oposta a atracao gravitacional, de modo a produzir

a aceleracdo do cosmos (NEMEMN, 2006).

A evidéncia da existéncia da EE é oriunda de medidas como a distancia de superno-
vas, nas quais seu efeito viria por meio da evolugdo do fundo cosmoldgico (SCOTT;
FROLOP, 2007), existéncia essa que é necessaria para que a idade do cosmo seja
compativel com a dos objetos mais antigos do universo (ARAUJO, 2005). As obser-
vagoes de estruturas em larga escala, pesquisas em supernova Tipo la e medidas das
anisotropias da RCFM também apontam que o universo esta sujeito a um periodo
de acelerac¢ao césmica cuja componente dominante é a EE (ARMENDARIZ-PICON et
al., 2000).

Os dados de observagoes recentes feitas pela colaboracao Planck resultaram numa
restricdo consideravel para a equacao de estado, dada como w = —1,006 + 0,045
(PLANCK COLLABORATION et al., 2015), de modo que sua hipétese é uma boa pro-
posta dentre os diversos modelos que buscam explicar a descoberta recente da ace-
leracao césmica (BESSADA, 2013).

A EE também se apresenta por meio de abordagens variadas, dentre as quais modelos
com decaimento do vacuo e a quintesséncia sao considerados candidatos promissores,
mas existem outros modelos como o hologréfico, gas de Chaplygin e baseados na
producao de particulas quanticas (MYUNG; SEO, 2009; SAHNT; SHTANOV, 2003).

As componentes escuras do universo permanecem um mistério, porém sua natu-
reza desconhecida torna plausivel que elas sejam manifestagoes de uma entidade
simples (BOSE; MAJUMDAR, 2009).

2.2.2 Problematica

A CC é um problema fundamental para os fisicos de teoria de campos em altas
energias, uma vez que é cotada para ser a componente cuja densidade de energia
domina o universo na atualidade. Ela nao dispée de uma explicagdo natural baseada
numa teoria fisica fundamental (AHN et al., 2009) e seu valor calculado com base em

TQC sugere uma densidade de energia do vacuo equivalente a densidade de energia
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de Planck,
E
pA~T§~3x1w%evm*, (2.39)
P

onde Ep e lp sdo a energia e comprimento de Planck, respectivamente, que é cerca

de 124 ordens de grandeza maior do que a densidade critica atual do universo,

3M2
e

pe(to) = H? = 5200 &+ 10°MeVm ™2, (2.40)
mostrando uma grande discrepancia entre teoria e observagoes (RYDEN, 2003), e
requerendo um alto ajuste fino da densidade de energia inicial (ARMENDARIZ-PICON
et al., 2001). Este problema estd vinculado ao baixo valor de A, se este for realmente
o candidato correto de EE, de tal modo que seu valor nos primérdios do universo

necessitaria de um grande ajuste para ser compativel com as observagdes (FIGUEIRO,

2009).

O outro problema, denominado problema da coincidéncia, esta relacionado a quais
foram os motivos que levaram a densidade de energia do vacuo a tornar-se domi-
nante sobre densidade de matéria justamente no periodo atual do estagio evolutivo
do universo (BESSADA, 2013). Entretanto, a coincidéncia césmica é descartada por
alguns pesquisadores como nao sendo um problema e sim somente o fato de estarmos

vivendo no tempo evolutivo correto.
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3 TEORIA DE CAMPOS ESCALARES

Nos proximos capitulos serd necessario o conhecimento do formalismo Lagrangiano
que é a base sobre a qual os modelos aqui tratados serao desenvolvidos. Esse ca-
pitulo trata-se de uma breve revisao do mesmo, no qual o objetivo é introduzir a
linguagem a ser empregada adiante, cujo material de referéncia é o desenvolvido
por (ALDROVANDI; PEREIRA, 2008) e (GOLDSTEIN et al., 2002).

3.1 A Formulagao Lagrangiana para Sistemas Discretos e Continuos

A escolha por esse formalismo se deu principalmente pela vasta extensao de sistemas
em que ele pode ser aplicado e também o fato de que um sistema baseado em uma
Lagrangiana mais complicada, por assim dizer, pode ser reescrito numa forma mais
simplificada, de tal modo que dois sistemas fisicos sdo considerados equivalentes
quando, numa transformacao de coordenadas, suas Lagrangianas diferem apenas

por uma derivada total de suas coordenadas.

O formalismo originalmente proposto para sistemas discretos pode ser estendido
para um sistema continuo. Podemos fazer isso ao considerar a equivaléncia entre o
sistema formado por uma barra elastica continua e um sistema formado por par-
ticulas discretas de massa m, espacadas entre si por uma distancia d e conectadas
por molas de massa desprezivel e constante eldstica k. Considerando que ambos os
sistemas se deslocam somente numa tnica direcao, podemos construir suas Lagran-
gianas para o caso mais simples, o unidimensional. A Lagrangiana L é definida em

funcdo das energias cinética (7') e potencial (V') pela expressao

L=T-V. (3.1)

Ao escrever as expressoes para T e V' em ambos os sistemas, vamos primeiro definir 7;
como o deslocamento da i-ésima particula de sua posi¢ao de equilibrio, é importante
ressaltar que ¢ nao ¢ um indice covariante e sim um indicador que rotula cada
particula do sistema. Utilizando a notagao 7); como a derivada do deslocamento em
relacao ao tempo, isto é, uma espécie de coordenada de velocidade, podemos entao

definir T" e V' para o sistema discreto na forma newtoniana como:

Iu:;E:nm{ (3.2)

17



1
V= 5 Z k?(m‘ﬂ - 771‘)27 (3-3)

logo,
1

m . Ni+1 — i 2
ety = by [ (], y
%4 52 [ddn d°k 7 (3)

7

Assim, no limite do continuo
Zd%/m,
i

onde x é um indice continuo em substituicao ao indice discreto 7. Podemos escrever

T e V para o caso continuo na forma

T:/meuﬂ, (3.5)

V:/m

nas quais Y = kd é o médulo de Young e p = m/d é a densidade de massa. O

;Y<Mx+2—n@61, (3.6)

limite para d — 0 é dado pela derivada de n com relacao a z, o que leva a expressao

reduzida para V,

ve:/dx<;Yﬁﬂ, (3.7)

e nos possibilita escrever a forma da Lagrangiana para sistemas continuos por meio

da equacao

L:i/dx{;(mf——Yhﬂﬂ. (3.8)

O termo entre colchetes ¢ de extrema importancia, pois define a chamada densidade

Lagrangiana £. Assim temos,

L= (p?=Yn?). (3.9)

N | —

Essa expressao mostra que £ dependente unicamente do deslocamento e suas de-
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rivadas com respeito as coordenadas temporal e espaciais, como pode ser visto a

seguir através da extensao da relagao unidimensional para trés dimensoes,

L= /dxﬁ (n,n,n) = /d?’:vﬁ. (3.10)

Generalizamos para o formalismo relativistico e aplicamos ao caso de interesse nesse
trabalho, isto é, assumimos um espago de campos ¢;(x) representando o que até
agora nos referenciamos como deslocamento. O campo escalar pode ser definido
como uma fungao de valores reais do espago e tempo (HORVATH et al., 2011). Para

um dado conjunto de {¢;(x)}, segue-se que

L:/ﬁ%am:/ﬁ%am@ﬁmu» (3.11)

onde ¢(z) = {¢1(2), p2(), P3(x), ...} € Oup(x) = {0,¢1(x), 0pu2(), 0, P3(2), ...}

Dado o carater geral que o formalismo Lagrangiano pode atingir, vamos nos limitar
a condic¢odes que simplifiquem ao maximo a lida com o mesmo. A Lagrangiana esco-
lhida é a mais simples possivel, em que nao é considerada uma dependéncia explicita
das coordenadas temporal e espaciais, sendo ela entdo uma funcao do campo (¢(z))
e suas derivadas (0,¢(z)), tal que as coordenadas desempenham o papel de parame-
tros. Ela deve ser real, devido a inexisténcia de uma energia complexa, e ser local,
isto é, depender somente dos valores dos campos e suas derivadas numa vizinhanca
infinitesimal. A densidade Lagrangiana, e todas as fung¢oes que dela dependam, de-

vem ser invariantes sob transformacoes de Lorentz.
3.2 Principio da Acao Minima ou Principio Variacional de Hamilton

As teorias de campo podem ser abordadas como interpretagdes do limite continuo
de um sistema mecanico discreto com um niimero finito ou infinito enumeréavel de
graus de liberdade (LEMOS, 2007). Sendo a acao seu objeto fundamental (HORVATH
et al., 2011), assim como uma adaptagdo da mecanica cléssica de particulas para o

caso de sistemas continuos, podemos definir a agdo S como

ﬂ@:/ﬁL:/ﬁw. (3.12)
onde d*z se refere ao elemento de volume no quadriespaco de Minkowski ou as de
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qualquer outro sistema de coordenadas do espaco-tempo sem perda de generalidade
(neste ultimo caso, porém, devemos incluir o termo /—g de tal modo a garantir a

invaridncia de Lorentz do elemento de quadrivolume).

A acdo depende da superficie delimitada pelo espaco utilizado e das condigoes de
contorno adotadas, devendo assim ser capaz de fornecer todas as informagoes sobre

0 sistema em questao.

Para uma variacao arbitraria dos graus de liberdade de um sistema, o principio
variacional de Hamilton estabelece que a acao deve permanecer fixa. O estado fisico,
que ¢é equivalente as solucoes das equacoes de movimento, é caracterizado pelo valor
minimo da ac¢do, como um funcional do campo. Um funcional consiste em uma
funcao cujo dominio é definido por um espago de fungoes, nesse caso, a acao depende
do campo que é uma funcdo das coordenadas. Matematicamente, o principio de

Hamilton pode ser escrito na forma da seguinte expressao

5S[¢] = 0, (3.13)

portanto,

5S[6] =& / d'zL = 0. (3.14)

A variacao nao altera a regiao de integracao e é realizada com relacdo ao parametro
do qual a fun¢ao depende, de modo que aplicando a variagao a densidade Lagragiana,

que daqui em diante sera referida somente como Lagrangiana, obtemos o resultado

9] = 5/d4:c la@m (gﬁbi)d(aﬂ@) =0. (3.15)

Vamos analisar mais detalhadamente o segundo termo dentro do colchete, para isso
consideraremos como propriedade a comutacao dos operadores § e J,, o que nos

possibilita escrever a igualdade

[ [satsgsan] - f e o o5 300] - 0. [0} oo
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na qual foi utilizada a regra do produto para uma derivada total.

A seguir, aplicaremos o teorema de Gauss para reduzir o volume quadridimensional
a uma hipersuperficie, de forma anédloga ao que é realizado para relacionar a integral
de volume do divergente de um campo com sua integral em superficie fechada. Esse

processo pode ser matematicamente expresso por

/d“x@[ o ] /do ad)l 56,570 (3.17)

onde do® representa o elemento de superficie tridimensional em relagdo a qual a

expressao ¢ integrada.

A variacao do campo é uma quantidade arbitraria em todo o sistema, mas deve ser
nula nos limites da superficie, tornando o resultado da integral da equacao acima

nulo. Isso resulta numa acgao tal qual exposto a seguir

4 aﬁ _
58 = /d {a@ M[W]}a@_o.(g.lg)

Para que a expressao anterior seja verdadeira, isto é, para atender ao principio

variacional de Hamilton, temos que

oL ] oL _, (3.19)

On la@mi) " 90,

Este resultado consiste na chamada equagao de Euler-Lagrange ou equagao de mo-
vimento, cujas solugoes descrevem toda a dindmica de um sistema. A forma dessas
equacgoes implica nas seguintes caracteristicas: a Lagrangiana nao ¢ determinada de
forma tnica, isto é, mais de uma Lagrangiana pode resultar das equagoes de mo-
vimento, desde que sejam equivalentes; elas sdo equacgOes invariantes perante uma
transformagao de coordenadas (BERNARDES, 2002). A préxima se¢do abordara com

mais detalhes esse ultimo aspecto.
3.3 Teorema de Noether

No contexto de teoria classica de campos, tém-se como caracteristica geral a existén-
cia de correntes conservadas oriundas das simetrias internas e também as referentes

ao espacgo-tempo. O teorema de Noether estabelece que para cada simetria continua
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de uma Lagrangiana, existe uma férmula explicita para uma corrente correspon-
dente (BUCHHOLZ et al., 1986).

O Teorema de Noether, entao, é aqui abordado por ser a forma mais geral de relaci-
onar as propriedades de simetria da Lagrangiana com quantidades conservadas (LE-
MOS, 2007). Simetrias sdo transformagoes que tornam as equagdes de movimento
invariantes, esta invariancia depende da invariabilidade da Lagrangiana perante as
mudancas nas coordenadas do espago-tempo e alteracoes nos campos. Esse teorema
diz que para cada transformacao que torne a agao invariante, existe uma combina-
¢ao de campos e suas derivadas também invariantes (ALDROVANDI; PEREIRA, 2008).
Nesta secao, o teorema de Noether sera abordado de maneira adaptada a teoria de

campos, tal qual Aldrovandi e Pereira (2008), como ja mencionado.

No capitulo anterior, foi visto que a cosmologia FRW ¢é caracterizada por um espaco-
tempo homogéneo e isotropico. Esta caracteristica, ao se tratar do espaco, é reflexo
da invariabilidade da Lagrangiana e dos vinculos quanto as translagoes e rotagoes.
E sua imutabilidade, quando relacionada a homogeneidade temporal, resulta na

conservagao da energia (LEMOS, 2007).

A deducao desse teorema inicia com a definicdo de transformagoes infinitésimais das

coordenadas e campos, representadas pelas expressoes:

' = xt + dat, (3.20)

¢i(a) = di(x) + 6i(x). (3.21)

Onde d¢;(x) é a consequente alteracao do campo devido as transformagoes de coor-

denadas. Sendo a variacao funcional do campo dada por

5@(%) = ¢;(x) — ¢i(), (3.22)

tal que por (3.20) temos a igualdade
¢'(2') = ¢'(x + ox). (3.23)

Ao expandir (3.23) em série de Taylor, retendo somente os componentes de primeira

ordem, obtém-se a equacgao
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5¢i(x) = 6s(x) + O,pi(z)dat, (3.24)

cuja derivada, descartando novamente os termos de ordens mais altas, resulta em

0[0u0i(2)] = 0[0¢4(x)] + 62"3,[Ori()]. (3.25)

Se no célculo da variagdo da agdo, considerarmos também a mudanga no sistema de

coordenadas, teremos a seguinte expressao

55(¢) = / [§(d"a)L + d'worL], (3.26)

na qual os dois termos da integral sao tratados separadamente.

A relacdo das coordenadas do quadriespaco com o Jacobiano de transformagao,

permite-nos escrever

§(d*z) = 0,(6z")d . (3.27)

A forma da Lagrangiana pode ser escrita analogamente a (3.21), de modo que ao

realizar as devidas substituicoes, a acao apresentara a forma

55(¢) = /d4x {:;;5@ +0, [a(giméd)i + 535%] } (3.28)

Através desta expressao, pode-se desenvolver os dois teoremas de Noether, um que
descreve transformacoes globais, isto é, independentes do ponto escolhido, e outro
transformacoes locais, dependentes do ponto. O parametro de transformacao w®, é
constante num cenario global e uma fun¢ao de x para o caso local, de tal forma que

permite-nos reescrever as tranformacoes (3.20) e (3.24) por meio das expressoes:

oxt

dxt = (sw—aéwa, (3.29)
S¢i(z) = 5?2’5?5& (3.30)
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Entéao, por (3.29) e (3.30), a equagao (3.24) torna-se

N _ 5¢Z<I> a¢l<x) oz a
dpi(x) = [ S0 D S dw*. (3.31)
Se substituirmos (3.29), (3.30) e (3.31) em (3.28), o resultado sera
5L 0, OL 6o dxt
4 e
0= [dta {5@ o O [a(au@)awa tr 5wa]}&" - (33)

Assim como na secao anterior, temos pelo principio variacional de Hamilton que
dS(¢) = 0, isto é, a invariabilidade da agdo implica no desaparecimento do inte-
grando. Ao considerarmor dw® como sendo um termo pequeno e arbitrario, tal que

a derivada de S com relacao a este sera nula, sera obtida a equacao:

5L 6 oL 6¢; St
50, 0w | 80,00 bwe T Fown | (3.53)

A expressao acima é a representacdo matematica do teorema de Noether. Ela esti-
pula a existéncia de uma simetria do funcional da acao, para campos que sastifazem
as equagoes de Fuler-Lagrange, fornecendo informacgoes sobre o estado do sistema.
Isto é, para um sistema mecanico com n graus de liberdade, a invariancia da agao
com respeito & (3.20) e (3.21), resulta numa quantidade que é constante de movi-
mento (LEMOS, 2007). O termo entre colchetes é definido como corrente de Noether
Jis

; o
JH = — Ay (3.34)
para o qual, se

oL
0o;

=0, (3.35)

isto é, se ¢; ¢ solugao das equagoes de movimento, isso implicard na conservacao de

JE uma vez que
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8" = 0. (3.36)

Assim como visto em (CARRILLO, 1995), quando este apresenta JH como uma cor-
rente conservada oriunda da invariancia da acao .S sob um grupo de transformacgoes
infinitesimais, e para campos solugdes da equagdes de Euler-Lagrange. Portanto,
existird uma corrente conservada para cada grupo de transformacoes, para os quais
devem corresponder uma quantidade denominada carga, ()., determinada pelo in-

tegrando

0, = / B J(x,1). (3.37)

Essa quantidade é também conservada, tal que de (3.36), obtém-se

dQa
dt

=0, (3.38)

o que significa que a integral sera a mesma para qualquer hipersuperficie cujo tempo
seja constante. Por (3.38), temos novamente a defini¢do do teorema de Noether, pois
ela é oriunda da invaridncia da acdo perante as transformagoes de z* e ¢ (CARRILLO,
1995).

A corrente de Noether é uma quantidade importante, uma vez que relaciona-se a
conservacao da energia-momento do sistema, no caso abordado neste trabalho, a
energia-momento oriunda das componentes do universo. Essa relacao é estabelecida

ao realizar uma translacao infinitesimal, tal qual

"= gt 4 g 3.39
T m—i—éaaa, ( )

de maneira que se considerarmos dz* como parametro de si préprio, obteremos

o
22& = . (3.40)

Os campos nao sao afetados pela translagao, pois sao tratados como tensores de

Lorentz, de modo que d¢;/da™ = 0 e portanto
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opi(x)  O¢i(x) da

da™ ox* da”

Spi(z) = [ ] da®* = — (0u¢;) 0k 0a”. (3.41)

A partir das equacgoes (3.39), (3.40) e (3.41), expressao para a corrente de Noether,
(3.34), resulta em

or 0aldi — S1L. (3.42)

90,6) da= "0 | ~ 90,00

[ oL 0o 596“] oL
Essa quantidade consiste num tensor misto de segunda ordem, tal que podemos

aplicar os formalismo de calculo tensorial e obter

oL

Ap
o= 90,0

8’\@ - 77)\'“£, (343)

onde ™ ¢é a métrica de Minkowski e ©* corresponde ao tensor energia-momento

da mecanica classica e densidade de energia-momento candnica na teoria de campos.

Pode-se obter a carga referente a quantidade definida em (3.43) como

Py = / Br0(z). (3.44)

Ela corresponde ao quadrimomento, de modo que a invarancia das tranla¢oes cor-
respondem aos componentes do momento e as correntes de Noether compdem a

densidade tensorial de energia-momento.

Podemos reescrever alternativamente a equagao (3.43) como

T = _\/2—_g(5(;i” (3.45)
por meio das regras de calculo funcional, e para um campo definido em um espago-
tempo caracterizado por uma métrica g,,,. A diferenca entre ©* expressa em (3.43)
e T, se refere ao fato desse tltimo ser simétrico em relacao aos indices p e v.
Algo que nem sempre ¢é possivel afirmar quanto a ©. Entretanto, através da soma
da quadrivergéncia total de um tensor S®* a ©* pode-se simetrizar a expressao
(3.43), tal qual
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O = OM 4 V8%, (3.46)

O S°M trata-se de um tensor antissimétrico (S“M = —S*?#) relacionado a densidade
de momento angular. Esse procedimento foi desenvolvido por Belinfante e Rosenfeld,
no qual exige-se que para uma Lagrangiana arbitraria, @g“ tem de ser simétrico
e V,\@g“ = 0, de modo que o tensor resultante obedece a conservacao local do
momento angular (MAYKOT, 2014).
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4 PARADIGMA INFLACIONARIO

Uma das proposicoes basicas da cosmologia atual estd relacionada a existéncia de
uma época inicial na historia evolutiva do universo quando a energia pontencial
dominava sobre a energia cinética. Mais precisamente, quando a densidade de energia
do vacuo dominava sobre as demais componentes. Durante esse periodo, o fator de

escala teria crescido de forma exponencial no tempo (RIOTTO, 2002).

O paradigma inflacionédrio explica como o universo adquiriu as caracteristicas que
ele tem hoje, como: a planaridade, idade, e como as perturbagoes primordiais teriam
originado as diversas estruturas em larga escala. Para isso, ele utiliza conceitos de
uma nova fisica, valida em escalas de altas energias, na qual sdo necessarios conceitos

astrofisicos e de fisica de particulas (KINNEY, 2009).

4.1 Como a Inflacido Resolve os Problemas do HBB para o Universo

Primordial?

Nesta secao, sera exposta a forma como a inflagdo resolve os problemas do hori-
zonte, planura, entropia e reliquias. Entretanto, focamos nos dois primeiros, pois
suas solugoes sao as duas principais marcas da cosmologia inflaciondria (BESSADA,
2010), além de serem suficientes para expressar as caracteristicas da inflagdo que

interessam a esse estudo em particular.
4.1.1 Problema do Horizonte

A cosmologia padrao considera a existéncia de um periodo no qual os fétons desa-
coplaram dos demais componentes. Esse periodo se deu em alto redshift (z = 1100),
quando o universo tinha cerca de 380.000 anos de idade e uma temperatura de cerca
de 3000 K, sendo referido como recombinagao (KINNEY, 2009). A detecgao desses
fotons primordiais, que formam a RCFM, pode ser considerada como equivalente a

uma visao da figura do universo nos seus 380.000 anos de idade (RIOTTO, 2002).

A RCFM apresenta um alto grau aparente de homogeneidade e equilibrio térmico.
Entretanto, esse fato nao era esperado pela cosmologia padrao Hot Big Bang, devido
a limitagao imposta pelo horizonte cosmoldgico (KINNEY, 2003). Para entender o que
significa o problema do horizonte, é necessario, primeiramente, definir o horizonte

comovel e o raio de Hubble comédvel.

A distancia maxima percorrida pelos fétons, desde um tempo inicial, frequentemente

utilizado como “origem do universo” (¢ = 0), até um valor qualquer do tempo
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no ultimo periodo evolutivo (t), é denominada horizonte de particulas coméveis
X (BAUMANN, 2009), dado por

i

ok (4.1)

x(r) =7(t)=r(0) = [

Logo, temos que x = 7, pois ¢ = 1 num sistema de unidades naturais, e 7(0) = 0
no Big Bang. A distancia fisica referente ao horizonte de particulas comével é dada

pela equagao (2.21).

Essas grandezas sao cruciais para compreensao da estrutura causal do universo. O
horizonte comével (particulas) estabelece o limite a distdncia de separagao entre
dois pontos, de modo que uma separagao superior ao valor correspondente a idade
do universo, implica que esses nao tiveram a oportunidade de alcancar o equilibrio
térmico. Uma vez que nunca tiveram a possibilidade de estabelecer um contato
causal. O raio de Hubble comoével define a distancia méaxima de separagao entre dois
pontos para que estes estejam em contato causal hoje (BAUMANN, 2009; KINNEY,
2003).

O horizonte de Hubble comével dg, equivalente ao raio de Hubble comével, é definido

CcOo1mo

dy ~ (aH)™' = Hy ta2(+3w), (4.2)

tal que pode-se escrever 7 como uma integral de (aH)~! (BAUMANN, 2009),

r= /0 dind ((_LHl(a)> . (4.3)

A relacao de proporcionalidade entre o horizonte comovel e o fator de escala é dada

7o (aH) ™ o Hoa2(1+3v), (4.4)

na qual pode-se perceber que o horizonte comével depende do componente domi-
nante naquele periodo. No cenario padrao, no qual sao consideradas somente radia-

¢do e matéria, temos parametros de estado positivos. Portanto, 7 e (aH)™! crescem
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conforme a evolucao do fator de escala, aumentando assim a regiao em contato causal
do universo com o passar do tempo (BAUMANN, 2009). O crescimento do horizonte
comével com o tempo, indica que este foi menor no passado, deixando varias escalas

comoveis fora da regiao onde poderiam interagir e estabelecer contato causal.

A relacao resultante ao tomar qualquer sistema fisico e estabelecer um tempo inicial
t; impoe que o estado do sistema daquele momento em diante irda depender do estado
do sistema em t; e de como o mesmo evolui. Em qualquer tempo, existe um limite
causal na abrangéncia da influéncia da evolucao subsequente, dependente da veloci-
dade da luz naquele sistema, de modo que existiriam escalas suficientemente grandes
para nao serem afetadas pela evolugao e apresentarem uma situacao semelhante as
condigoes iniciais do sistema. Analogamente a explanacao anterior para um sistema
qualquer, o horizonte causal do universo cresce com passar do tempo, de modo que
¢ esperada a existéncia de regioes desconectadas causalmente, isto ¢, que as regioes
apresentem caracteristicas diversas devido a forma diferenciada com que podem ter
sido afetadas pela evolugdo do universo (ALDROVANDI; PEREIRA, 2005).

A anélise da estrutura causal do universo pode ser realizada através do uso do cone
de luz passado. A utilizagdo do tempo conforme dispée da vantagem de apresentar
o caminho percorrido pela luz viajando sempre em angulos de 45°, permitindo tra-
car diagramas como visto na Figura 4.1. Isso ocorre devido ao elemento de linha
descrito pelos fétons percorrer uma geodésica nula (ds* = 0), e portanto, |dx| = dr
(BAUMANN, 2009; KINNEY, 2003).

A Figura 4.1 consiste no diagrama que representa o caminho percorrido pelos fétons
a partir de um observador, representado pelo satélite, na qual a passagem do tempo
pode ser percebida por meio dos diferentes redshifts, que aumentam conforme retro-
cedemos no tempo. Ela exemplifica que dois pontos numa superficie com 7 = const.
teriam estabelecido contato causal se seus cones de luz passado se interceptassem
até o Big Bang (T = 0). Essa conclusdo também pode ser obtida na observacao da
superficie de ultimo espalhamento, para qual dois pontos cuja separagao angular for
maior que 1° (KINNEY, 2003).

A partir da Figura 4.1, pode-se perceber que no cenario descrito pelo HBB deve-
riam existir diversos pontos desconectados causalmente. Os dois cones azuis nao
se interceptam, portanto, os pontos dos quais foram tragados nao estabeleceram
uma relagao causal. Logo, o esperado era a existéncia de regioes com caracteristicas
distintas. Entretanto, um fato observacional impar é a aparente uniformidade da

RCFM em todo o céu para uma parte em 10°, sugerindo um universo extremamente
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Figura 4.1 - Desenho esquemaético dos cones de luz passado no HBB

The Horizon Problem

Fonte: Kinney (2003)

homogéneo no ultimo espalhamento, em escalas que envolvem varias regioes que a

principio seriam independentes causalmente (BAUMANN, 2009; KINNEY, 2003).

Entao, o problema do horizonte esta pautado na estrutura praticamente homogénea
do universo para comprimentos maiores que o horizonte de Hubble (BESSADA et al.,
2010), isso significa que regides desconectadas causalmente segundo o HBB, estao

apresentando caracteristicas semelhantes de forma inesperada.

A inflacao resolve essa questao ao estabelecer uma expansao acelarada exponencial-
mente no periodo primordial, de modo que o horizonte de Hubble comével diminui

com a expansao (BESSADA et al., 2010), como pode ser observado na relagao abaixo:

d
dlna

(aH)™ " <0. (4.5)
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Ao considerar sua evolucao de forma acelerada, (= aH) > 0, diminuindo o raio de
Hubble comével (aH )™, as regioes conectadas causalmente expandiram-se de forma
exponencial (FIGUEIRO, 2009). Um horizonte comévél que diminui com o tempo,
aumenta cada vez mais conforme regredimos ao passado, de modo que se a inflagao
durar tempo suficiente, todas as escalas fisicas que deixaram o horizonte nas fases
de dominagao da radiagdo ou matéria podem retornar a ele no passado (KINNEY,
2009; RIOTTO, 2002).

O universo é praticamente homogéneo em larga escala, essa caracteristica foi adqui-
rida devido a diluicao das inomogeneidades com a expansao acelarada exponencial-
mente (LINDE, 2014), isto é, o periodo inflaciondrio expande o universo de tal forma
que as inomogeneidades se tornam insignificantes em escalas maiores que 10Mpc.
Basicamente, a inflagao estipula tempos conformes negativos, permitindo que as ex-
tensoes dos cones de luz passado se interceptem, proporcionando o contato causal e,

consequentemente, a expansao do horizonte do universo, como visto na Figura 4.2.

Figura 4.2 - Desenho esquemaético dos cones de luz passado na Inflacao

Inflation solves the Horizon Problem

Fonte: Kinney (2003)
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4.1.2 Problema da Planura

Considerando somente a equagao de Friedmann (2.12), é possivel visualizar que tanto
p quanto k podem dominar a evolu¢ao do universo, dada a relacao da densidade com
o fator de escala (2.16). Pela cosmologia HBB, o termo de curvatura k/a* dominaria
sobre o termo de densidade na medida em que o tempo passa (FIGUEIRO, 2009).
Assim, terfamos um universo cuja evolucao nao tende a planura, pois a definicdo de

Q(t) leva a uma geometria divergente da planaridade.

Entretanto, os resultados obtidos pelas observacoes de supernovas Ia e medidas das
anisotropias da RCFM (RYDEN, 2003) indicam que

1 — Q| < 0.2. (4.6)

Se o universo atual ¢ plano num intervalo de 2 ~ 1 4 0.05 isso implicaria num
valor de © ~ 1+ 0.00004 na época da recombinacio e Q ~ 1 + 1072 para a época
da nucleossintese (KINNEY, 2003). Isto é, mesmo que as equagdes definidoras da
dindmica do universo divirjam da densidade critica, e portanto, de uma curvatura
plana, o valor atual de €2 é tao fortemente proximo da unidade mesmo apds cerca
de 15 bilhdes de anos de evolugdo (ALDROVANDI; PEREIRA, 2005).

O problema da planura esta entdo relacionado aos motivos que levaram o universo
a ser tao geometricamente plano a escalas suficientemente grandes, uma vez que o
HBB necessita de condic¢oes iniciais especificas para produzir um universo plano,
requerendo um ajuste fino dos valores do parametro de energia e da equagao de

estado.

Ao analisar a equagao (2.29), percebe-se que para um valor de € préximo a unidade,
é necessario que o termo com curvatura torne-se aproximadamente nulo. A partir

de (2.17), temos que

1
portanto, a evolucao de a tem de ser grande o suficiente para tornar o membro direito
da equacao acima nulo. Ou seja, se a expansao do universo se da de forma lenta,
ele tende a apresentar uma curvatura distinta da planaridade (KINNEY, 2009). Pela

equacao (2.20), a relagdo de dependéncia do fator de escala com tempo relaciona-se
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a w, de modo que w = 0 e w = 1/3, representando respectivamente os parametros

de estado da matéria e radiagdo, ndo proporcionariam uma grande variagao de a.

A tendéncia de dominacao do termo de curvatura sobre a densidade nao se aplica ao
uso do mecanismo inflacionario, pois durante esse periodo, o parametro de Hubble

perde sua dependéncia temporal e

11— Q| ~ e A, (4.8)

tal que €2 — 1 mesmo que t — 00, e a evolugao temporal nesse periodo é de
a(t) ~ e 2t (ALDROVANDI; PEREIRA, 2005).

A ideia base utilizada na inflacdo para solucionar os problemas da planura e do
horizonte consiste em expandir o universo, tal que o horizonte comovel decresca
com o passar do tempo, isso equivale a um universo cuja evolugao converge para a
planura (BESSADA et al., 2010).

A inflagdo, entao, resolve o problema da planura ao estabelecer um nimero minimo
de e-folds, N = — [ Hdt, necesséario para requerer o valor (€ — 1) da ordem da
unidade. O nimero de e-folds é uma parametrizacdo do tempo, uma vez que a
duragao do periodo inflacionario é muito infimo, essa definicao facilita a realizagao
dos calculos. N ~ 60 é o valor de duragdo minimo estimado para a inflagao, tal que
quanto maior for o valor de N, obteriamos {2y cada vez mais proximo da unidade,
isto é, a inflagdo — €2y = 1, ampliando o raio de curvatura do universo e tornando-o

localmente plano com uma boa precisao (KINNEY, 2003; RIOTTO, 2002).
4.1.3 Problema da Entropia

A hipétese da expansao adiabatica do universo relaciona a entropia ao problema de
ajuste fino das condigoes iniciais para tornar o universo plano. O cendrio adiabatico
implica na constancia da entropia S durante a evolucao do universo, de tal forma que
o problema da planura pode ser descrito como originado da conservacao da entropia
no volume comoével. A inflacao resolve essa questao ao estabelecer uma expansao nao
adiabatica durante um intervalo de tempo finito do periodo primordial, produzindo
uma grande quantidade de entropia. Para que se obtenha a variacao de entropia
necessaria, a fase de transicao nao adiabatica persistira também na fase de transicao

que precede a dominagao da radiagdo (RIOTTO, 2002).
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4.1.4 Problema das Reliquias

Modelos de grande de unificacdo prevéem a presenca de monopolos magnéticos no
espectro de particulas (GUTH, 1981). Os monopolos deveriam ter sido produzidos
durante a quebra de simetria na época da grande unificagdo, em taxas enormes
que tornariam a densidade atual tao alta a ponto de proporcionar um colapso gra-
vitacional. As observagoes nao detectaram indicios dessas particulas hipotéticas, e
o universo nao colapsou. Em sintese, pode-se dizer que o problema das reliquias
ou monopolos consiste na auséncia de evidéncias que indiquem sua existéncia e da
excessiva densidade prevista (CAMPOS, 2008; WUENSCHE, 2005). A solugao dessa
questao pela perspectiva inflaciondria foi diluir exponencialmente a densidade pri-
mordial de reliquias (LINDE, 2014), de tal forma que seus valores infimos nao seriam

perceptiveis no universo atual.
4.2 Inflagdo Canodnica

Esse topico é um dos pontos centrais a ser entendido nessa pesquisa, uma vez que
servira de base de comparacao aos modelos de campo escalar nao-canénico, de modo
que precisaremos discorrer de forma mais detalhada os conceitos e formulacgoes ne-
cessarios. Sera utilizado, em toda a se¢do, como suporte principal, a abordagem
sobre a temdtica exposta por (KINNEY, 2003), (KINNEY, 2009) e (RIOTTO, 2002).

Como visto nas secoes anteriores, a inflacao resolve varios problemas do modelo
HBB. Entretanto, para que isso ocorra, ainda é necessario entender como dar-se-
ia a fisica desse periodo evolutivo do universo. A CC, como densidade de energia
do vacuo, ndo poderia desempenhar o papel de produtora da inflagdo, uma vez
que ao assumir a dominagao do universo nao haveria chance para a dominagao dos
demais componentes devido as relagoes entre p(t) e a(t), como indica a cosmologia
padrao. Portanto, para que o universo realize sua transicio da fase inflacionaria
até alcancar a fase de dominacao da radiagdo, a densidade de energia do vacuo do

periodo primordial deve variar com o tempo.

Existem varios cendrios possiveis para a inflacdo, mas a ideia essencial é a introdu-
¢ao de uma pressao negativa, tal que o estudo de campos escalares na cosmologia
desperta interesse devido a forma natural pela qual pode ser obtida uma equagao
de estado negativa com pressao p = —p (ALDROVANDI; PEREIRA, 2005).

A inflacao consiste num paradigma que define a passagem do universo por uma fase

de expansao acelerada exponencialmente nos primeiros instantes de sua existéncia,
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e utiliza a dindmica de um campo escalar homogéneo, denominado inflaton, como
responsavel por esse fenomeno. Com esse cenario em mente, podemos assumir a agao

Siotal Na forma

Stotal =S + S = /d4x\/—g[ﬁ + EEH], (49)

onde S é acao do campo escalar ¢, Sgy ¢ a acdo gravitacional de Einstein-Hilbert,
L e Lpy sdo suas respectivas Lagrangianas, e g é o determinante da métrica FRW.
Na realizacao dos célculos, sera utilizada somente a acao e, consequentemente a
Lagrangiana referentes ao campo, nao obstante Sk possui derivada funcional nula

em relacao a ¢. Elas podem ser expressas como a seguir

S = / &'/ gL, (4.10)

L= ;g“”ﬁud)&,qﬁ —V(9). (4.11)

O potencial V(¢) descreve as auto interagdes de ¢ (BAUMANN, 2009), enquanto
o termo referente a energia cinética é denominado termo cinético canonico, sendo

representado por X e definido por

X = -¢9"0,00,¢. (4.12)

N | —

O tensor energia-momento para o campo escalar ¢ é obtido por meio das expressoes
(3.45) e (4.11),

TMV = au¢au¢ — Guv (60¢80¢ - V(¢)) : (413)

Ao aplicarmos o principio variacional de Hamilton em S, obtemos as equagoes de

movimento na forma geral

5S 1

5o ﬁau(\/—_gauéb) +V'(¢) =0, (4.14)
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onde o apostrofo indica a derivada em relacdo ao campo ¢. Como estamos consi-
derando o campo como homogéneo, métrica e espaco FRW, podemos reescrever as

equagoes de movimento como

d+3Hp+V'(¢) =0, (4.15)

tal que o ponto representa derivada em relagdo ao tempo t. Se substituirmos (2.3)
em (4.13), podemos reescrever a densidade de energia e a pressao do universo pelas

expressoes

p= 5B+ V() (116

p=5# - V(). (217

consequentemente a equacgao de estado teria a forma

1P -V(9)
1R V(g) (19

S
Il
SEES

Essa expressao nos diz que para atingir uma pressao e equacao de estado negativas,

o termo cinético deve ser desprezivel em relacdo ao potencial para tornar w ~ —1.

O parametro de estado, assim como outras grandezas, pode ser obtido por meio
de observacoes da RCFM. Os observaveis inflacionarios empregados nessa pesquisa
constistem em: indice espectral escalar (n), razao tensorial escalar (r) e nivel de
nao-linearidade ou nao-gaussianidade (fnz). O ng é o observavel que caracteriza o
espectro de poténcia da densidade (EASTHER; PEIRIS, 2006). O r é a contrapar-
tida escalar do espectro de poténcia tensorial normalizado (BESSADA, 2010). O fyy,
fornece o quanto o espectro de poténcia da RCFM difere ou nao de um espectro

gaussiano.

A aceleracio da expansio ocorre quando V' (¢) domina sobre a energia cinética (¢?/2)
e termina quando a energia cinética cresce até tornar-se comparavel ao potencial. Em
resumo, o cendario de uma inflacao dirigida por um campo escalar ¢ canénico consiste

numa fase de transicdo com parametro da equacao de estado dado pelo préprio
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¢, no qual temos um periodo inicial do universo em que a densidade de energia
do vacuo é dominada pelo potencial do inflaton. Este evolui lentamente, de forma
aproximadamente constante, e simula o efeito de uma constante cosmoldgica. No
decorrer desse periodo, o universo é dirigido exponencialmente para a homogeneidade
e planura, até que o potencial comeca a oscilar sobre seu estado de vacuo num

potencial minimo e a inflagao termina.
4.2.1 Inflacao Slow Roll

O periodo de evolucdao slow roll do inflaton ¢é considerado o mais impor-
tante ingrediente que constitui a maioria dos modelos inflacionarios bem sucedi-

dos (ARMENDARIZ-PICON et al., 1999).

A abordagem de slow roll nos permite quantificar em que circunstancias um campo
escalar pode gerar um periodo inflacionario. Ela descreve a evolugdo do campo es-
calar com o termo de friccao (3H ¢), dominando a equagao de movimento. O campo
entao rola lentamente abaixo pelo seu potencial, caracteristica pela qual recebeu sua

nomenclatura, sofrendo uma friccao devido a expansao do universo.

As condigoes de producao do slow roll estdao ligadas ao fato de o potencial ser
suficientemente plano (V'(¢) < V(¢)). Ou seja, quando a variagdo do potencial é
muito pequena em relagdo ao potencial em si, mas sendo suficientemente expressiva
para tornar o termo ¢ desprezivel. Essa aproximacio que pode ser referida como
limite de de Sitter (p ~ —p), no qual a energia potencial do campo domina sobre a
cinética (¢* < V().

Ao considerar a veracidade das condi¢oes anteriores, poderemos utiliza-las para re-
escrever, como aproximacgoes, as equagoes que descrevem a evolugado do universo.
Isto é, como a energia cinética é desprezivel com relacao a potencial, temos que

p ~ V(¢), portanto a equagdo de Friedmann torna-se

8

H*~
3M3

V(9). (4.19)

A equacao de movimento também adquire uma forma mais reduzida, dada por

3H ~ =V'(¢). (4.20)
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Essas novas formulag¢oes proporcionam o estabelecimento de novas rela¢oes, de modo

que

~—— < H? (4.21)

¢ < 3Hd= V" < H?, (4.22)

0 que nos permite definir parametros de grande utilidade no estudo do mecanismo
de slow roll. O ntimero de e-folds N é uma parametrizacdo do tempo que cresce
conforme regredimos ao passado, sendo utilizado na definicao da relagao responséavel

pela producao da expansao acelerada exponencial do universo primordial,

a(t) oc e, (4.23)

e também dos chamados parametros de slow roll, relacionados as condi¢oes acima,
S\ 2
3(p At [ ¢ 1 dH
=—|=4+1l)|l=—|=]| ==— 4.24
6 2(,0+) M%(H) H dN 42

) 1 de
=P e & 4.2
=" T 2can (4.25)

O parametro € especifica a equacao de estado e se relaciona com a evolugao de H,

assim como pode ser observado ao se reescrever a equacao de aceleracao do universo,

(a) = —;\2% (p+3p) = H*(1 —¢), (4.26)

a

os valores de € < 1 estabelecem uma condigao para se obter uma expansao acelerada.

A vantagem na definicdo de 7 consiste em garantir que ¢ < 3H¢ seja verdadeira,
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sendo a aproximagao de slow roll valida somente quando €, || < 1. As expressoes

(4.24) e (4.25) podem ser reformuladas em funcao do potencial, como exposto abaixo:
ar (6\ MR (V'(9)\?
€=+ : (4.27)
M2 \H) T 167 \ V(o)

6 ME{V"(9) 1(V'(®))
1~ s | Vo) 2<V<¢>>]’ 42%)

o mesmo pode ser feito para N,

do ¢ V(p)
_ / Hdt = / s = = M2 g (4.29)

onde o intervalo da variagao do campo considerado se inicia com o fim da inflagdo

¢ € vai até o valor de ¢ desejado em um periodo anterior ao término da inflacao.

Na Figura 4.3, pode-se observar como se da a perspectiva slow roll. A densidade
de energia era dominada pelo campo escalar nos primérdios do tempo, tal que ¢
evoluia lentamente para um potencial aproximadamente constante, de tal forma que
a definicdo de um modelo inflaciondrio estd contida na especificacao de V(¢), o
que leva o universo a um estado de planura e homogeneidade. Isto é, toda a fisica

importante no contexto inflacionario é dada pela forma do potencial.

Figura 4.3 - Inflagdo Slow Roll

. - ¢
PCMB Pend reheating

Ag¢

Fonte: Baumann (2009)
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A inflagdo termina quando a energia cinética consegue suplantar a potencial, tal que
a energia do universo seria composta pelas oscila¢des coerentes do condensado do
inflaton em torno do minimo de seu potencial. Nesse periodo, o universo seria frio
e dominado pela energia do movimento coerente do campo ¢, e se converteria num
universo quente dominado pela radiagdo. Esse processo de transferéncia de energia
do inflaton e seu decaimento em radiacao ¢ denominado reaquecimento, e permanece
como um campo aberto a investiga¢oes futuras ja que seu real mecanismo ainda nos

¢é desconhecido.
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5 MODELOS DE K-ESSENCIA

O modelo de k-esséncia é o paradigma geral relacionado ao uso de campos escalares.
A abrangéncia e diversidade dos modelos que dele se originam exploram as mais
variadas caracteristicas e propriedades que podem ser desenvolvidas a partir da
dindmica de um campo escalar nao-canonico. Mesmo os modelos canénicos podem
ser considerados casos particulares de k-esséncia, o que ressalta a imensidao do

escopo em que este pode ser abordado.
5.1 Sobre os Modelos

A K-esséncia é um modelo, de certa forma correspondendo a uma evolugao do mo-
delo de quintesséncia, que possui o termo cinético dominando sobre o potencial, dai
a letra K (vide, por exemplo, (BRUNETON; ESPOSITO-FARESE, 2007)). A K-esséncia
reproduz muitas caracteristicas cosmoldgicas de forma mais natural do que a quintes-
séncia. Historicamente, uma das primeiras classes de modelos, do “tipo K-esséncia”,
tinha como caracteristica o termo cinético negativo e um parametro da equacao de

estado w < —1.

Em um interessante artigo, Caldwell (CALDWELL, 2002) propds que um bom ajuste
na distancia de luminosidade, derivada de supernovas do tipo la, seria fornecido por
uma energia escura com parametro da equacao de estado dado por w < —1. Essa
classe de modelos, com termo cinético negativo e w < —1, levou a chamada energia
escura fantasma. Contudo, a K-esséncia “do tipo fantasma” apresentava uma pro-
bleméatica que a tornava nao atrativa; uma equacgao de estado ultranegativa sugere
que a velocidade do som no meio seria maior do que a velocidade da luz. Além disso,
o sinal negativo no termo cinético causa instabilidades no nivel quéantico tornando-o
um modelo fisicamente ndao adequado. O modelo fantasma padrao também viola
todas as condigoes classicas de energia (fraca e forte) e produz um efeito antigravi-
tacional muito maior do que o da constante cosmoldgica, além de conduzir a uma

singularidade chamada de “big rip”.

O “big rip”, derivado do crescimento acelerado do Universo, afetaria a coesao das
estruturas em grande escala do Universo. Desse modo, chegaria um ponto no qual
a atragao gravitacional nao seria forte o suficiente para manter as estruturas de
grande-escala coesas. Assim, as galdxias, sistemas planetarios e mesmo os atomos
iriam se romper. Esse defeito, ou patologia, pode ser removido ao restringir as con-
digoes para a construgao do termo cinético, estabelecendo uma barreira para o para-

metro da equacao de estado, na qual ele nao pode assumir valores menores que —1
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para uma velocidade do som positiva (ABRAMO; PINTO-NETO, 2006; VOLMER, 2009;
ARMENDARIZ-PICON et al., 2001). A modelagem de K-esséncia usada neste trabalho

nao apresenta termos cinéticos negativos e nao leva aos modelos do “tipo-fantasma”.

O conceito de k-esséncia a ser discutido estd intrinsecamente ligado a dinamica do
campo escalar nao-canonico ¢, denominado campo de k-esséncia ou k-campo, que
assim como nas secoes anteriores é adotado como sendo um campo homogéneo. Um
campo escalar pode ser canonico (abordagem utilizada nos modelos ditos tradicio-
nais) ou ndo-canonicos, a diferenga esta no fato de que a Lagrangiana deste depende

de uma funcao do termo cinético canonico,

L=F(X)- V(). (5.1)

Enfatizar a generalidade do arcabougo da k-esséncia significa nao s6 expor as diversas
possibilidades disponiveis para explicar a historia evolutiva do universo, mas também
deixar claro que esse nao dispoe de um mecanismo tnico que realize esse objetivo.
O que temos na verdade sao diferentes abordagens que podem ser produzidas por
meio de um campo escalar ndo-canonico a fim de reproduzir os aspectos dindmicos da
evolugao do universo. A fase de pré-nucleossintese e atual fase de expansao acelerada

do universo sao as de interesse nessa pesquisa.

O cenario descrito com o uso de campos escalares simples pode ser explorado das
mais diversas formas. O inflaton pode ser um escalar composto de graus de liber-
dade mais fundamentais, uma coordenada de uma brana numa compactificacao em
dimensdes extras em teoria de cordas, um modulus (campo escalar presente em teoria

de cordas) supersimétrico, entre outras possibilidades (KINNEY, 2009).

A forma do potencial contém toda a fisica importante da inflacdo canoénica (KINNEY,
2009). Na modelagem introduzida pela k-esséncia, o termo cinético é quem responde
pela descricao da evolugao do universo, e se baseia na dinamica apresentada por um
campo escalar ¢ para impulsionar a inflacao e desempenhar o papel de energia escura
como responsavel pela expansao acelerada do universo atual. Uma caracteristica
desses modelos consiste na pressao negativa oriunda da energia cinética nao-linear

do campo escalar (ARMENDARIZ-PICON et al., 2000).

O comportamento do campo de k-esséncia varia conforme o periodo de evolucao do
universo que esta sendo tratado, uma vez que a velocidade do campo se altera devido

as mudancas na equacao de estado do fundo. Na época de dominacao da radiagao, a

44



k-esséncia é subdominante e imita a equacgao de estado da radiagdo, mantendo fixa
a relacao entre elas. Na igualdade matéria-radiagao a k-esséncia é submetida a uma
forte transicdo, em que sua pressao passa de positiva para negativa, desencadeada
pela dinamica. Como ela vinha seguindo a equacao de estado da radiagdao, ndo pode
dominar sobre a matéria, nao sendo capaz de imitar sua equacao de estado, também
por questoes dindmicas, de modo que a densidade de energia cai varias ordens de
grandeza e permanece constante. Até o campo de k-esséncia conseguir subjulgar a
densidade de matéria, e entao tornar-se o componente dominante do universo, apos
um tempo, grosseiramente tomado como a idade do universo. Como a densidade de
energia do k-campo decresce mais lentamente que a densidade de matéria, conforme
o universo expande, a época atual é o periodo correto para a dominag¢ao do campo
de k-esséncia sobre os demais componentes (ARMENDARIZ-PICON et al., 2001). Esse

é¢ o modo de se emular o comportamento da EE por meio da k-esséncia.

A forma usual de direcionar a inflacdo canodnica é voltada para a escolha de um
potencial adequado. A inflacdo nao-canoénica é dirigida cineticamente, nomeada k-
inflacdo, e passa lentamente de uma fase inicial de alta curvatura para uma de baixa
curvatura, tal que ela termina com o inicio da dominacao da radiacdo de forma
natural (ARMENDARIZ-PICON et al., 1999), isto é, sem a necessidade de um perfodo

de reaquecimento.

Na inflagdo candnica, a mudanca no potencial produz um cenario inflacionario di-
ferente, entao uma opcao interessante foi modificar o termo cinético ao invés do
potencial (BESSADA, 2010).

Modelos k-inflacionérios sdo capazes de produzir um comportamento nao-gaussiano
bem consideravel nas perturbagoes da curvatura, de modo que a deteccao dessa
nao-gaussianidade traria evidéncias para se estabelecer o termo nao-candnico como

parte fixa da modelagem inflacionéria (BEAN et al., 2008).

O campo de k-esséncia varidvel no tempo permite a existéncia de um mecanismo
que faga variar a densidade de energia do vacuo, sendo entdo uma possivel forma de

resolver a problematica envolvida no ajuste fino da constante cosmoldgica.

O problema da coincidéncia césmica nao é considerado um problema para a mode-
lagem de k-esséncia, pois o tempo atual é simplesmente a época correta na qual o

campo de k-esséncia conseguiu dominar sobre os outros componentes do universo.

45



5.2 Equacao de Movimento

A Lagrangiana (L) do modelo de k-esséncia, como vimos, assume a forma, dada pela
equagao (5.1); se considerarmos a agdo total minimamente acoplada a gravitagao,

de forma semelhante ao apresentado no contexto da inflacdo canonica,

Stoat = [ d'vy/=g {LIX, 0] + L}, (5:2)

as equagoes de movimento da k-esséncia também sao obtidas do principio variacional
de Hamilton. Entretanto, a agao nao depende somente do campo, mas também do
termo cinético candnico. Nos calculos nao consideramos a parte geométrica da acao

contida em Lggy, de modo que podemos expressar o principio de Hamilton como:

0S[X (), ¢(2)]
do(y)

=0. (5.3)
Considerando a a¢do na forma

S[X(x), ¢(x)] = /d4x{\/—_g£[X($),¢(x)]}, (5:4)

e substituindo seu valor na expressao (5.3), teremos como resultado

5 { 0X(y) 3[%—_9£(X(y),¢(y))]} _IVEIEX W) 6w _ (5
*10(0xo(y)) 0X (y) 96(y) ' '

Substituindo-se a defini¢do do termo cinético candnico, equacao(4.12), e utilizando
a métrica FRW, temos que o valor do termo cinético para o universo homogéneo

resulta em

1
X = 59008@80@5 == (5.6)

portanto,
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Escrevendo a derivada total com respeito ao tempo como

d .98 .0
=Xt ¢a—¢, (5.8)

e fazendo os cdlculos necessarios, sera obtida a equacao de movimento geral da

O Vex
N 14+2XLxx

k-esséncia

(£'—2X Ly - 3HV2X Ly), (5.9)
onde o subscrito X indica a derivada com respeito ao termo cinético.

5.3 Equacgoes de Flow

Modelos de k-inflacdo apresentam uma hierarquia de flow complexa, envolvendo
varios parametros e suas derivadas com respeito a N, H, ¢, e Lx (BESSADA, 2010).
Nas secoes anteriores, escolhemos a modelagem geral para Lagrangiana e métrica,
uma vez que podemos descrever o campo ¢ como um fluido perfeito (BEAN et al.,
2008) que obedece a

™ = (p + p)u'u” — pg"”, (5.10)

no qual, a pressao do fluido de k-esséncia é a propria Lagrangiana,

p=L(X, ), (5.11)

a densidade de energia e a quadrivelocidade podem ser expressas por
pE2X,Cx—£, (5'12)

ut = Ou® (5.13)

=%

Essas equagoes nos permitem definir a formulag¢ao da velocidade do som ¢, como

mostrado a seguir
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—1
2= ];i = (1 + QXEEX;> . (5.14)

As equagoes de Friedmann e de continuidade também podem ser reescritas, respec-

tivamente, como:

H? = 332%(2)(5)( — L), (5.15)

p=—6HXLy. (5.16)

A hierarquia de flow é uma generalizacdo dos parametros canonicos e consiste num
conjunto de equagoes diferenciais que se tomadas até uma ordem infinita, descreve-

riam complemente a evolugao do espago-tempo (KINNEY; TZIRAKIS, 2008).

Através do formalismo de Hamilton-Jacobi, (BEAN et al.) estenderam o formalismo
dos parametros de slow roll para descrever as trajetorias gerais das a¢oes por meio
de trés parametros da hierarquia de flow (e, s e §) sem o uso de restrigoes ligadas a
redefinicdo de campo usadas em modelos canonicos e na inflagio DBI quando este
reproduz uma inflacdo do tipo slow roll. Esses parametros podem ser escritos com

relacdo ao nimero de e-folds N, como:

1 dH
1 de,
=__% 1
s CdN’ (5.18)
1 dLy

€, s e § permitem-nos observar a evolucao do universo, da propagacao das pertur-
bacoes e do proprio sistema, respectivamente. Eles também podem ser relacionados

aos observaveis inflacionarios. Assim como sera exposto no préximo capitulo.

Os parametros de flow candnicos constituem parametrizagoes apenas em relacao ao

parametro de Hubble, modelos de k-esséncia também apresentam parametrizagao
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com relagao a velocidade do som ¢y (KINNEY; TZIRAKIS, 2008).

Eles podem ser escritos como dependentes de ¢, que funciona como um relégio
quando evoluindo monotonicamente (BESSADA; KINNEY, 2012). Isto é, através da
evolugao do campo e sua relacgdo com os parametros de flow, pode-se obter informa-
¢oOes sobre a dinamica do universo, tal que se as equacoes de Friedmann e continui-
dade forem escritas para o caso homogéneo (¢ = ¢(t)) como sendo as equagoes de

Hamilton-Jacobi

6= vax = 2 g (5.20
Lx

3MEH?(¢) = W —L, (5.21)
Lx

uma nova formulagao para N pode ser expressa como

H
AN = —=do. (5.22)

Isso possibilita o relacionamento das defini¢oes dos parametros, (5.17), (5.18) e

(5.19), com as equagbes acima, resultando na formulagao

oM (H(¢))

‘= Ix <H<¢>>> ’ 2%
2M3 H'(¢) &(9)
°T T Lx H(9) cu0) o2
L 2MBH'(9) Lx(9) (5.25)

Lx H(¢) Lx(¢)

Também podem ser estabelecidos parametros de alta ordem para hierarquia de flow,
que permitem explorar de forma cada vez mais precisa as propriedades dindmicas

do processo evolutivo do universo, definidos na seguinte forma geral:
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Ly 2MEH(9)

n= = Lx H(0) , (5.26)

2= (2) (7)) maaano: 5
o= <2£f>l (Iffff)) )H g O (528)
0= (22?)[ @fﬁf)l e o) (529)

Ondel =1,2,...,00. As equagoes de flow consistem nas derivadas de seus parametros
com respeito ao numero de e-folds, cujo resultado permite a inter-relagao entre eles,

como pode ser observado nas expressoes a seguir:

de

W = —€<2€—277+8), (530)
d L2
- _ 31
TN n(e+8) +° A, (5.31)
& o e—T+its)+ (5.32)
IN sfe—n+S5+s €p, .
B (-4 25) + 8 (5.33)
IN sle—n S e p, .
dA _ ~\[l(e+5) — (I — D]+ A (5.34)
dN ’
d'a 1 _ s = I+1
= afl =1)(e—7)+15+s]+ a, (5.35)
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d _ .

d]\ﬁ[ =—1B[1+1)5+ (1 —1)(e+n)]+"" B (5.36)
Se pudéssemos realizar derivacoes sucessivas em relagdo a N, obteriamos equagoes
da hierarquia de flow infinitas, cuja solucao seria equivalente a solu¢ao da equagao

de movimento do campo escalar (BESSADA et al., 2010). Isto é, as equagdes de flow

nos permitiriam descrever a dindmica evolutiva do universo.

Ao considerar os pardmetros de flow como sendo constantes, ou seja, cuja derivada
com relacao a N é nula. Isso implicaria no estabelecimento de relagoes exponenciais
entre as grandezas H, ¢s e Lx com N, obtidas a partir de (5.17), (5.18) e (5.19), tal

qual abaixo:

H o eV, (5.37)

cs o e N, (5.38)
x X 6~ . .

L N 5.39

Através de (5.19), obtem-se uma expressao para Ly,

2
Lx = iE (%) : (5.40)

da qual também pode ser escrita uma expressdo para ¢, ao substituir (5.39) em
(5.40), como:

¢* o e N, (5.41)

Uma hierarquia de flow completa se reduz a um conjunto de solugoes exatas com-
postas de equacoes algébricas com parametros de alta ordem dados em fungao de e,
s e s. Isto é, H, cs e Lx escritos como fungoes desses parametros. Se isolarmos os

termos em H em (5.17) e substituirmos (5.40), temos como resultado
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é —2¢/3
H@y;m«@) . (5.42)

O mesmo pode ser feito para a velocidade do som, mas agora, o termo relacionado a

cs serd isolado e novamente (5.40) serd substituida da expressao resultante, tal que
2s/5
_ ()"
(@) =(—] (5.43)
bo

onde tomamos ¢s(¢g) = 1. A expressao para ¢, é a equagdo completa de (5.41),

;i::e—éwyz (5.44)

O caso de parametros constantes constitui a forma mais simplificada de resolver as
equagoes de flow, produzindo uma solugao geral para a evolucao do fundo (BESSADA
et al., 2010), que constiste nas equagoes (5.40), (5.42), (5.43) e (5.44).

Pela equagao de Hamilton-Jacobi, dada pelas equacoes (5.20) e (5.21), podemos
obter

.8
b= SH ()9, (5.45)
cuja integragao resulta em
O (5.46)
et '

do qual retiramos a expressao para a dependéncia temporal do fator de escala

a(t) oc tH/€ = 2304w (5.47)

Entao, também ¢é possivel obter o fator de escala evoluindo com ¢, assim como na
cosmologia padrao. O valor de € assim serd fator determinante na definicao dos

horizontes de Hubble e actstico.
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5.4 Processo de Construcao de uma Lagrangiana

Devido a riqueza do arcabouco teédrico disponivel no uso de campos escalares nao-
canonicos, uma classe de a¢oes pode ser desenvolvida com base na determinacao de
Lx via pardmetros de flow constantes, de modo que podemos obter a solucao dese-
jada, mas nao necessariamente tinica, o formalismo aqui apresentado foi desenvolvido
por (BESSADA et al., 2010).

A partir das equagoes obtidas anteriormente para Lx e cg, (5.40) e (5.43), pode ser

estabelecida a relacao

E=C'L (5.48)

s

onde C' é uma constante dada por

522 2s/8
C= <8M12;?€> : (5.49)

Igualando as duas expressoes para 2, (5.14) e (5.48), serd obtida a equagao

20X Lxx + Ly — CLY =0, (5.50)

cuja solucao serda uma Lagrangiana a partir da qual pode ser formulado um modelo,

na qual n é definido em funcao da relagao entre os pardmetros s e § como

2
n=1+2, (5.51)
S

isto €, uma vez conhecidos s e § é possivel construir uma Lagrangiana que solucione

a equacao diferencial acima.

A Lagrangiana construida a partir dessa formulagao é uma solucao exata para as
equagoes de movimento, de modo que dada as solugoes das equacoes de flow, ela pode
ser completamente determinada ao se especificar a relagdo entre s e § (BESSADA;
KINNEY, 2012). Portanto, diferentes valores de n implicam em modelos com carac-
teristicas préprias, ou seja, com suas expressoes particulares para L£(X, ¢), F(X),
X(9), V(¢), H(¢) e c2(¢). Como exemplos, temos: o caso n = 0 resulta numa La-
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grangiana tipo Cuscuton, n = 1 permite a reproducdo da Lagrangiana candnica e

n = 3 produz uma Lagrangiana tipo DBI.

Essa férmula proporciona a possibilidade de desenvolvimento de modelos a partir de
um aspecto mais direcionado, ao invés da estipulacao fenomenolédgica por tentativa

e erro, simplificando a lida com os calculos.
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6 APLICACOES

Existe uma ampla variedade de modelos de k-esséncia. Eles possuem as mais diver-
sas caracteristicas e formalismos que podem ser desenvolvidos a partir da dinamica
de um campo escalar. Neste capitulo, trataremos de dois modelos em particular: o
Taquiacustico, pelas suas caracteristicas diferenciadas como um modelo nao inflacio-
nario, baseado em teorias com velocidade da luz variavel para o universo primordial; e
o DBI, por ser amplamente discutido na literatura e pela abrangéncia de abordagens
que ele pode assumir, isto é, por ele ser capaz de explicar a fase pré-nucleossintese
por ambas as perspectivas, inflacionaria e deflacionaria, além de poder reproduzir
modelos de decaimento no vacuo e de quintesséncia para a aceleracao do universo
atual. A ultima secdo trata de um toy model e de uma aplicacdo do formalismo de

construcao de Lagrangianas, exposto no capitulo anterior.
6.1 Modelo Taquiactstico

O modelo Taquiactistico ¢ um modelo nao-candnico deflacionario, assim sua dis-
cussao apresenta aspectos diferentes da prerrogativa de um universo com expansao
inflacionaria, de forma que para desenvolver os seus conceitos serao seguidas as pro-
postas expostas em (BESSADA et al., 2010), (BESSADA, 2012) e (BESSADA; KINNEY,
2012).

A deflagdo consiste num mecanismo contrario ao apresentado no contexto inflaciona-
rio, portanto um modelo deflacionario apresenta um universo primordial colapsante,

isto é, com o horizonte de Hubble comdvel aumentando com o tempo.
6.1.1 Caracterizando o Modelo

A cosmologia taquiactstica é um tipo de modelo de k-esséncia relacionado as teorias
com velocidade da luz variavel no universo primordial. Basicamente, um contexto
inicial com ¢ = ¢(t) descarta a questao do horizonte, uma vez que essa variagao de ¢
permitiria ao horizonte ter adquirido um tamanho muito maior do que o esperado.
A cosmologia taquiacistica nao utiliza ¢ = ¢(t), mas sim outro pardmetro de velo-
cidade, a velocidade do som c¢,. Nela a velocidade do som é caracterizada por seu

valor superluminal no periodo primordial.

A cosmologia na forma Taquiacustica considera o universo dominado por um campo
escalar nao-candnico com velocidade do som superluminal (¢ > 1) e variante no
tempo, no qual as perturbacoes de densidade ocorrem no horizonte actustico e pro-

duzem um espectro aproximadamente invariante de escala. Devido a ser um modelo
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de k-esséncia, essa modelagem apresenta um universo composto por dois horizontes

distintos, o de Hubble (dy) e o acustico (D), dados respectivamente por:

1
dy ~ — 6.1
Cs
Dy ~ . 6.2
H aH ( )

A ideia-chave na implementagao desse modelo é a proposicao de que as perturbagoes
na curvatura do espaco-tempo sao geradas nao no horizonte de Hubble, mas sim
no horizonte acustico, determinado pela velocidade do som do campo escalar nao-
canonico, que sao iguais para a abordagem candnica, e as perturbagoes de ondas

gravitacionais continuam sendo geradas em dp.

A inflagdo resolve os problemas do horizonte e planura diminuindo o tamanho do

horizonte comével, de modo a obedecer a lei de conservagao

01
dna d%, 0 (6:3)

por meio da definicao d@ > 0. Nessa expressao, é possivel observar que a diminui¢ao

de dy com a expansao é condicao suficiente para atender a ambas as questoes.

Ao considerarmos o universo dominado por um campo escalar com c¢g > 1, teremos
que as perturbacoes da densidade seriam geradas em Dy e ambos os horizontes
estariam diminuindo em unidades comoveis, mas dy nao precisa estar diminuindo,
é suficiente de Dy esteja. Pois, como as perturbagdes se propagam no super ho-
rizonte de Hubble, Dy, a tnica condicao é Dy > dy, ou seja, as relagdes causais
sao determinadas no horizonte acistico. O problema do horizonte, pela perspectiva
taquiacustica, pode ser resolvido desacelerando a expansao, e portanto, produzindo

um dgy comédvel que cresce com o tempo.

Na solugao taquiactustica, a singularidade inicial 7 = 0 apresenta uma velocidade do
som do campo escalar como sendo infinita, de forma que o problema do horizonte
nao existiria, pois este pode ser estendido ao infinito, e num horizonte infinito todos

os pontos teriam tido a oportunidade de estabelecer uma relagao causal.

Teorias de k-esséncia superluminais sao autoconsistentes em suas relagoes causais,
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de modo que a estrutura causal que determina as perturbagoes é dada pelo cone

acustico, mais abrangente que o cone de luz canonico.

Dada a relacdo direta entre a amplitude de ndo-gaussianidade fyr e c;?2, tal qual
(BESSADA et al., 2010),

35 (1
Ine = 708 <c§ — 1) (6.4)

temos que ¢, > 1 implica em um nivel de nao-gaussianidade préximo da unidade.
A importancia dessa quantidade esta relacionada ao fato de ser uma das principais
caracteristicas que diferenciam as proposi¢oes canonica e nao-candnica, de modo a
ser uma grandeza observavel de grande impacto na tentativa de definir a prerrogativa

mais adequada para descrever a evolugao do universo.

Essa modelagem evita a necessidade de um periodo de reaquecimento, pois sendo ele
deflaciondrio e respeitando a relacao a(t) o t'/¢ da cosmologia padrao com € = const,
dado por (4.24), é possivel utilizar uma equagao de estado radiativa para o modelo,

de tal modo que o campo decai em radiagao naturalmente.

As principais vantagens da perspectiva taquiacustica podem ser listadas como: pro-
ducao de um espectro de poténcia das perturbacoes consistente com as observagoes
nos fundos dominados por radiagdo e matéria, resolucao do problema do horizonte

e possuir uma assinatura de nao-gaussianidade.

Modelos de k-esséncia como o Cuscuton e o DBI podem apresentar um compor-
tamento taquiactstico, ou seja, é possivel desenvolvé-los com velocidade do som
superluminal decaindo com o tempo, bem como produzir uma fase inicial nao infla-

cionaria na qual o horizonte actstico diminui em unidade comoveis.
6.1.2 Modelo Taquiacustico Tipo Cuscuton

Um modelo tipo cuscuton pode ser obtido pela equacao de construgao de Lagrangi-

anas onde n = 0, na equagao (5.50), cuja solugdo é dada pela expressao

L(X, ) =2f(d)VX +CX — V(). (6.5)

O caso n = 0 implica em § = —2s, portanto,
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C - 2Mpe
- 32¢2’
0

(6.6)

f(#) é uma “constante” de integracao em relagdo a X. Essa igualdade também nos

permite escrever a velocidade do som e o parametro de Hubble como:

cs(¢) = (qs;) : (6.7)

H(6) = Ho (f’;)ds | (6.9)

Ao derivarmos a Lagrangiana, e serem realizadas as substituicoes necessarias, pode

se determinar f(¢) como a expressao a seguir

ﬂ@=¢Y€3(MﬂTﬂ@—ﬂ, (6.9)

2/ \ ¢

o termo cinético toma a forma

5 s* GRH2(9)
X="H¢ === 6.10
tal que a Lagrangiana pode entao ser reformulada na equacao
1
£:M25H2¢[2— ]—ng, 6.11
Re?(0) |2~ 5| = V(9) (6.11)

Fazendo uso das expressoes anteriores e das equagoes de Hamilton-Jacobi, (5.20) e

(5.21), o potencial serd determinado por

vw—mmwkw@ﬁ (612)

Como estamos lidando com a versao taquiactstica desse tipo de modelagem, cujo
modelo original é baseado num campo causal com velocidade do som infinita, ¢s > 1

que pode ser finita, dependendo da modelagem cuscuton abordada, permite-nos
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simplificar a formulacao do potencial como

2¢/s
V(6) = BMEH(6) = 3MBH @) , (6.13)

de forma que podemos reorganiza-la como uma solugao do tipo slow roll. Novamente,
a relacdo entre os pardmetros € e s determinard o tipo de solugao. Se s < 1 —¢€ o
horizonte actstico esta diminuindo e o resultado sera taquiacustico. Isto é, a relacao

entre os parametros de flow, € e s, define o comportamento do modelo.

A equacao de movimento para a Lagrangiana cuscuton é dada pela expressao

b+ 3HE)+C W' () =0, (6.14)

que tem como solugao exata as equagodes anteriormente expostas para cs e H, bem

como a expressao para a velocidade do campo a seguir

) qﬁ €/s+1
¢ = —sHogpg <¢0> : (6.15)

Essas solugoes sao equivalentes a evolugao do fator de escala como uma lei de po-

téncia dada por

aoxt/eoce™, (6.16)

e também acompanha a evolugao de H, ¢, e Lx com relacao a N como apresentada
no contexto geral dos modelos de k-esséncia pelas equagoes (5.37), (5.38) e (5.39), e

consequentemente se estende a modelagem taquiactustica.
6.2 Modelo DBI

O cenario DBI oferece diferentes possibilidades de resolucao das problemaéticas que
permeiam a cosmologia atual. Ele pode ser pensado com base numa fisica fundamen-
tal proposta pela Teoria de Cordas, que prevé uma variedade de campos escalares
associados com as dimensoes extras (KINNEY; TZIRAKIS, 2008). A possibilidade de

uma origem fundamental é um dos atrativos dessa modelagem, uma vez que a mai-
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oria dos modelos inflacionarios ou de energia escura sao impostos fenomenologica-

mente, o que nao impede o DBI de também ser proposto de forma fenomenoldgica.
6.2.1 Caracterizando o Modelo

A predicao da teoria de cordas de que campos escalares associados a compactificagao
de dimensdes extras e a configuracao do movimento de uma brana de baixa dimensao
num volume espacial de alta dimensao, isto é, o equivalente ao movimento de uma
brana tridimensional numa compactificacao deformada, permite-nos a possibilidade
de impor a agdo DBI um comportamento nao trivial (AHN et al., 2009; BESSADA et
al., 2009).

O cenario DBI, sendo um tipo de modelo de k-esséncia, apresenta sua dinamica
pautada na evolugao de um campo escalar nao-candnico, cujas propriedades estao
relacionadas a posicao geométrica da brana. O campo escalar descrito pelo DBI é
entendido como o grau de liberdade associado ao movimento de uma brana quadri-
dimensional que se move numa garganta de seis dimensoes, relacionando o campo
a coordenada r da garganta pela expressio ¢ = /T57r, em que 15 é a tensdo na
brana (AHN et al., 2009; KINNEY; TZIRAKIS, 2008).

A Lagrangiana DBI sera aqui derivada por meio da férmula apresentada na segao
anterior para construcao de Lagrangianas pela equagio (5.50), no caso em que n = 3.
Da definigdo de n temos que n = 3 — s = 3, segundo a equagao (5.51) e portanto,

2

2 = O7'Ly% Podemos considerar C' = 1 sem perda de generalidade, devido as

expressoes (5.24) e (5.25), tal que

Lx=ct. (6.17)

S

Com essa informagao em mente, podemos resolver a equagao diferencial (5.50), ob-

tendo como resultado a expressao

L=~ o)1+ 2X (o) + f(d) = V(9). (6.18)

Essa consiste na ja bem conhecida Lagrangiana que descreve a agao DBI, onde f(¢)
é o inverso da tensao e do fator de deformagao da brana (h(¢)), dada pela expressao
f(¢) = (T3h*)~!. Da igualdade entre s e 5, podemos reescrever o parametro de

Hubble e a velocidade do som sob a forma:
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¢ —2¢/s
H(¢) = Hy <%> : (6.19)

cs(¢) = ((Z}Y : (6.20)

Como Lx = ¢, !, a velocidade do som também pode se apresentar com a formulagao

¢s(¢) = 1+ 2X[(9). (6.21)

A propriedade s = § possibilita desenvolver uma hierarquia de flow de forma mais

simplificada, pois agora os pardmetros de flow podem ser resumidos como:

ey e
N
i='\= 22‘?% gl(f)), (6.24)
") — <2é\i%>” (i’(ﬁ;)n_l Hng) dd(;lﬂ(qs), (6.25)
-G e
o= (%20) (e ) £ o) (027

onde n =2, ..., 0o. As equagdes de flow entdo tornam-se
Zix — (20— 2 — ), (6.28)
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o = et s) +2 ), (6.29)
f;é — (e + 5) — (n— 1) 47 A, (6.30)
ds . 1
N —s(2s+e—1n)+e€a, (6.31)
21]\0; = —ltas +2 3, (6.32)
dnﬁ n ~ n+1
N Bl(n+1)s+ (n—1)(e+7)] +" B. (6.33)

Se € e s forem tomados como constantes, V(¢) ¢ f(¢) podem ser completamente

determinados pelas expressoes

V(¢) = 3MEH(¢) [1 - (2;) Hi@)} : (6.34)

(1) 1-é
10 = g3rz.) T (039

onde um potencial completamente determinado também implica em pardmetros de
flow constantes, uma vez que eles sao a forma de se determinar a solucao exata do
cenério evolutivo (BESSADA et al., 2010). O DBI pode assim reproduzir uma solugao
inflacionaria do tipo slow roll, pois é possivel descrever um potencial tal qual o

apresentado na contrapartida canonica.

Os dados observacionais cada vez mais precisos estarao aptos a serem utilizados nos
testes de varios aspectos da teoria de cordas fundamental num cenario DBI, tal que
o relacionamento entre ela e os dados astrofisicos oferecem interessantes propostas
em relagdo & natureza da constante cosmolégica e a aceleragdo do universo (AHN et
al., 2009).

A fase de aceleracao da expansao césmica na qual o universo se encontra também
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pode ser explicada pelo contexto do modelo DBI, sendo uma alternativa a EE e
CC. Ele pode ser desenvolvido de forma equivalente a modelos de decaimento no
vacuo e modelos de quintesséncia. Isso demonstra a amplitude do alcance com que
esse formalismo pode ser usado para descrever a evolugao cosmica. A seguir, sera

apresentado um exemplo da aplicacdo da modelagem DBI para as fases citadas.
6.2.2 Inflacao DBI com Potencial de Campo Largo

Esse tépico é baseado na abordagem feita por (BESSADA et al., 2009). Assim como as
expressoes nele expostas, na qual foi aplicado um formalismo que define o parametro
€ e a velocidade do som como as seguintes leis de poténcias: €(¢) o< ¢%, cy(¢) oc ¢,

onde o e B sdo constantes.

Apesar da diferenca em relacao a formulagao adotada em todo escopo do trabalho,
a ideia no desenvolvimento dessa subsecao ¢ permitir um melhor entendimento dos
aspectos envolvidos na aplicagao dos conceitos e equagoes do DBI, e também esta-

belecer algumas relagoes com grandezas que podem ser obtidas observacionalmente.

No limite de slow roll, as diferentes relagdes entre a e § descrevem modelos inflaci-
ondrios distintos, de tal modo que os potenciais tradicionalmente canénicos (campo
largo, campo pequeno, hibrido e exponencial) podem também surgir na modela-
gem nao-candnica com caracteristicas analogas, mas diferenciadas pela evolucao do

inflaton nao-candnico com a velocidade do som.

No limite de campo largo, temos que a velocidade do som no universo primordial
apresentou um valor inicial maior que a velocidade da luz, ¢, > 1, que vai decaindo
até atingir a unidade. E o potencial encontrado tem a mesma forma do obtido na
formulagdo canodnica. O potencial nao-canénico inicia com um inflaton em torno de
um valor u (¢ ~ p) e uma baixa velocidade do som. O campo rola abaixo através

de seu minimo na origem seguindo o < 0 e

V() ~3MEH? (Zj)p (6.36)

para o qual p é uma constante positiva e o subscrito e indica o fim da inflagao.

Os potenciais oriundos de classes de modelos nao-candnicos apresentam expressoes
para o indice espectral escalar ng, a razao tensorial/escalar r e o nivel de nao-

gaussianidade fy, dependendo somente de € e p. Essas relagcoes podem ser estabe-
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lecidas a partir da definicao de trés parametros de flow na forma

B D
e(N)—p+2<B+2>N, (6.37)
_ 2p
_ p—2
"(N)_p+2(5+2)N’ (6.39)

Usando a defini¢ao do indice espectral escalar como

ns — 1 = —4e 4 2n — 2s, (6.40)
obtemos
2(p+26+2)
=1 , 6.41
" p+2(B+2)N (6.41)

A relagao tensorial/escalar tem como defini¢ao de primeira ordem para o slow roll

a expressao

r = 16¢s€, (6.42)

de modo que é preciso especificar a forma de ¢; com relagao a € e p que adotaremos

CcOo1mo

1 P B/(8+2)
J(N) = — , 4
() Ye [p+2(5+2)N] (6.43)
onde Y. = (¢s(¢e)) ™", portanto,
2(B+1)/(8+2)
16 p

N) = — . 44

r(N) =~ lp+ 2(6+2)N] (6-44)
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A expressao para o nivel de nao-gaussianidade ou nao-linearidade é dada por

35 (1
fNL = —m <02 — 1) (6.45)

ou

LB w1 ) ~28/(8+2) 616
M08 108 | e |p+2(8+ 2)N ' '

Assim, para § > 0, como ocorre para pontenciais de campo largo, a velocidade do
som seguird a expressao c; o< ¢, tal que para grandes valores de /3 teremos peque-
nos valores para 7 e cg, isto é, para uma velocidade do som que evolui lentamente
temos uma baixa razao tensorial/escalar e um grande nivel de nao-gaussianidade,
cuja quantidade suprime a presenga dos modos tensoriais. Entao, a partir de (6.45)
temos que quanto menor for r maior serd fyr. Todas essas relacbes podem ser

observadas nos gréaficos dispostos na figura 6.1.
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Figura 6.1 - Relacoes entre ng, r, fnr e 8
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Os gréaficos superiores e o inferior a esquerda representam as relagoes dispostas em (6.41),
(6.44) e (6.46), respectivamente, com o pardmetro 5. O gréfico inferior a direita consiste
numa plotagem, cujo objetivo é somente demonstrar a relagdo entre o fyr e r, também
para N = 60, tal qual descrito acima. Os valores e intervalos estipulados seguem tais quais

os apresentados em (BESSADA et al., 2009).

A colaboragao Planck (PLANCK COLLABORATION et al., 2014) mostrou como res-
tringir os modelos DBI e de k-inflagdo por meio da combinacgao dos dados obtidos
pela mesma. Mais especificamente, através da combinacao das restri¢oes do espectro

de poténcia com as referentes ao fyr, de modo a limita-los quanto a discrepancia

entre essas prerrogativas e inflacao slow roll.

O contexto-chave aqui exposto consiste em visualizar a origem da grande ampli-
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tude de nao-gaussianidade do modelo DBI, caracteristica distinta de seus modelos
de campo largo, que é um fator de grande importancia a ser discriminado pelas
observagoes e pode ou nao confirmar a dindmica de campos escalares nao-candénicos

como produtores do cendrio inflacionario.
6.2.3 O Modelo DBI como Alternativa a Energia Escura

O antigo problema da CC esta ligado a enorme diferenca entre o alto valor encon-
trado para a densidade de energia do vacuo pelos calculos da TQC em comparagao ao
baixissimo valor observado para a densidade de energia do universo. Esse problema
poderia ser resolvido com o acréscimo de uma dinamica que tornasse a densidade de
energia do vacuo variante no tempo, de forma que esta tivesse um alto valor no pas-
sado e estivesse decaindo até alcancar o valor atualmente observado. Essa dinamica
adicional pode ser implementada por modelos com campo escalar nao-canénico ou
modelos de decaimento do vidcuo (BESSADA, 2013).

O contexto DBI também pode ser aplicado a atual fase de expansao acelerada do
universo, como uma alternativa a energia escura, a constante cosmologica ou como
analogo a modelos de decaimento do vécuo, isto ¢, modelos com A(t). Ele tam-
bém pode ser desenvolvido de forma semelhante ao modelo de quintesséncia, cuja
proposicao esta diretamente relacionada a resolucdo do problema da coincidéncia
cosmica (FIGUEIRO, 2009). Sera mostrado como exemplo o arcabougo do DBI de

forma andloga ao de uma modelagem A(?).
6.2.3.1 DBI e Modelos de Decaimento no Vacuo

Nesse topico, trataremos de explicitar como o DBI pode ser utilizado como alter-
nativa a proposicdo da EE ao desenvolvé-lo de forma anidloga a um modelo de
decaimento do vacuo (também conhecidos como modelos A(t)), isto é, que apresen-
tam uma constante cosmolégica variando com o tempo, tal qual como foi realizado
em (BESSADA, 2013).

Iniciaremos definindo expressoes gerais para a densidade de energia e pressao do
campo DBI, obtidas através da substituicdo do termo cinético, da Lagrangiana e

suas derivadas nas equagoes (5.11) e (5.12),

+V, (6.47)
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1—c¢,
Po =7 -V (6.48)

onde o subscrito ¢ indica que se esta tratando das componentes do fluido do campo.

O potencial pode entao ser escrito como

CsPp — Po
Vy=—"——"———. 6.49
"= 1re, (6.49)

O passo seguinte consiste em definir as expressoes anteriores, relacionando-as aos
pardmetro 7, que especifica a dindmica cosmoldgica de um modelo A(t), definido

por

- A
=7 (1 - 3H2> : (6.50)

onde 7 é o indice barotropico, relacionado ao parametro de estado por w =y —1, e

o parametro x, cuja expressao corresponde a

_ P+ Py

—, 6.51
P ( )

X

onde as grandezas p e p sao as quantidades totais de densidade de energia e pressao,
nas quais estao inclusos os componentes do fluido do campo e fundo FRW. Entao,

podemos obter expressdes na forma

N
po=p+ (1) (6.52)
o 7

bem como reescrever o termo cinético como

3
X:§My#%ﬂ, (6.54)
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por fim, podemos reconstruir a formulagao do potencial

V¢:p[1—7<+ - +1_$>]. (6.55)

1+cs ¥

A nova definicdo de X, permite-nos escrever uma equagao para a variacao do campo

escalar como dependente do fator de escala, como mostrado a seguir,

é+ do = V3Mp / \/mxdaa, (6.56)

na qual ¢ > ¢p, e o integral depende dos detalhes proprios do modelo DBI em

questao e da forma como se da dependéncia temporal de A devido a 7.
6.2.3.2 Caso Particular

Como exemplo da abordagem anterior, serd explicitado a correspondéncia entre um
modelo DBI particular, que apresenta velocidade do som constante e um potencial

exponencial, com um modelo de decaimento no vacuo dado por

A(H) = 33H?, (6.57)

no qual g é um parametro constante adimensional. Essa definicdo produz a relagao

constante, a partir de (6.50),

7 =701-p), (6.58)

de modo que o resultado da integral contida na expressao para a variagao do campo

resulta em

a(p) = age’?+o0) (6.59)
na qual

1

b= —————.
\/gMP\/ ’_}/Z’CS

(6.60)
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Entretanto, se a mesma integral fosse escrita em fun¢do do parametro de Hubble, a

expressao obtida seria

H(6) = Hoexp [~Sbi(6+ o). (6:61)

de modo que essa também pode ser referenciada com respeito a a pela lei de poténcia

lw

H(é) = H, <“)_ T (6.62)

Qo

A partir dessas defini¢oes, é possivel encontrar a forma da fungao f(¢),

1 - C2 b~

_ s Y (d+d0) 6.63
FO) = St (6:63)

e do potencial, que pode ser descrito como
V(p) = Voe—bﬁ(qﬂ-qﬁo)’ (6.64)

onde
1—=x

Vo=3M2H2 |17 [ +—— + . 6.65
=g 1= (4 (6.65)

O formalismo desenvolvido no trabalho citado permite a obtengdo do potencial ex-
ponencial, de tal forma que o modelo DBI que o contém é equivalente a modelagem
com A(t) = 36H?, dinAmica e termodinamicamente. Isso mostra o amplo espec-
tro de aplicagoes do DBI, que envolvem desde solugoes inflacionarias até solugoes

alternativas a CC ou a modelos com decaimento do vacuo.
6.3 Toy Model

O Toy Model foi aqui desenvolvido como exemplo da aplicacao da formulagdo des-
crita no capitulo de k-esséncia pela equagao (5.50), desenvolvida em (BESSADA et
al., 2010), a qual nos permite construir Lagrangianas de maneira simples a partir da

exploracao dos diferentes valores de n. As expressoes para a Lagrangiana podem ser
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desenvolvidas manualmente, uma vez que se tenha os conhecimentos necessarios na
resolucao de equacoes lineares e nao-lineares, ou por meio do uso de uma ferramenta

computacional.

A expressao para a Lagrangiana do Toy Model foi obtida da equagao (5.50), na qual

o valor considerado foi de n = 2, tal qual

2XLxx + Lx = CL%. (6.66)

Isso a torna uma equacao nao-linear, cuja resolucao se deu por meio do uso da

ferramenta Maple e a solucao obtida dada por

2WX Cln(-CiVX +C) Cln(CiVX +C)  Cln(—C2X + C?)
LX) =~ - 2 + 2 - 2
Cl Cl Cl Cl

+Co=V(9),
(6.67)

onde C7 e C5 sao constantes nao determinadas. Valores com n > 3 produzem La-
grangianas solugoes ainda mais complexas. Esse modelo consiste somente de uma
ilustracao do processo de desenvolvimento de Lagrangianas, nao tendo passado por

testes de verificagdo se o mesmo é ou nao consistente fisicamente.
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7 CONSIDERACOES FINAIS

Esta dissertacao de mestrado consistiu em uma revisao de alguns modelos cosmologi-
cos, abrangendo a prerrogativa padrao e exemplificando as diferentes caracteristicas
que fazem dos modelos alternativos baseados em campos escalares nao-canonicos
uma opc¢ao atrativa e viavel para explicar as fases de pré-nucleossintese e atual ex-
pansao césmica acelerada, ja que ainda nao existe uma teoria que as descreva de

forma satisfatoria.

O modelo de k-esséncia consiste num mecanismo geral no qual a dindmica de um
campo escalar ndo-canonico define a dindmica evolutiva do universo primordial e/ou
atual. A abordagem da dependéncia temporal da evolucdo do campo permite im-
plementar formalismos e conceitos que resultam na estruturacao das equacgoes de
movimento. A Lagrangiana solugdo das mesmas também pode ser relacionada a
generalizacdo, denominada hierarquia de flow, dos parametros de slow roll apresen-

tados na inflagdo canonica.

A equacao base na construcao de Lagrangianas, cuja varidavel necessaria é obtida
apenas pela relagao entre os parametros de flow s e §, traz a possibilidade de desen-
volver novos modelos e/ou obter as Lagrangianas como originarias de uma equagao
baseada numa solugdo que descreve a evolucao do fundo, ao invés de alcanca-las a
partir da tentativa e erro, como pode se observar no desenvolvimento da Lagrangiana

do toy model.

As caracteristicas mais interessantes desse modelo podem ser listadas a partir da
fase desejada. Na época do universo primordial temos a producgao de quantidade
significativa de nao-gaussianidade, a transicdo natural para a era de dominacao da
radiagao devido a evolucao do campo. As modelagens de k-esséncia escolhidas para

exemplifica-la foram a taquiacustica e a DBI.

O modelo taquiactstico apresenta uma questao diferenciada do paradigma padrao
inflacionario, apesar de nao resolver o problema da planura, ele apresenta uma vi-
sao interessante e diferenciada de como resolver o problema do horizonte. O valor
superluminal da velocidade do som, que ¢é unitaria na prerrogativa tradicional, da
ao horizonte comével de Hubble dy a possibilidade de aumentar com o tempo, uma
vez que o alto valor de ¢, diminuindo o horizonte actiistico comével, onde se propa-
gam as perturbacoes da RCFM, é o suficiente para atender as demandas causais das

estruturas que compoe 0 universo.
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O modelo DBI consiste num dos principais, se ndo o mais discutido, modelo de k-
esséncia na literatura. A sua origem em teoria de cordas oferece a possibilidade de
uma base fundamental em vez de somente fenomenolégica. A variabilidade temporal
da velocidade do som permite uma abordagem que pode ser tanto voltada a repro-
duzir o slow roll como a perspectiva taquiactstica. Uma velocidade do som pequena
produz uma quantidade consideravel de nao-gaussianidade sem necessidade de ape-
lar para friccdo devido a expansao, e um valor alto lhe permite uma abordagem
deflacionaria. A generalidade de seu formalismo o permite ser moldado de forma

analoga a abordagens diferenciadas de energia escura.

A era de pré-nucleossintese tem como paradigma padrao a inflagao, para a qual foi
exposta como alternativa a inflacdo DBI e o universo deflacionario da modelagem
taquiacustica. Para a corrente fase de expansao acelerada do universo, o modelo DBI
foi apresentado como sendo capaz de abranger as propostas evolutivas dos modelos
A(t) e quintesséncia. As relagoes entre as modelagens candnica e nao canoénica, bem
como a comparacao entre os modelos aqui apresentados estao dispostos nas tabelas

(7.1) e (7.2), respectivamente.

Como resultado do estudo, pode-se afirmar a viabilidade dos modelos de campo es-
calar nao-canonicos e a riqueza de conceitos e proposi¢oes que possibilitam a abor-
dagem do universo em diversos angulos, permitindo-nos dispor do conhecimento
necessario para desenvolver trabalhos futuros de verifica¢ao e/ou construgao de mo-

delos cosmologicos.

Apesar da aparente complexidade da solugao (6.67), nosso propédsito aqui é eluci-
dar como se pode implementar métodos de construgdo de modelos nao-canonicos
de forma consistente. Vale lembrar que modelos de campo escalar canonicos sao
limitados em escopo, ou seja, seus aspectos fisicos sdo determinados somente pela

variedade de potenciais.

As perspectivas quanto ao desenvolvimento dessa linha estdo voltadas a busca de
abordagens analogas as equagoes de flow, de tal forma a possibilitar a dedugao de
novas formulas de construcao de Lagrangianas. Estas propostas de construcao de
modelos de k-esséncia contribuem para ampliar ainda mais o leque de alternativas
para se entender e resolver esses dois problemas ainda nao bem compreendidos da
Cosmologia Moderna, relacionados aos periodos de aceleragao primordial e atual do

universo.
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Tabela 7.1 - Relagdo comparativa entre os modelos baseados em campo escalares

Modelo canénico | Modelo nao-candnico
Lagrangiana L=X-V L=FX)-V
Termo que dita a evolugao termo potencial termo cinético
Nivel de nao-gaussianidade quase nulo consideravel
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Tabela 7.2 -

Modelos baseados em campo escalares para o universo primordial

Slow roll Taquiacustico DBI
Lagrangiana L)=X-V L(X,9) = 2f(9)VX + CX = V(¢)* —fU D)1+ 2X f(9) + f (@) — V(9)
Parametros cemn 6,5 51, \laelp L\ lae :m
_ 3 _ _3 _ 1dH . miw
e=5(t+1)= e=3(2+1) =N = v
Ar Ew ~ Mp _ 2M} AE&VM _ wsw :\
Z2\H) = Ton €= Zx \H(9) = TIx Eg Q@
=_° — ¢4t 5 — _ 2Mp H'(9) ci(@) _ 2Mp H(9)
= " H$ Lx H(9) cs(d) Lx
o~ M V() = 2M% H'(¢) L'y (¢) \A&vv3|H 1 gntl m
H§ — & | V() Lx H($) Lx () H(%) $) dgm T
p=" =R @% =5
X X
Iy — (2M: H@\" 1 gt
A= A humuv m@vv Lx(¢) dp™+1 hNA%v

2
2M2

Lx

)

1
"G\ 1 gt
A H(¢) v H(p) dpt+t mA%v
H' I+1
A M LH?E Mzim HAQV

l
l

Lx

@)1
H( vv
H()\ 1 1 g
wv AE&V Lx () %Nthk@v

Lagrangiana de um tipo especifico de modelagem taquiacustica, a referente ao modelo cuscuton.
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