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Resumo

Nesta tese abordamos o modelo de colapso por localizacao espontanea na teoria da inflagao
taquidnica. Apds uma breve imersao no modelo cosmolégico padrao, adentramos na teoria
da inflacao dirigida por um campo escalar taquidnico, que, ao mesmo tempo em que
gera a expansao inicial, suas flutuagdes no vacuo sao responsaveis pela emergéncia de
perturbagoes primordiais, necessarias para a formacao das estruturas em larga escala
observadas hoje. Em meio a transicao entre a fase quantica e a fase classica, nos deparamos
com o problema da medida, o qual consiste em explicar como ocorre o colapso da funcao
de onda neste contexto. Uma solucao proposta foi a teoria de colapso por localizacao
espontanea, a qual mostrou-se vidvel e de acordo com as observacoes atuais. Ao estudar o
regime inflacionario em baixas energias, podemos analisar o confinamento de férmions na
matéria taquidnica e a correlacao entre a temperatura de confinamento e a temperatura

de reaquecimento na transi¢do inflacao-radiagao.

Palavras-chave: inflacdo. problema da medida. Confinamento de férmions.



Abstract

In this thesis we approach the spontaneous location collapse model in the tachyonic
inflation theory. After a brief immersion in the standard cosmological model, we enter the
theory of inflation driven by a tachyonic scalar field, which, while generating the initial
expansion, its fluctuations in vacuum are responsible for the emergence of primordial
perturbations, necessary for the formation of large-scale structures observed today. In
the midst of the transition between the quantum phase and the classical phase, we are
faced with the measurement problem, which consists of explaining how the collapse of
the wave function occurs in this context. A proposed solution was the theory of collapse
by spontaneous location, which proved to be viable and in accordance with current
observations. By studying the inflationary regime at low energies, we can analyze the
confinement of fermions in tachyonic matter and the correlation between the confinement

temperature and the reheat temperature in the inflation-radiation transition.

Keywords: inflation. measurement problem. fermions confinement.
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Introducao

O advento da cosmologia moderna, conhecido como modelo padrdo da cosmologia,
é baseado na renomada teoria da relatividade geral, apresentada por Albert Einstein em
1915 e publicada em 1916 (EINSTEIN, 1916). Os elementos fundamentais do modelo
cosmologico sao o principio cosmologico, que estabelece que o universo ¢ homogéneo e
isotropico em largas escalas, e as equacgoes de Finstein, que estabelece a relagao entre
contetido material e geometria do espaco tempo. Por intermédio desses principios, podemos
descrever a evolugao do universo desde o passado até o futuro e, possivelmente, o estado
inicial deste. A base fenomenolégica que se seguiu com a descoberta da radiag¢do cosmica
de fundo na faixa de microondas (PENZIAS; WILSON, 1965), em 1964, veio a trazer uma
importante confirmacao experimental para o modelo do Big Bang, modelo este que prevé
que o universo originou-se de um estado muito quente e denso e cuja expansao afetou a
estrutura do espaco tempo. Contudo, o modelo do Big Bang apresentou alguns problemas,
tais como o problema do horizonte, o problema da planura, o problema dos monopolos
magnéticos, entre outros, os quais tiveram solucao proposta por Alan Guth, em 1981, com
o modelo inflaciondrio (GUTH, 1981).

O mecanismo inflacionario, além de solucionar os problemas mencionados, possibilita
o estudo das perturbagoes cosmoldgicas primordiais, que sdo flutuagdes do vacuo que
atuam como as sementes das estruturas em largas escalas que observamos hoje. Estas, ao
ultrapassar a era da radiagdo, deixa assinaturas na radiagdo cosmica de fundo, permitindo
uma comprovacao experimental. Em cendrios mais simples, a inflagdo ocorre quando um
campo escalar rola lentamente para o minimo do seu potencial, o que causa uma expansao
exponencial do fator de escala com o tempo e, ao mesmo tempo, produz perturbagoes de
densidade com um espectro de poténcias quase invariante com a escala. Entre os varios
campos escalares utilizados, daremos énfase ao campo taquionico, que aparecem em varios

contextos, tal como na Teoria das Cordas.

O taquion é uma particula hipotética cuja velocidade excede a velocidade da luz.
Embora nao seja possivel acelerar uma particula com massa até que ela atinja ou ultrapasse
a velocidade da luz, segundo a Teoria da Relatividade Especial, esta nao impede a existéncia
de particulas com velocidade superior a da luz em seu estado natural. Os modelos com
campo taquidnico possuem um termo cinético nao candnico, ou seja o termo cinético possui
altas derivadas (M.; L., 1934) e sdo usualmente chamados de k-inflagio (ARMENDARIZ-
PIC6N; DAMOUR; MUKHANOV, 1999). No tratamento da Teoria Quantica de Campos,
taquions sao entendidos como uma instabilidade do sistema, ao passo que, em teoria das
cordas a acao efetiva resultante do decaimento de D-branas gera modos taquionicos que se

comportam como um campo escalar (SEN, 2002a; KLUSON, 2000). Tal descrigdo pode ser
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utilizada para descrever o universo inflacionario e o surgimento das flutuacoes primordiais,
estas, por sua vez, passarao de um regime quantico, em seguida um regime semi-classico até
se tornarem perturbagoes classicas, responsaveis pela formacao das estruturas no universo
observavel. No entanto, essa passagem da fase quantica para a fase classica traz a tona o
chamado problema da medida: flutuacdes homogéneas descritas por um estado quantico
colapsam e se tornam inomogéneas, descritas por uma perturbacao. A origem do problema
remonta estudos mais gerais sobre a interpretacao de Copenhaguem e a mecanica quantica
(ZUREK, 2003; KRISTIAN, 2009; PEIERLS, 1991).

Neste trabalho, vamos investigar a ocorréncia do colapso da funcao de onda na
inflagdo taquionica através do colapso por localizacao espontanea, um dos modelos de
colapso mais aceitos atualmente e que descreve o colapso como uma modificagao da equagao
de Schrodinger e, por consequéncia, tratando uma evolucao temporal modificada. Dada a
relagdo entre as perturbagoes e o espectro de poténcias, é possivel obter a modificacao
deste dltimo e, com isso, relacionar fenomenologicamente o parametro de colapso e os
indices espectrais, que sao medidos pelo Planck. Portanto, esse trabalho esta organizado da
seguinte forma: no capitulo 1 faremos uma revisao acerca do modelo cosmoldgico padrao e
os motivos que levaram ao estudo da inflagao do universo. No capitulo 2 é inserida a inflagao
taquionica , desde a sua derivagao a partir da teoria das cordas, a condensagao em teorias
D-branas, o modelo efetivo que descreve inflagao, a inflacdo slow-roll e possiveis potenciais
que concordam com as observacoes atuais. No capitulo 3 trataremos das perturbagoes
cosmoldgicas a niveis escalar, vetorial e tensorial, a fim de obter os espectros de poténcias
e os indices espectrais, além de verificar fenomenologicamente os potencias descritos no
capitulo 2. No capitulo 4 daremos énfase ao problema da medida, sua origem e implicagoes,
tanto na mecanica quantica como na inflagdo. No capitulo 5 é introduzido o modelo de
colapso por localizacao espontanea e sua correlagdo com as obervagoes. No capitulo 6
estudaremos o confinamento de férmions no cenario em que a inflagdo se encerra e ocorre
o reaquecimento, possibilitando a transicao do cenario inflacionario para a era da radiagao.

E, finalmente, apresentaremos nossas consideragoes finais e perspectivas.

Em todo o trabalho adotamos a assinatura da métrica como (—,+,+,+) e h =
C = ]fB =1.



Parte |

Inomogeneidades no Universo: A Inflacao

Taquionica
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1 O Universo inflacionario

A inflagdo primordial, introduzida pela primeira vez por Guth em 1981 (GUTH,
1981), foi amplamente estudada nas tltimas décadas, fornecendo uma imagem sélida
dos primeiros estagios do universo. Sua ocorréncia acontece antes da nucleossintese, a
geracao dos elementos leves, de modo que o modelo do Big Bang subsequentemente da
uma descricao essencialmente correta do universo. Neste cenario, o universo passa por
uma expansao espacial rapida e acelerada, que rapidamente dilui todos os contetudos
nele presentes e faz com que todas as regioes se conectem causalmente. Neste capitulo,
revisaremos o modelo padrao da cosmologia, sua ocorréncia, seus problemas e a solucao

inflacionaria que descreve com sucesso os momentos iniciais de nosso universo.

1.1 O Principio Cosmoldgico

O principio cosmolégico afirma que nés nao ocupamos uma posicao privilegiada
no Universo, ou seja, observadores na terra mediriam as mesmas propriedades do Uni-
verso independente de sua localizacao. A este principio estao associados os conceitos de
homogeneidade e isotropia do espaco. Evidéncias observacionais como, por exemplo, a
analise do catalogo de galdxias disponibilizado pela equipe do Sloan Digital Sky Survey
(Blanton, 2017), mostram que a distribuicao de galdxias é homogénea em escalas maiores
que 300 milhoes de anos luz, o que mostra a homogeneidade em grandes escalas, enquanto
que dados da temperatura da radiacao césmica de fundo evidenciam que o Universo é
isotropico (PLANCKVII, 2020). Isso implica que a geometria do espago deve ser descrita
por uma métrica que é globalmente homogénea e isotrépica. Tal métrica foi derivada
separadamente por Friedmann (FRIEDMAN, 1922), Robertson (ROBERTSON, 1935) e
Walker (WALKER, 1937), chamada métrica FRW, e dada por:

2

2 _ 2 2

—i—rde?] : (1.1)
onde a(t) é o fator de escala e r e € sdo a coordenada radial e o dngulo sélido, respec-
tivamente, do sistema de coordenadas esférico. A constante K esta relacionada com a
curvatura espacial, correspondendo a universo aberto (K = —1), universo plano (K = 0) e
universo fechado (K = +1). Aqui ds representa a distancia infinitesimal entre dois eventos
separados no espago tempo e é dependente do tempo proprio no qual é medido. Isso é
esperado em um Universo em expansao ou contragao, uma vez que as distancias préprias
irdo mudar com o tempo, embora as coordenadas (coméveis) ndao mudem seus valores.
Ao lidar com separacoes finitas, o problema de calcular distancias préprias geralmente

¢é bastante desafiador. No entanto, o problema pode ser simplificado fazendo-se uso da
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homogeneidade das hipersuperficies tipo espaco. Dados dois pontos em tal hipersuperficie,
podemos sempre escolher um deles para ser a origem das coordenadas. O outro estara,
entao, em algum valor da coordenada comovente r = y, em uma direcao fixa, especi-
ficada por valores de # e ¢. Nesse caso, os dois pontos estao ligados por um caminho
puramente radial que sempre serd um caminho geodésico. Ao longo do caminho radial

temos dfl = d¢ = 0 e a distancia serd dada por

s(t) = /Oxﬂf(;{)jg)l/?' (1.2)

Se K é +1, 0 ou -1, teremos valores bem conhecidos:

a(t)sinT'y se K = +1,
s(t) = qa(t)x se K=0, (1.3)
a(t)sinh 'y se K = —1.

Essas trés relagoes sao ilustradas na Figura 1. Podemos notar que todas se comportam
de modo similar para pequenos valores de y, contudo diferem préximo de y = 1, ponto
no qual sin~! y diverge. Essas diferencas sdo, naturalmente, o resultado da curvatura

intrinseca das hipersuperficies.

1.6 T T T T T

14 - -

sfalt)

0.4

0.2 1

0 I I I 1 1
0 0.2 0.4 X 0.6 0.8 1 1.2

Figura 1 — A relacao entre a distancia prépria e a coordenada radial comovente para os
casos K = +1,0,—1.

Apesar de obtermos o valor de s, na pratica ndo medimos diretamente seu valor,
ao invés disso, medimos o quao rapido a distancia prépria entre observadores muda como
resultado de uma expansao ou contracao. Definindo a velocidade radial prépria como sendo
a taxa de mudanca da distancia propria em relacao ao tempo codsmico, temos

ds 1da

%— adtS, (14)
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em que trocamos x por s/a. Escrito de outra forma,

ds
b= = H(D)d,. (15)
onde d, = s representa a distdncia prépria e H(t) é o parametro de Hubble, definido pela
relacao
H(t) =2, (1.6)
a

com a = da/dt. A equacao (1.5) nos diz que, em qualquer tempo césmico ¢, todo observador
fundamental estd movendo-se radialmente em relacdo a todos os outros observadores
fundamentais em uma velocidade propria que é proporcional a distancia propria que os
separa. Podemos relacionar isso a uma caracteristica da expansao chamada redshift. A luz
que recebemos ¢ esticada devido a expansao, logo, se uma onda eletromagnética é emitida
em um tempo t.,, e com comprimento de onda \.,, e recebida na terra em um tempo %y e

com comprimento de onda A,.., entao

1
)\em = &)\rec = 7)\rec> (17)
e entdo podemos escrever o redshift
Arec — A 1
tem = rec em _ N 17 1.8
Z(tem) . — (1.8)

o que significa que podemos relacionar o fator de escala do universo com o redshift, isto é
1

T 1tz

que permite trabalhar com o redshift ao invés do fator de escala e é muito utilizado nos

a (1.9)

modelos cosmologicos para medir distancias no universo.

Na década de 1920, medindo a velocidade radial de galaxias, Edwin Hubble observou
que a maioria dos desvios espectrais é para o vermelho, indicando que as galdxias estao
afastando-se umas das outras. Ele concluiu que o pardmetro definido em (1.6) é constante,
de modo que a velocidade de recessao é diretamente proporcional a distancia de afastamento

(HUBBLE, 1929). Assim, ele expressou a lei que leva seu nome na forma
v = Hyd, (1.10)

onde a constante Hy = H(ty) tem dimensao do inverso do tempo e sua estimativa é um
valor aproximado para a idade do universo. Na Figura 2 temos os dados obtidos por
Hubble em 1929, o que lhe conferiu um valor estimado de Hy = 500 km/s/Mpc, valor cerca
de sete vezes maior do que o medido atualmente. Os dados atuais obtidos pela missao
Planck da ESA (agéncia espacial europeia) (PLANCKVI, 2020) fornecem um valor atual
da constante de Hubble dada por:

Hy = (67.66 + 0.42) km/s/Mpc, (1.11)

com nivel de confianca de 68% CL.
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Figura 2 — Diagrama original de Hubble acerca da relagao velocidade-distancia entre
galaxias. Fonte: (HUBBLE, 1929).

1.2 Equacoes de Campo

A Teoria da Relatividade Geral é uma teoria geométrica da gravitacdo em que

a gravidade é uma manifestagao da curvatura do espago tempo, causada pela presenca

de matéria ou energia. A dindmica da geometria pode ser obtida a partir da agao de
Einstein-Hilbert:

M2

Spw = TP/d‘*a: V=g (R—2A), (1.12)

onde k2 = 87G = Mg, g ¢ o determinante do tensor métrico, A é a constante cosmolégica

e R = ¢g"R,, ¢ o escalar de Ricci, dado pela contracao do tensor de Ricci. Por outro lado,

o conteudo material do Universo pode ser obtido pela acao geral
S = /d% e (1.13)
que inclui matéria ordinaria ou campos escalares. A acao total
S = Sgpy + S (1.14)

descreve, portanto, a dindmica da expansao do Universo e é o ponto de partida para a

cosmologia moderna.

Considerando a métrica g, (r) como um campo gravitacional externo, podemos

aplicar o principio da minima acao,
05 =0, (1.15)

para derivar as equagoes de campo. Dessa forma, temos

5S = z\gg / d'z 5 (V=gR) — 208y/—g] + / d'w8 (V=gLu) - (1.16)
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Para o calculo das variagoes, vamos considerar as relagoes vilidas para um tensor Aj geral:

AAY| = NA = P04, Al AL AT AS (1.17)

BACA = €¢,,5, AGATAS . (1.18)
Logo, diferenciando (1.17) temos
AldA = €%€,,5,4d( Al) A4 AT AL (1.19)
substituindo (1.18) em (1.19), obtemos
41dA = 4(3!) AT Ad(AL) (1.20)
portanto
dA = AAd(AL), (1.21)

de modo que se nosso tensor A7 for g, temos

dg = 99,.dg"" , (1.22)
e, portanto,
1 dg 1
N—g=———F==—=vV—99.,09". 1.2
V=g N A (1.23)

Para a variagao do escalar de Ricci
OR = R,,09" + g""0R,. (1.24)
vamos usar a identidade de Palatini
0R, = Vaol'y, —V, 00, (1.25)
que nos leva a relagao
V=99"0 Ry, = V=gV (¢"0T5,) — V=9V, (g"01%,) . (1.26)

Pelo teorema de Gauss esta expressao anula-se no contorno, entao

SV/=9R) = V=3 (R~ 50uR) 9" (1.27)

Por fim, temos

oL, 1

— gyuﬁm) 59" (1.28)

5 (v=an) = v (G
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Inserindo (1.23), (1.27) e (1.28) em (1.16) obtemos

M2 v 1 174
[ v=g (R - g,wR—i—AgW> 59 + [ e /=g ( - Zg,wﬁm> 59"
e, aplicando o principio da minima acdo 0S = 0, obtemos as equagoes de campo de
Einstein:
1
G'L“j + Ag‘wj == WT’MV y (129)
P
onde definimos G, = R, — %gw,R e

8£
Tw=— (9 o GuwLom - (1.30)

é o tensor energia momento. A correspondéncia (1.29) mostra que o contetido material
do universo causa uma curvatura no espago tempo e vice-versa. Comumente utiliza-se a
forma mista da equacao de Einstein, isto é
Gl + Aol = ! "
+ W o (1.31)
cujas componentes podem ser obtidas ao inserir-se a métrica (1.1) em (1.31). As compo-

nentes do tensor de Einstein sdo:

3K
0 _ 2
GO — —3H - ?
) K )
i 2 7
G = —(H +a+c12)5j’ (1.32)

onde 7 e j sdo os indices espaciais, variando de 1 a 3, o indice 0 corresponde a parte

temporal da métrica e o parametro de Hubble é dado por H = a/a.

Para encontrar a forma do tensor energia momento vamos considerar um observador
movendo-se com o fluido material perfeito com densidade p, pressao p e quadri-velocidade

u,,. O tensor energia momento ¢ dado por
TF = (p + p)u'u, + pot (1.33)

onde, para um observador em repouso com relacao ao fluido temos ug = —1 e u; =0, e
consequentemente T+ = diag(—p, p, p,p), de modo que, se p e p ndo sofrerem variagao

espacial, esta forma do tensor T# é consistente com a homogeneidade e isotropia.

Substituindo as componentes do tensor energia momento e do tensor de Einstein

(1.32) na equagao (1.31), obtemos

2\ 2 K A
H? = (a) N 1.34
a 3M2 a? + 37 (1.34)
a 1 A
© = 1.
" 6M2(P+3p)+3, (1.35)



Capitulo 1. O Universo inflaciondrio 23

chamadas equacdo de Friedmann e equacgdo da aceleracao, respectivamente.

Na auséncia de curvatura e constante cosmolégica (K = A = 0), a equagao de
Friedmann nos dé4 uma relagao direta entre a taxa de expansao (medida pelo pardmetro
de Hubble) a densidade de energia, o que significa que a presenca de energia no Universo
causara expansao ou contracao deste. Similarmente, a equagdo da aceleragdo nos mostra

que, para A = 0, o universo é acelerado quando p+3p < 0 e desacelerado quando p+3p > 0.

A conservacao do tensor energia momento,

Vv, =0,T"+ FZ/\T;\ — erT; =0, (1.36)

nos da a equacao da conservacao da energia
p+3H(p+p)=0, (1.37)

que ¢ a equagao da continuidade para um fluido no sistema comével. Em geral, admite-se
que a pressao depende exclusivamente das caracteristicas do seu componente, isto é, p = wp,
onde w depende do tipo de componente que domina a expansao. Para w constante, a
solucdo da equagao (1.37) é dada por

—3(14w)
a ) , (1.38)

pla) = p; (a
onde p; é o valor inicial de p quando a = a;. A densidade depende, portanto, da componente,
cujas mais conhecidas sio matéria (poeira) com w = 0, de modo que p,, &< a~3, radiagao,
para a qual temos w = 1/3, temos p, oc a~* e constante cosmolégica, onde w = —1, para a
qual py = constante. Para identificar o efeito da curvatura e da constante cosmoldgica,
podemos escrever a equacao de Friedmann na forma

1

2
H* = Ptotal =

[om + pr + pic + pal (1.39)
302

1
3M2
onde pyta € a densidade total do Universo, px ¢ a densidade de curvatura e py é a

densidade da constante cosmolégica. Assim, seja a densidade critica do Universo
Perit = 3MZHE (1.40)

onde Hj é o valor atual da constante de Hubble e considerando 2 = p/pe.i: a fracao do

universo contida em cada componente, podemos ainda reescrever a equacao (1.39) na

forma
Q Q Q
2 2 | %2mo r0 K0
H :HO [Cﬁ+ a4 +a2+QA0‘| 5 (141)
ou, em termos do redshift a = 1/(1 + z), temos
H? = H [Qo(1+ 2)* + Qo1 + 2)" + Qio(1 + 2)* + Qno] (1.42)

com estimativas atuais €2,,0 = 0.3111 £ 0.0056 e Qgo = 0.007 + 0.0019 do Planck 2018
(PLANCKVI, 2020).
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1.3 Componentes do Universo

No modelo cosmolégico padrao, as principais componentes sao a radiacao, a matéria
e a era atual da energia escura, que evoluem de maneira diferente. Dadas a equagao de estado
(1.38) e a equagao de Friedmann (1.42) entdo, para cada era teremos comportamentos

distintos.

1.3.1 Radiacao

A radiacao pode ser modelada como um gas de fétons, com equagao de estado

1
.= pr, 1.43
pr =3P (1.43)
ou seja w, = 1/3. Logo
pr = proa” (1.44)

e, de (1.41), obtemos a evolugao do fator de escala

a(t) = (t)m , (1.45)

trO

em que definimos t,qg = (2Hyv/Q,) . Nesta era o campo de radiagao, possuindo altas
temperaturas, impossibilitava a formagao de atomos, algo que ocorre apés o chamado

desacoplamento da radiagao com a matéria

1.3.2 Matéria

A componente de matéria é divida em matéria barionica e matéria escura fria. A
equagao de estado é a dada na forma de um gas nao relativistico com pressao nula e
wm = 0. De (1.38) temos

Pm = Pmoa@”" (1.46)
e o fator de escala evolui no tempo de acordo com a relagao

t

a(t) = ()1/2 , (1.47)

tmO

com tmo = 2/(3Hov/Qmo), em que 2,0 = Qpo+$e0, isto é, carrega as componentes barionica
e matéria escura fria. A medida que o universo se expandiu, o mesmo esfriou, permitindo
assim que atomos de hidrogénio formados se mantivessem, periodo este chamado de
recombinacao. Uma vez que se deu a recombinacao, ha uma quantidade muito menor de
elétrons livres no universo. O desacoplamento é o periodo em que o pardmetro de Hubble

fica maior do que a razao com que os fétons sofrem espalhamento pelos elétrons, o que
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permitiu a formagdo dos primeiros elementos. Chegamos entao a tltima superficie de
espalhamento, em que os fétons sofreram seu ultimo espalhamento devido a elétrons livres
e formaram a partir dai um fundo de radiagdo chamado radiacao césmica de fundo (RCF).
Atualmente muitas medigoes sao feitas acerca da RCF, uma vez que esta fornece uma

ampla janela de observagoes do universo primordial (CHALLINOR, 2012).

1.3.3 Energia Escura

A descoberta da expansao acelerada do universo levou a busca da energia escura,
um tipo de fluido que causa aceleragao da expansao e que nao é interagente com a matéria
conhecida. Uma tentativa de solugao foi a inclusao da constante cosmoldgica nas equagoes
de campo. Esta componente possui uma equacao de estado wy = —1, o que leva a uma
pressao negativa, acarretando assim em uma expansao acelerada, com o fator de escala
evoluindo na forma a(t) o« expHt. Este é o modelo mais simples que tenta explicar a

expansao atual.

1.4 Problemas do Modelo Cosmoldgico e a Inflacao

(i) Problema da planura: consiste em explicar o motivo pelo qual a densidade total
de energia do universo ¢é igual a densidade critica. Para entender como isso ocorre,

vamos escrever a equacao de Friedmann (1.39) na forma

K
Q-1=—0s. (1.48)

O parametro |2 — 1| cresce nas eras da radiacao e da matéria e, dado que hoje Q ~ 1,

entao (2 deve ter um ajuste muito fino para conseguirmos um valor inicial tao preciso.

(ii) Problema do Horizonte: A distribuicao observada do fundo de microondas revela
uma grande isotropia. O problema, no entanto, é que estas regioes distantes nao
teriam condicoes de ter tido contato causal antes da época em que a radiacao se
desacoplou da matéria (dltima superficie de espalhamento). Em outras palavras, o
problema do horizonte aponta que diferentes regioes do universo nao "entraram em
contato'entre si por causa das grandes distancias entre elas, mas, no entanto, tém a
mesma temperatura e outras propriedades fisicas. Isto nao deve ser possivel, uma vez
que a transferéncia de informacao (ou energia, calor, etc.) pode ocorrer, no maximo,
a velocidade da luz. Em outras palavras, por que o universo ¢ tao homogéneo e

isotrépico?

(i) Problema dos monopolos magnéticos: Nas teorias de grande unifica¢ao é pos-
tulada a existéncia de reliquias tais como os monopolos magnéticos, que aparecem

devido a quebra de simetria logo apds a era de Planck. E conjecturado que a massa
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desses monopolos é muito grande. Assim, a medida que o universo esfriou, a interacao
desses monopolos cessou, mantendo-se estavel. O resultado seria uma abundéncia de

monopolos magnéticos, o que nao é observado.

Proposta inicialmente por Alan Guth (GUTH, 1981), a teoria da inflagao traz a
ideia de que o universo primordial passou por um periodo no qual houve uma expansao
exponencial, impulsionada por um campo escalar (chamado inflaton) e capaz de diluir a
curvatura inicial do universo, resolvendo o problema da planura, e expandir drasticamente
o horizonte, permitindo o contato causal de regides distantes, o que resolve o problema do
horizonte. Além disso, os monopolos sdo separados por uma escala de comprimento dada
pelo produto da velocidade de propagacio (¢) com o tempo de Hubble (Hy '), ou seja, a
densidade dos monopolos decai com o volume de Hubble, de modo que ha uma diluicao

dos monopolos causada pela rapida expansao.

Por ser um periodo de expansao acelerada, o fator de escala possui uma taxa de
crescimento positiva, ou seja, @ > 0. A equacao da aceleracao, dada em (1.34), nos diz
que p + 3p < 0, o que significa um parametro de estado w < —1/3, isto é, a inflacao é
realizada por um fluido com pressao negativa. Um dos mecanismos que descrevem este
periodo é dado por meio de um campo escalar que, sob algumas condicoes, é capaz de
gerar um potencial com o comportamento de uma constante cosmolégica. Neste sentido,
consideramos a densidade de energia do universo primordial sendo dominada pelo campo
escalar ¢, chamado de “inflaton” e descrito por um potencial V(¢). Uma vez que a fisica
da inflagdo nao pode, ainda, ser testada em um acelerador de particulas aqui na terra,
devido a escala de energia extremamente alta, a forma do potencial V' (¢) é relativamente

desconhecida, o que da a possibilidade de varios modelos serem testados.

A acdo para o campo escalar, minimamente acoplado a gravidade é dada por

M? 1
&W—/&%ﬁg[;R—ﬁW%ww—vwﬂ, (1.49)
cuja variagdo em relagdo a métrica nos fornece o tensor energia momento:
1
T = 000, = s | 597 0u0,6 + V(9)] (1.50)

e cujas componentes sao T = diag(—p, p, p, p), onde
1.
po = 36+ V()

1.
s = 58 =V(9) (151)
sao a densidade e a pressao, respectivamente. Com isso as equagoes de Friedmann podem

ser escritas na forma

2o P 1 L
H -~ 3M2 3M2 <2¢ +V(¢)>

(0 = V(9), (1.52)

p p
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as quais estabelecem uma relagdo entre o campo escalar e o fator de escala. A dindmica

do campo escalar é dada pela equagao
¢+3Ho+V, =0, (1.53)

na qual V, = 0V/0¢. O segundo termo da equagdo acima atua como um termo de atrito,

de tal modo que o potencial é minimizado.

Uma condi¢ao importante para haver inflacao é a rolagem lenta do campo escalar
em torno do potencial suficientemente plano até alcancar o estado de minima energia.
Para isto, devemos ter

12

o <Vig) e 6] < 3H]|9], (1.54)

chamadas condigoes slow-roll. Das equagoes (1.52) podemos escrever

. d iz
H=--H*=— 1.55
enquanto que
a 2
-=H(1-¢), (1.56)
a
onde definimos o primeiro parametro slow-roll
b

de modo que a inflagdo ocorre enquanto € < 1 e encerra-se em € = 1. Portanto, segundo as

condigdes slow-roll, as equagoes (1.53) e (1.52) sao escritas na forma

Yo

b ~ ~37 (1.58)
%4
H?> ~ —— | (1.59)
3M}3
e com isso obtemos
H  3¢?
que, em termos do potencial, pode ser escrito
M2 V 2
108 oy

que equivale a primeira condigao slow-roll. Um segundo parametro, que equivale a segunda

condicao slow-roll ¢ dado por

n= M; (@) . (1.62)
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de modo geral, ¢ caracteriza inclinacao e 7 caracteriza curvatura do potencial.

Uma outra quantidade importante a ser definida é o niimero de e-folds, N, que nos

diz a quantidade de vezes em que a poténcia do fator de escala cresce com o fator e:
af
N =In (af) = [ Har. (1.63)
a; a;

Em termos do potencial, temos

or H 1 oV
N={"2dp= 7/ L do, 1.64

onde ¢, é o valor do campo escalar para algum valor inicial de N. Em geral a descri¢ao do
regime inflacionario é dada através destes parametros, os quais sao relacionados a outros

parametros que podem ser medidos pelas observacoes, como veremos mais adiante.
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2 A Inflacao Taquionica

Dentre os modelos que descrevem a expansao inflacionaria, os inspirados em teoria
de cordas sao muito considerados na cosmologia atual, ja que a inflagdo ocorre proxima da
escala de Planck (GAROUSI; SAMI; TSUJIKAWA, 2004). Alguns destes modelos utilizam
o campo taquionico, um campo escalar associado a D-branas, onde a inflagdo é descrita por
uma corda aberta descrevendo a posigao da brana nas dimensoes extras (DVALI; TYE,
1999). Uma das caracteristicas apresentadas pela inflagdo taquidnica é sua generalidade,
se comparada com a teoria da inflacao usual, uma vez que apresenta um termo cinético
com derivadas de ordem mais alta. Partindo da teoria de branas, vamos encontrar uma
teoria do tipo Dirac-Born-Infeld (DBI), na qual o campo taquiénico pode assumir uma
rolagem lenta, necessaria para tornar a inflagdo possivel. Neste capitulo analisaremos essa

teoria, obtendo os pardmetros necessarios para a descri¢ao inflacionaria.

2.1 Taquions

O primeiro argumento tedrico sobre a possibilidade de existéncia de particulas com
momento tipo espago pode ser encontrado em um artigo de Wigner, no qual a classificagao
de representacoes unitarias irredutiveis do grupo de Poincaré foi feita pela primeira vez
(WIGNER, 1939). Ele mostrou que as equagoes da mecanica quantica correspondentes
a tais representacoes unitarias descrevem particulas com massa de repouso imaginaria
movendo-se mais rapidas do que a luz. As particulas foram denominadas tdquions e tanto a
descrigao cinematica (BILANIUK; DESHPANDE; SUDARSHAN;, 1962) quanto a descrigao
via teoria quantica de campos (FEINBERG, 1967) foram teorizadas.

Essas proposi¢oes imediatamente encontraram fortes objecoes relacionadas ao prin-
cipio da causalidade. A primeira devido ao fato de que, ao usar taquions como portadores
de informacao, pode-se construir um laco causal, tornando possivel a transferéncia de
informagoes para o tempo passado de um observador, o que é incompativel com o principio
da causalidade da teoria da relatividade especial (NEWTON, 1967). A segunda ¢é devida a
instabilidade do vacuo que, devido a sua configuragao, torna impossivel a existéncia de
taquions como particula (FANCHI, 1990).

Felizmente, ambos os problemas mostraram-se mutuamente conectados e algumas
abordagens foram feitas combinando a hipétese do tdquion com a cosmologia moderna,
que estabelece o referencial comével, em que a distribuicdo da matéria no universo, bem
como a radiacao coésmica de fundo, sao isotrépicas. No referencial comovente os taquions
sao responsaveis pela propagacao dos sinais através do espaco. Esses sinais acabam sendo

ordenados pela causalidade retardada no referencial. Por exemplo, taquions poderiam ter
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sido criados juntamente no inicio do universo, ou entao serem criados por algum processo
quantico similar ao processo de criacao de pares de particulas-antiparticulas. Em qualquer
caso a velocidade dessas particulas seria, em toda a sua existéncia, sempre maior que a da
luz — nao ha nisso qualquer contradicao com a teoria da relatividade, ja que ninguém teve

de acelera-las!

Além disso, em paralelo com a ordem causal da propagacao do taquion, é possivel
obter um vacuo taquidnico estavel que apresenta o minimo do hamiltoniano e parece, no
referencial comovente, ser um conjunto de taquions na camada de massa com energia zero,
mas momento finito, propagando-se isotropicamente. Os limites deste vacuo confina os

taquions acausais.

2.2 Condensacao taquibnica

Os modelos de Randall-Sundrum (RSI e RSII) pertencem a classe de modelos
de brana, que sao baseados na ideia de que a matéria ordinaria esta confinada em uma
hipersuperficie, chamada brana, localizada em um espaco tempo possuindo dimensoes
extras, conhecido como bulk (RANDALL; SUNDRUM, 1999a; RANDALL; SUNDRUM,
1999b). Embora o modelo RSI tenha sido proposto inicialmente como uma solugao do
problema da hierarquia (a discrepancia entre a for¢a da gravidade e as demais forgas) em
fisica de particulas, ao introduzir uma dimensao extra compactificada em um circulo, o
modelo mostrou-se plausivel para estudos em outras dreas como astrofisica, buracos negros
e cosmologia. O segundo modelo de Randall-Sundrum (RSII) consiste em uma brana com
tensao positiva e prevé um mecanismo para localizar gravidade sem a compactificacao da
dimensao extra (RANDALL; SUNDRUM, 1999a). Uma segunda brana movendo-se no
bulk comporta-se efetivamente como um taquion (BILI¢; TUPPER, 2014), o que levou a

investigagoes mais amplas sobre o papel de tais particulas na cosmologia moderna.

Nos 1ltimos anos temos visto um progresso dramatico no entendimento de aspectos
nao perturbativos em teoria das cordas (NATHAN, 1994; POLCHINSKI, 1996; DUFF,
1996). Um importante objeto nessas investigagoes tem sido as branas de Dirichlet (ou
D-branas), estados nao perturbativos nos quais existem uma corda aberta e nos quais
cordas fechadas, incluindo estados Ramond-Ramond (RR), podem se acoplar. As cordas
abertas que terminam na D-brana podem ser interpretadas como modos dinamicos da
D-brana. Para calcular o espectro desses estados de corda aberta, podemos impor condigoes
de contorno de Dirichlet ao longo da dire¢ao transversal e condi¢des de Neumann ao longo

da direcdo paralela a brana. Uma D-brana com dire¢oes espaciais tangenciais p é chamada
Dp-brana (BLUMENHAGEN et al., 2009).

As teorias de corda tipo II possuem dois tipos de D-branas, as Dp-branas BPS para

p par (impar) e as Dp-branas nao BPS para p impar (par) em teorias IIA (IIB) (WITTEN,
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1996). As branas BPS sao sélitons estaveis que quebram metade das supersimetrias
espago-temporais e suas dinamicas sao descritas em teoria de campos pela acao de Dirac-
Born-Infeld (DBI) (LEIGH, 1989; CALLAN et al., 1988), e pela acao de Chern-Simons
(LI, 1996). As Dp-branas nao BPS | por outro lado, descrevem modos taquionicos de
corda aberta cuja massa faz com que a brana seja instavel no espago tempo plano. No
entanto, existem outros termos no potencial taquionico que o tornam limitado por baixo.
Consequentemente, as branas ndo BPS decaem para o minimo do potencial taquionico. Pela
conjectura de Sen, em um ponto estacionario do potencial taquionico, a energia minima
negativa mais a energia positiva da tensao da brana é exatamente zero (SEN, 1998). Por
isso as branas nao BPS instaveis no vacuo devem decair para o vacuo verdadeiro da teoria
no qual nao existem branas. Em outras palavras, nao existem solucoes de onda plana para
as equacoes de movimento linearizadas ao redor do minimo do potencial taquiénico. Além
disso, se deixarmos o campo taquidnico rolar comecando com qualquer configuragao inicial
espacialmente homogénea, ele evoluira assintoticamente em dire¢ao ao seu minimo, em vez
de oscilar em torno do minimo, de modo que a pressao tende a zero (SEN, 2002a; SEN,
2002b). Este estudo foi realizado em (SEN; ZWIEBACH, 2000) no cenario de teoria de

cordas.

De modo geral, a teoria que descreve uma D-brana ndo BPS (teoria tipo II) inclui
um vetor A, de massa nula com simetria U(1), um conjunto de escalares z* descrevendo
oscilagbes transversais, um estado taquiénico © e seus parceiros fermionicos (SEN, 2000).
A acao de baixa energia para os campos de massa nula corresponde a uma redugao
dimensional de uma teoria de Yang-Mills de dez dimensoes. Como usual em teoria de
cordas, existem corregoes de ordem mais alta o/ = [2, onde I, é a escala e comprimento
da corda. Contanto que as derivadas das forcas de campo (e derivadas segundas dos
escalares) sejam pequenas comparado a ls, a a¢do toma a forma de uma agdo do tipo
Dirac-Born-Infeld (DBI) (LEIGH, 1989; KITAZAWA, 1987):

SDBI = — / dp—HIV(@)e_g\/— det(gab + QWOé’(Fab + 8a@8b@)) s (21)

onde ¢, gy € F,, sdo o dilaton, a métrica e o tensor de Maxwell, respectivamente. O
potencial V(©) deve satisfazer condigdes especificas (STEER; VERNIZZI, 2004)

av

(©>0)<0, V(6] =)—0. (2.2)

Muitos modelos cosmoldgicos consideram um cenéario com uma D3 brana no espago
compacto, onde a inflagdo surge da interacao desta com sua anti D3 brana (KACHRU et
al., 2003). A inflagao surge entdo na configuragdo na qual a D3 brana inicia seu movimento
em direcdo a anti D3 brana. Ao atingir uma distancia critica, o campo escalar se converte
em um modo taquionico que causa aniquilagao brana-anti-brana, produzindo radiacao
(BARNABY; CLINE, 2004). A agao neste caso deve ser uma acao efetiva em 4 dimensoes
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do tipo

Sep = = [ d'2V(0) /= det(guy +0'0,00,0) (2:3)

onde desconsideramos o dilaton e o tensor de Maxwell. Podemos ainda reescrever esta

acao na forma

Sep == [ d'ay/=gV(O)1+ a’g70,00,0, (2.4)

onde fizemos o calculo do determinante. Temos entao uma acao que é uma generalizacao
da teoria usual da inflacdo com campo escalar, o que motiva a estudar mais possibilidades

dentro deste cenario.

2.3 O modelo inflacionario

A agdo mais geral para o estudo da inflacao taquionica é dada pela soma da acao

de Einstein-Hilbert com a acao efetiva:

M2
S = /d4$\/—g [QPR — V(@)\/l + a'gaﬁaa@aﬁ@] , (2.5)
cuja variagao da acao de Einstein-Hilbert em relacao ao tensor métrico ja calculamos
M2 oo 1
0Spy = 717 /d T/ —g (RW — 2gWR> dgh (2.6)
enquanto que a variagao da acao do campo taquidnico nos da
0S¢ = — / d*z {&/—gV(@)\/l + a'g?*$0,0050 + v/ —gV(@)é\/l + o/g*%0,00;0

guy(l + O/gaﬁaagaﬁ@) - O/au@al,@
2\/1 + a/g*%0,0©050

- / '/ =gV () g™ | (2.7)

de forma que o principio da minima ac¢ao nos fornece as equacoes de campo

1
GHV - WT/“,, (28)
p

onde o tensor energia momento é, portanto,

G (1 + ' g*79,0050) — '0,00,0

T, =V(O)
g \/1 + o/ g*80,0050

(2.9)

Considerando o tensor energia momento isotrépico, isto é, T# = diag(—p,p,p,p) € a
dependéncia apenas temporal do campo © = ©(t), obtemos a densidade e a pressao na

forma

(2.10)

p=-V(O)/1-aez, (2.11)
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e, logo o parametro de estado pode ser escrito como sendo

w=L - 110 = —c2, (2.12)

Pe
em que ¢ € a velocidade do som no meio, que pode ser inserida dada a presenca de
um termo cinético ndao canénico (KHOURY; PIAZZA, 2009). Para obter a equagao da

dindmica do campo escalar em si, faz-se necessario o uso da equacgao de Euler-Lagrange

0Leg 0Leg
_ P ) = 2.1
56 O (a@@) 0 (2.13)
que, aplicada a densidade lagrangiana Lo = —V(@)\/ 14 o/g*?0,0050, nos da como
resultado
— Y
\/_—g‘lvﬁ +a/g7%0,00;0 — 0, | — gV(©)a'o"® | _ . (2.14)
00 1+ a/g°%0,00,0

Assumindo uma dependéncia temporal © = O(t), obtemos

5
1—a'©2

Vo
Voo

+3HO + 0 (2.15)

e, assumindo um regime slow-roll, /0% < 1 e |©| < 3H|O|, conjuntamente com a equacao

de Friedmann, obtemos

o
3HO + Yo ~ 0,

H? % 51 (2.16)

T~ _a’V@2

Agora podemos encontrar os pardmetros slow-roll, definidos por (STEER; VERNIZZI,
2004)

H
g = I (2.17)
Ei .
Eir1 = e, (1>1) (2.18)
cujos primeiros parametros sao
2
Lo M
20/ V3
M2 [ 2Vee 3V
_ p e
g9 = o <— 72 +V3>' (2.19)
Um outro parametro importante para quantificar a inflacao é o nimero de e-folds, definido
por
ty or H o [oxV?
N (O, 0 :/ Ht)ydt = [ Zdo = 4o, 2.20
©r.05) = [ Hir= [T 50 =5 [ (2:20)
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em que O é dado quando £1(0y) ~ 1, ou seja, no fim da inflacdo. A medida do niimero
de e-folds depende da equacao de estado durante a transicao entre a inflacao e as eras da

radiacao e da matéria e um valor aceito atualmente é de N ~ 50—60 para inflagao.

Na préxima secao aplicaremos a inflagao slow-roll para alguns possiveis potenciais

que podem descrever o comportamento do campo taquionico.

2.4 Potenciais taquionicos

Nesta se¢ao analisaremos o regime inflacionario dirigido pelo campo escalar descrito
pelos potenciais secante hiperbolica quadrdtica e beta exponencial, a fim de obter os
parametros slow-roll e nimero de e-folds, necessarios para uma descri¢ao fenomenoldgica
da teoria. O primeiro potencial ndo apresenta um estado de vacuo, motivo pelo qual é
denominado potencial vacuumless (CHO; VILENKIN, 1998), contudo o seu minimo é

localizado no infinito, o que lhe permite suportar solu¢oes do tipo vortice

2.4.1 Potencial do tipo secante hiperbdlica quadratica

Dado o potencial
V(0) = Vysech?(\O), (2.21)

cujo grafico é mostrado na Figura 3, obtemos

1 —
0.8
0.6
z
"
0.4
0.2
0 T T T T =
0 20 40 60 80 100
)
— A=0.03 — A=0.05 — A=0.07 — A=0.09

Figura 3 — Potencial secante hiperbélico para alguns valores de .
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2M, N h*(\© AM, X h*(\O 2.22
€1 = T sinh®(A\O) &9 = T cosh”(A\O), (2.22)

enquanto que
N = f2[In(tanh(AO;)) — In(tanh(\O},))] | (2.23)

onde definimos f? = o/V;/2M7A*. Considerando &1(©y) = 1, encontramos tanh(AOy) = f,

logo
f

Ve R

e, portanto, podemos escrever (2.23) na forma

tanh(\Oy) =

tanh(\Oy) = e V77| (2.24)

Dessa maneira, podemos reescrever os pardmetros (2.22) em termos de p e N utilizando

as defini¢oes anteriores.

g = 2}2 [coth (?;) — 1] (2.25)
€y = le [Coth (?;) + 1] ) (2.26)

cujo comportamento em funcao de N é mostrado na Figura 4. Na inflagdo usual, o potencial

1 N
—_ 10 20 30 40 50 60 70

0.8 -0.1

0.6 -0.3

0.4

0.2

0 10 20 30 40 50 60 70
N

Figura 4 — O comportamento dos pardmetros slow-roll (2.25) (a esquerda) e (2.32) (a
direita).

equivalente é dado por

V(©) = Vysech®(A\g/M,), (2.27)
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cujos parametros slow-roll sao

_ 2X?[2cosh®(Ap/M,) — 3]

= 222 tanh?*(\¢/M,,) , , 2.28
: A (A9/M,) cosh®(Ao/M,) (2.28)
onde o fim da inflacao ocorre para um valor do campo escalar ¢; tal que
1
2 _
O namero de e-folds é dado por
1 inh*( A /M,
N=-——n (Sl,n Ao/ P)> , (2.30)
2\ sinh*(A¢ /M,
de modo que
sinh(A¢y /M, = sinh(A¢ s/ M,e 2N | (2.31)
e portanto, os parametros slow-roll podem ser escritos em funcao de N:
B 2\
C T TN 1)enn
2 — (202 — 1)etN¥
p = o] 2= )e (2.32)

1+ (202 — 1)el» | -

com o comportamento mostrado na Figura 4. Observe que este potencial leva a parametros
slow-roll negativos para valores de N entre 0 e 70, o que nao ocorre no modelo taquionico.

Portanto, modelos deste tipo nao sao comportados na inflacao usual.

2.4.2 Potencial tipo -exponencial

O potencial -exponencial, inicialmente proposto no contexto da cosmologia de
branas, ¢ uma classe de potenciais inseridos como uma generalizacao do potencial exponen-
cial usual (ALCANIZ; CARVALHO, 2007; SANTOS et al., 2018). No contexto da inflagao

taquionica podemos considerar
V(O) = Vo(1 - pre)t”, (2.33)

como uma generalizacdo do potencial exponencial, limg o V(©) = exp(—A0O), e cujo
comportamento é dado na Figura 5 para alguns valores de 3. Para o potencial (2.33) os

parametros slow-roll sao

M2 )\? M2X\2(1 —2p3)
_ _ —2-1/p _ "y _ —-2-1/8
€1(0) = Vi (1—5AO) , £9(0) T (1—p5XO) (2.34)
O numero de e-folds é dado por
NN (1= A0 7 — (1 - a0, 7 (2.35)
M2X2(1+20)
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1 1
0.8 1 0.8
0.6 0.6
r r
" "
0.4- 0.4
0.2 021
0 2 4 6 8 10 0 2 4 6 8 10
(€] (C]
[— B=0.0 — p=1.0 — B=1.5 — B=2.0] |[— B=00 — p=1.0 — p-1.5 — p=2.0|

Figura 5 — O comportamento do potencial S-exponencial para diferentes valores de 3, com
A= 0.1 (a4 esquerda) e A = 0.05 (a direita).

onde O é o valor de © quando a inflagao termina, i.e. £;(©) = 1. Entao
M2 )\?
1— A0, TP = 2 [1 4 2N(1 + 2 2.36
(1= 9007 = S 142N (1+29) (236)
e, portanto, podemos escrever os parametros slow-roll em func¢ao de IV:

1 2+ 48

= = 2.37
TTIYON(I+28) 2T 1+2N(1+28) (2.37)
cujo comportamento é mostrado na Figura 6 para alguns valores de [3.
Na teoria da inflacdo usual, temos (SANTOS et al., 2018)
A2 A2(1 —
€= 5 = (1-F) 5 (2.38)
2(1 = BAg/M,) (1= BAG/M,)
com o numero de e-folds dado por
o
(o) 1[0
N |2(2) _L(e 2.
[2 M, A\ M, ’ (2:39)
o5
onde ¢ é o valor do campo no final da inflacao, isto é, e(¢;) = 1, satisfazendo a relagao
YANEES
1l—— =—. 2.40
(1-22) -3 (2.40)

Como resultado, podemos escrever ¢, em funcao de N na forma

08 1 1 /1

M, px B2

+2NB (2.41)

e, consequentemente, os parametros slow-roll podem ser escritos como

1 2(1— 8)

_ _20=0) 2.42
“Tirang "TTi1xang’ (242)
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0.8

0.6

| g

0 10 20 30 40 50 60 70
N
1 - 1 I
— —
0.8 0.8
0.6 0.6
0.4 0.4
0.2 0.2
0 0 E——
0 10 20 30 40 50 60 70 0 10 20 30 40 50 60 70
N N

Figura 6 — O comportamento dos pardmetros slow-roll usual (¢ e 1) e taquidnico (¢; e
g9) em fungao do niimero de e-folds, N, para o potencial S-exponencial para
diferentes valores de 5. Em ordem, temos = 0.01 (superior esquerdo), 8 = 0.05
(superior direito), = 0.1 (inferior esquerdo), 5 = 0.9 (inferior direito).

mostrados na Figura 6 para alguns valores de f3.

As discrepancias entre a teoria usual e a teoria taquionica sdo maiores para valores
pequenos de 3 e menores a medida que § tende a 1. Isso reflete-se nos indices espectrais,
que no caso do potencial S-exponencial tende a aproximar-se a medida que o valor de

cresce, como veremos no proximo capitulo.
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3 Perturbacoes na inflacao taquidnica

A teoria da inflagdo é bem respaldada no tocante a observacao de fendmenos
conectados com as flutuagoes quanticas geradas nesse periodo, tais como a anisotropia da
RCF, as ondas gravitacionais primordiais e a estrutura em larga escala. Genericamente,
as perturbacoes primordiais podem ser decompostas em trés tipos: perturbacgoes escalar,
vetorial e tensorial. As perturbagoes escalares causam as anisotropias da RCF e a formacao
de estruturas em larga escala e sdo também denominadas modos F; As perturbacoes
vetoriais correspondem a vortices que decaem rapidamente durante a expansao do Universo
e podem ser negligenciadas em um tempo posterior; ja as perturbagoes tensoriais, isto é,
as ondas gravitacionais primordiais imprimem uma assinatura no espectro de poténcias
da RCF produzindo polarizacao do tipo modos B (SAYRE et al., 2020; JEONG; KAMI-
ONKOWSKI, 2020). Neste capitulo, estudaremos as perturbagoes inflacionérias, obtendo
o espectro de poténcias e os indices espectrais, vinculando alguns potenciais a luz das

observagoes recentes.

3.1 A métrica perturbada

No tratamento das perturbacoes vamos considerar o tensor métrico expandido em

uma base g, e na perturbagao dg,,, tal que o elemento de linha pode ser escrita como
ds® = (G + 09, )dadz” . (3.1)

A métrica de fundo g,,, espacialmente plana, homogénea e isotrépica, possui um certo
numero de simetrias que permite com que as perturbacoes dg,, sejam caracterizadas em
trés diferentes tipos: escalar, vetorial e tensorial. Em um dado instante de tempo, a métrica
de fundo é invariante sob rotagoes e translagoes espaciais. A componente dggg se comporta

como um escalar sob rotagoes, logo

dgo0 = —2A(z"), (3.2)
onde A(z") é uma fungao escalar. As componentes dgo; podem ser decompostas em

0goi = 0;B +S;, (3.3)

onde B é um escalar e S; é um vetor de divergéncia nula, 9;S* = 0. J4 as componentes

dgi; sao escritas como uma combinacao mais geral do tipo
5gij = CL2(—2D(SZ']' + 2828JE + @F] + a]E + hlj) s (34)

em que D e F sdo fungdes escalares, o vetor F; tem divergéncia nula, ;F* =0 e h;; é um
tensor de trago nulo, hi = 0 e ¢é transverso, d;h; = 0. Portanto, o elemento de linha (3.1)

pode ser decomposta em trés partes:
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i) Perturbagdes escalares: escrita como
ds® = —(1+ 2A)dt* + 20,Bdz"dt + a*(t) [(1 — 2D)d;; + 20,0, E) da'dx?  (3.5)
ii) Perturbagdes vetoriais:
ds® = —dt* + 2S;dx'dt + a®(t) [6;; + O, F; + 0;F;] da'da’ (3.6)
iii) Perturbagdes tensoriais:

ds® = —dt® + a?(t)(6;; + hij)da'da? (3.7)

3.2 Invariancia de calibre

A invariancia de calibre esta relacionada com a forma pela qual definimos as
“fatias” do espaco tempo perturbado. Ao transformar a perturbacdo em uma nova variavel
temporal, devemos escolher esta tltima como uma variavel que é insensivel frente a essa
transformacao, isto é, que seja invariante. Dessa maneira, para qualquer funcao escalar f

no espaco tempo, podemos definir uma nova funcao perturbada tal que

fii)y=f@), (3.8)
logo, para primeira ordem em At, temos
FI(#) = f(t = At) ~ (1) — AL, (3.9)

De maneira mais rigorosa podemos escrever a perturbacao de qualquer quantidade fisica
como sendo a diferenca entre o valor dessa variavel no espago tempo fisico, que é nao
homogéneo e anisotrépico, e o valor no espago tempo de fundo, que é homogéneo e
isotropico. As transformagoes de calibre sdo transformagoes de coordenadas entre dois
referenciais, o que significa que fixar um calibre é o mesmo que escolher um sistema de
coordenadas. Assim podemos generalizar o conceito aplicado para a funcao f para um

campo escalar geral ¢(z*), na forma
8¢ = dq — D,.q6x" . (3.10)
Para um tensor, vale a relacao
592”, =00, — 04902 — 9,470,027 — G,,0,027 . (3.11)
Podemos usar as transformagoes de calibre para simplificar as equagoes de movi-

mento, usando para isto combinacoes invariantes, como as adotadas em alguns trabalhos

na literatura, conhecidas como potenciais de Bardeen, dados por

d )
o = —A—%(B—aE>
1 .
¢ = —D—6V2E+B—aE. (3.12)
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Além destes, existe outra funcao invariante de calibre que descreve as perturbacoes

conhecida como perturbacao de curvatura, definida por

H
i (3.13)

onde dq é a parte escalar do tensor T2, ou seja, T = 0;0q. A perturbacio de curvatura pode

ser interpretada como uma medida da curvatura espacial das hipersuperficies comoventes

e, para aquelas em que dq = 0, reduz-se ao potencial gravitacional (.

3.3 Perturbacoes escalares

Um calibre muito utilizado é o calibre Newtoniano, onde as quantidades perturbadas

da métrica sao substituidas pelos potenciais de Bardeen na forma
ds® = —(1+42®)dt* + a*(t)(1 — 2¢)d;;dx'da’ (3.14)

de modo que as equagoes de Einstein perturbadas, 0G* = dT# /le, sao dadas por (ver
Apéndice A)

: \Y% op

6H( —2— + 6H*® = e (3.15)
. . . . 2(p — , €3,0:(P —

6H?® +4H® +2HP + 6H( +2¢ + LQO 85 — %20 = 5—7’2 (3.16)

a a M;

. o/ 590,60
(C+HD) = —"—"2 (3.17)

2M2

Uma vez que o tensor energia momento é diagonal, isto é o tensor é nulo para ¢ # 7,

obtemos

6“(9183-(@ -()=0 = &=,
o que simplifica nossas equagoes de movimento, as quais se tornam

Vi dp

H® +3H?*® — - 1
3H® + 3 > o (3.18)
. ) . op
O+ 3H?’P +2HD +4HD = 3.19
+ + + 20 (3.19)
. o/ 5950
O+ HO = 3.20
+ VR (3.20)

onde

=l p= V(@)W1 - w6? (3.21)
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(§]
5060  2M2H®
6p = @pa@Jrap@é;@ + —r—
14 1—a/'02 1 —a'62
Vo e .
5p = §p5@+a@p5@+2M;H¢, (3.22)

provenientes da perturbagao do tensor energia momento. Além destas relagoes obtidas para
as equagoes de campo, temos também outras duas relagoes advindas da perturbacao da
equacao de movimento. Uma das formas de obté-las é através da equagao de conservacao
do tensor energia momento, isto é,

9Tl +Th\T) =T, TH =0, (3.23)

w

e, aplicando os simbolos de Christoffel obtidos no Apéndice A, obtemos

. o/pOV250
5p+3H(5p+6p) — 3(p+ p)d = O“’T (3.24)

que completam nosso conjunto de equagoes perturbadas. Dessa maneira, usando o conjunto
de equacoes podemos obter a equacao de movimento para a perturbagao de curvatura na

forma
2.7 Cg 2
— - (as*R) — SVIR =0, (3.26)
onde

B \/304’Mpa(i)
V1-— a0

Transformando o tempo fisico em tempo conforme e definindo uma nova variavel v = 2R,

z

(3.27)

denominada variavel de Mukhanov-Sazaki, obtemos

7

v — 2V — o= 0, (3.28)
z
com
" 3
% ~ a2H> (2 —e + 252> . (3.29)

Em modos de Fourier, a relacao se torna

2_1/4
vy + <c§k2 — ‘1772/> v =0, (3.30)

na qual
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e cuja solucao geral é dada por

vk(n) = V=1 [Cou H{D (=cokn) + Cop H (—cokn)] (3.31)

onde H(gl)’@) () sao as fungoes de Hankel de primeiro e segundo tipo e Cy; e Cy sdo

constantes de integragao, que podem ser obtidas a partir da condicdo vxvy — vjvy = .
Adotando o vacuo de Bunch-Davies (BUNCH; DAVIES, 1978), podemos escolher Cy, = 0

e a solugao se torna

—T
v(n) = TnHél)(—Cskﬁ) : (3.32)

Temos dois limites a considerar:

e Quando csk > aH (—cgkn > 1), a fungao de Hankel se torna

2 )
HP (x> 1) ~ ,/Ee—“f—”q/?—”/‘*) : (3.33)

o que implica que a solucao se comporta como ondas planas:

e—i(cskn—qﬂ'/2—7r/4)

1
vp(n) = m )

e esse limite é chamado de sub-horizonte, no qual o comprimento fisico da perturbacao

(3.34)

¢ muito menor do que o raio de Hubble.

e Quando ¢k < aH (—cskn < 1), a funcdo de Hankel se torna

2 . s D(g) _
HWY 1) ~ | Zemim/299-3/2_~ 1) ,.—q _
g (1<) —e F(3/2)I : (3.35)
e a solugao,
1 r
o) = o2t e, (3.36)

V2csk ['(3/2)
possui este comportamento no limite chamado de super-horizonte, no qual o compri-

mento fisico da perturbacdo é muito maior do que o raio de Hubble.

Portanto, no limite sub-horizonte os modos de perturbacao de curvatura comportam-

se como |Ry| = |vk|/z, onde
1 2M2a251
oil? = 50 = (3.37)
ou seja
H? sk \’
RilP=———| = | . 3.38
R desk3 Mie, (a[—[) ( )
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Por outro lado, no limite super-horizonte temos

1 I N AN
‘Uk’2 — 22q73 (Q) (1 _ 61)21171 <C> (339)

2¢sk I'2(3/2) aH
e logo
? I2(q) ek \*
RI2 — 924—5 1 —gy)20 [ =22 3.40
| k| CskgMpggl 1—12(3/2)( 51) ol ( )

3.4 Perturbacdes tensoriais

Para perturbacgoes tensoriais, vamos considerar o elemento de linha
ds* = —dt* + a*(t)(0y; + hij)dx'da? | (3.41)

onde h;; satisfaz as condigdes hi = 0 (trago nulo) e 9;h" = 0 (divergente nulo). A equagao

para h;; em primeira ordem é dada por

hij + 3Hhy; — —2 = 0. (3.42)

A homogeneidade e isotropia da métrica de fundo permitem decompor as perturbacgoes

tensoriais em modos de Fourier na forma:

d3k 5 ik-x
hij(t,x) = Z/ e QIO (3.43)

em que efj(kz) é o tensor de polarizacao e s representa a helicidade. O tensor de polarizacao

satisfaz as condicdo de normalizacdo: €f;(k)efr (k) = 26™. Em termos dos modos de Fourier,
a equacao (3.42) pode ser expressa como

2

hi, +3Hh; + ?hk =0. (344)

Em termos da variavel de Mukhanov-Sasaki u;, = ahy, temos

L+ <k2 - Cj) up =0, (3.45)
onde
OZ/ — 242 H? (1 . 521) . (3.46)
A solucgao é dada por
u(n) = | H (k). (3.47)

Na proxima se¢gao vamos calcular o espectro de poténcias associados aos modos escalares e

tensoriais.



Capitulo 3. Perturbacdes na inflagio taquionica 45

3.5 Espectro de poténcias e indices espectrais

O espectro de perturbacoes de curvatura ou espectro de poténcias ¢ uma funcao de

correlagao entre a perturbacao de curvatura, R, entre dois pontos diferentes no espaco,

dada por
A A o dk sin(kr
(1R R I0) = [~ Lp(ge  22E). (3.43)
o k kr
que nos da
k3 9
P(k,n) = ﬁ!Rk(n)! - (3.49)
7T
Temos entao o espectro de poténcias escalar, dado por
k’s Vk 2
(k)= —|—| , 3.50
Pok) = 55 | (3.50)
onde vy, é dado pela equagao (3.30), e o espectro de poténcias tensorial, dado por
k?g U 2
k)= — | — .01
Puk) = 5 | 2] (351)

os quais permitem relacionar a teoria da inflagdo com os experimentos. Nesse sentido,
usando (3.40), obtemos

H2(1 — &) I )T
Ps(k) — (2 251) 22q76 - (Q) <C ) : (352)
T2 MZeseq I'2(3/2) \aH
que pode ser aproximado para (STEER; VERNIZZI, 2004)
5 H?
Po(k) = {1 _ < + 20) ey — 052} T , (3.53)
3 87T2M3€1 cok—aH
enquanto que o espectro de perturbagoes tensorial é dado por
2H?
E)y=[1-2(1+C —_— 3.54
Pi(k) = [1 =2(1+ C)ei] | (3.54)
onde C'=—-2+1In2+ v ~ —0.72 é uma constante e v é a constate de Euler-Mascheroni.

Sem perda de generalidade, podemos escrever

Ps(k) = As <k>n_ , (3.55)

Puk) = A (f) , (3.56)

onde A, e A; sdo os valores de Py e P, quando k = k., = aH/c,, respectivamente, e

definidos pelas relagoes

H? 21
A= s M e (3:57)
p p
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e medidos experimentalmente.

Para vincular a teoria as observagoes fazemos uso dos indices espectrais, definidos

da seguinte maneira:

n, = 1+ddh;7;s (3.58)
ro= 77? (3.59)
s = dcizsk (3.60)
ne = 1 izlﬁlzt’ (3.61)

que sao medidos por diferentes experimentos, tais como o Planck 2018 (PLANCKX, 2020),
os dados obtidos acerca das oscilagoes acusticas de barions (BEUTLER et al., 2011; ROSS
et al., 2015; ALAM et al., 2017), a colaboragao Bicep2/Keck Array X (BICEP2/KECK,
2018) sobre os modos B, o ACTPol+WMAP (WMAP, 2013) com dados do WMAP e o
SPT3G+WMAP (SPT-3G, 2021) que é um conjunto de dados provenientes dos satélites
WMAP e South Pole Telescope. Em termos dos parametros slow-roll, os indices espectrais

podem ser escritos na forma

ng=1—2e; — ey, (3.62)
r = 16¢q, (3.63)
s = —2e169 — 963, (3.64)
ny = —2eq (3.65)

para a teoria com campo taquiénico. Na teoria usual, temos (KOSOWSKY; TURNER,
1995)

ng=1—6e+ 27, (3.66)

r = 16¢, (3.67)

as = 16em — 24e* — 2¢%, (3.68)
ny = —2¢, (3.69)

e com isso, dado um potencial, podemos encontrar os parametros slow-roll e consequente-

mente relacionar o potencial as observagoes.
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A teoria da inflacao prediz flutuagoes de temperatura estatisticamente isotrépicas,
cujo espectro de poténcias tedrico e experimental é costumeiramente representado em

termos de harmonicos esféricos como

AT oo m=l

Z Z aim Y lm (370)

=1 m=—1

onde 1t = (0, ) é o vetor unitario, a;, sdo os coeficientes da expansao e Yy, (1) sdo os
harmonicos esféricos normalizados. Assumindo flutuagoes distribuidas em forma gaussiana,

entao cada a;,, ¢ independente, ou seja:
<a7mal'm/> = 5ll’5mm’Cl > (371)

em que C; é o espectro de poténcias angular. Na pratica, C; é calculado através de uma

funcao de correlagdo angular

Clin-0) = ( S () 5 ) = 3= 2R om0, (3.72)

onde P, sao os polindémios de Legendre. A medida do espectro de poténcias angular é uma
prova cosmoldgica robusta acerca dos modelos cosmologicos, da posi¢ao e amplitude dos
picos e sendo sensivel a importantes parametros cosmolégicos. Ja que o espalhamento de
Thomson de um campo de radiagdo anisotrépico também gera polarizagao linear (HU;
DODELSON;, 2002), existe também espectro de poténcias angular devido a polarizacao. A
polarizacdo pode ser divida em partes, provenientes da parte rotacional (modos B) e da
parte divergente (modos E), gerando quatro espectros de poténcias angular independentes:
CI'T,CFE CI'E,CPP. O espectro de poténcias P (k) estd relacionado com o espectro de
poténcias angular C} através da relagao:

CFX d: P (BT (k) (3.73)

na qual 7;* é a fungao de transferéncia e X representa ou temperatura ou polarizacio.

3.6 Fenomenologia

Para relacionar os parametros de um dado potencial com as observagoes, vamos utili-
zar os dados fornecidos pelo Planck 2018, considerando como modelo cosmoldgico o modelo
ACDM +7+a, com o conjunto de dados (PlanckTT, TE,EE+lowE+lensing+BK14+BAO)!,

1 vide Tabela 3 de (PLANCKX, 2020)
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dados por
ns = 0.9658 4 0.0038 (3.74)
r < 0.072 (3.75)
a, = —0.0065 + 0.0066 (3.76)
A, = 2.09x107? (3.77)
A < 1.584x 10710 (3.78)
Vit < 1.7 x 10 GeV, (3.79)

onde Vj é a escala de energia da inflagao.

3.6.1 Potencial secante hiperbdlico quadratico

Para o potencial (2.21) encontramos

- 1[coth (N>—1] (3.80)

2f? f?
1 N
logo os indices espectrais sao dados por
2 N
ns=1-— 7 coth <fQ> , (3.82)
8 N
r= 7 [coth <f2> — 1] , (3.83)

o que significa que, para cada valor de f e de N, temos um par (n,, r) que pode ser inserido
no plano n, — r que é a regiao com nivel de confianca de 68% das medidas e cujos valores

estao dispostos na Figura 7 abaixo.

Através da relacdo (3.53), encontramos

P, = Yo sinh <N> [5 + 6% — (5+ 12f%) cosh (j:g)] (eNUQ — 1) , (3.84)

que, conjuntamente com a relacdo (3.80) para ng, nos da f ~ 11.04 e N = 63.7, valores

que concordam com os dados do Planck.

3.6.2 Potencial S-exponencial

Para o potencial S-exponencial obtemos as relagdes (2.37) para o modelo taquionico
e (2.42) para o modelo usual, de modo que os indices espectrais sao

- A(1+ B) B 16
T T I N1+ 28) T 1+2N(1+28)

(3.85)
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0.2 T T T T T T - -
— I'!".ILEEE-.- lowE+lensing
TT.TE EE +lowE+lensing
+BK14+BAOQ
—_—f = 75
015 T — &0
—f = 85
— = 00
_—f = 95
rooik i f o= 100
—f = 110
» N=50
@ N=60
0.05 .
ﬂ [l 1 1
0.93 0.94 0.95 0.96 0.97 0.98 0.99 1

L=

Figura 7 — Plano ng — r para alguns valores de f.

2(1+20) 16

- Lo 10 3.86
" 1+4N3 " "~ 114Np (3.86)

respectivamente e cujo plano ny — r é mostrado na Figura 8.

0.2 T T T T T ;
1 [ TT.TE EE+lowE+lensing
1 +BK14 )
: - TE{]&I::EE;E\*EJItnsmg
1
1
0.15 F .
(R J
0.05F
0 ] ]
0.93 0.94 0.95 0.96 0.97 0.98 0.99 1

Figura 8 — Plano ny; — r para alguns valores de /.
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Os espectros de poténcias (3.53) e (3.54), para o modelo taquionico, sdo dados por

_ % L e
A, = YRV {1+ 2N(1+28)]} (3.87)
€
_ 2V g, PEEs
A, = e {P[L+2N@+28)]} 7, (3.88)

onde definimos p* = M?X\?/2a'Vj. Considerando N = 50, A, = 2.09 x 1077 e A; <
1.584 x 107!, obtemos

p? <0.0362, 3>0.9, (3.89)

0 que corresponde a

A< 1.05x107%, B3>009. (3.90)

Para o campo escalar usual, temos a relagao

VW () pe) (391)
e A2 M, ’ '
que pode ser escrita em termos de § e N através da equagao (2.41), logo
1% VoA/B /1 55
.= = — + 2N , 3.92
A 2472 M e 1272 M} (2 + B) (3.92)
enquanto que
2V 2VpA/P /1 2
e = — 2N .
A 3m2ML  3m2M) <2 +2NE > ’ (3.93)
e considerando N = 50, A, = 2.09 x 107 ¢ A; < 1.584 x 107'°, obtemos
A<0.08, f>14, (3.94)

valores dos parametros do modelo.

Até aqui trabalhamos com perturbagoes inflacionarias considerando os limites
sub-horizonte, onde as flutuagoes sdo quanticas, e super-horizonte, onde as perturbacoes
sao classicas e evoluem para formar estruturas em largas escalas. Nos préximos capitulos,
veremos como ocorre a transicdo quantica-classica e como o espectro de poténcias é

modificado.
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4 O Problema da Medida

O problema da medigao, em mecanica quantica, é um problema nao resolvido de
como acontece o colapso da func¢do de onda. A incapacidade de observar esse processo
diretamente deu origem as diversas interpretagoes da mecanica quantica, e possui um
conjunto chave de questoes que cada interpretacao devem responder. Naturalmente, tal
problema estende-se também pela cosmologia, em especial na inflacdo, uma vez que
as flutuagoes, inicialmente quanticas, tornam-se classicas. Neste capitulo abordaremos
brevemente o problema e os argumentos que levam a busca de modificagdes que tornem o

colapso da funcao de onda compreensivel.

4.1 Os postulados da mecanica quantica

A mecénica quantica padrao pode ser resumida nos seguintes postulados:

1. Todo sistema fisico S esta associado a um espaco de Hilbert, com os estados fisicos
de S sendo representados por vetores normalizados (ou autovetores) [i) do espago.
Um observavel fisico O é representado por operadores auto adjuntos no espaco de

Hilbert e as possiveis medidas de O sao dadas pelos autovalores o, isto é
O |on) = on, |0n) - (4.1)

Ja que O é um operador auto adjunto, seus autovalores o,, sdo reais e seus autovetores

|0,) formam um conjunto ortonormal completo.

2. Para determinar o estado |1(ty)) do sistema S em um dado tempo inicial 5, um
conjunto completo de observaveis que comutam entre si é medido e o vetor estado
inicial é entao o nico auto estado em comum. Sua evolucao temporal é governada

pela equagao de Schrodinger:

. d

ih— [W(t) = H |[¥(1)) (4.2)
onde H é o operador hamiltoniano.

3. A probabilidade de obter, ao realizar uma medida em um dado tempo ¢, o autovalor

on, € dada por:
Plo,] = [{on|())[* . (4.3)

4. O efeito de uma medida sobre o sistema S é alterar drasticamente seu vetor de

estado de |¢(t)) para |o,), ou seja,

|1(t)) antes da medida —  |o,) apds a medida (4.4)
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conhecido como postulado de reducao do pacote de onda ou interpretacao de Cope-

nhagen, onde a medida causa o colapso da funcao de onda.

A equagao de Schrodinger (4.2) possui duas propriedades basicas. A primeira é que
se trata de uma equacao diferencial de primeira ordem no tempo, o que significa que, dado
um estado inicial |)(tg)) do sistema, sua evolugao futura é completamente determinada, ou
seja € perfeitamente deterministica, tal como na mecanica classica. A solucao da equacao

(4.2) pode ser escrita como

|[(t)) = Ut to) [¢(to)) (4.5)

onde U(t,ty) é o operador evolugao temporal. Sua expressao formal é

Ult, ty) = e tHEt)/R (4.6)

A segunda propriedade da equacdo de Schrodinger é sua linearidade: se |¢(ty))
e |¢(tz)) sdo duas possiveis solugoes de (4.2), entao « |v(t1)) + [ ¥ (t2)) também é uma

possivel solugao. Isso é chamado principio da superposicao.

O postulado 3 descreve uma evolugao nao linear do vetor de estado, ja que trans-
forma o estado a [1(t1)) + 5 |1(t2)) em qualquer um dos estados [¢(t1)) ou |¢(t2)), com
probabilidades |a|? e |3]?, respectivamente. Em geral nao podemos saber para qual dos
auto estados de O o vetor de estado de S ird colapsar ao ser realizada uma medida; a

teoria determina apenas a probabilidade de colapso.

Suponha agora que temos um sistema descrito por um conjunto de vetores {|i;)},
com probabilidade p; de obter um dado vetor [¢;) entre todos os vetores do sistema.
Isso é equivalente a ter um ensemble de N sistemas, com uma fracdo N; dos quais sao
descritos pelo vetor {|i1)}, uma fragdo N pelos vetores {|i9)} e assim por diante. A
probabilidade de se obter um sistema do conjunto é p; = N;/N. O operador estatistico,

também conhecido como matriz de densidade, é dado por

p= Z]% |[Ui) (il (4.7)

Os postulados 2-4 podem ser expressos em uma nova linguagem. A equagao de

evolugao para p é:

L d

ih—p(t) = [H, p(t)], (4.8)
enquanto que a probabilidade de medida de um observavel O é dada por:

Plo,| = Tr[P.p(t)] , (4.9)

onde P, é o operador projecao associado ao auto-valor o,. O colapso da funcao de onda é

representado neste cenario por

p(t) antes da medida — Y P,pP, apés a medida. (4.10)
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4.2 O problema da medida na mecanica quantica

O primeiro exemplo explicito da descricdo quantica de um processo de medida
foi apresentada por John Von Neumann (NEUMANN, 1996), que propds o seguinte
argumento. Vamos considerar um sistema microscépico S e um dos seus observaveis O, em
que o, sao os auto-valores e |o0,) sdo os auto-vetores. Vamos denominar M o instrumento
medidor que possui um estado |Ag) pronto para medir a propriedade considerada, mais um
conjunto de estados mutuamente ortogonais | A,,) correspondendo a diferentes configuragoes
macroscopicas do instrumento. Assumindo uma interacao linear entre S e M, e que existe

uma correlagao perfeita entre o estado inicial de S e o estado final do instrumento, isto é,
Estado inicial: |o,) ® |[4g) —  Estado final: |o,) ® |A4,) ; (4.11)

desta forma temos a certeza de que se o estado final é |A,,), o estado final da particula

serd |o,) e o observavel O tem um valor o,,.

O problema da medida aparece quando o estado inicial da particula, antes da
medic¢ao, ndo é apenas um dos auto-vetores |o,) como na equagao (4.11), mas uma

superposicao de todos, por exemplo,
1
m+1) = —llon) + o], 4.12
| ) \/5[! ) =+ lon)] (4.12)
que pode ser facilmente preparado no laboratério. Neste caso, o estado final sera

Im+1) @ |Ag) = \}5[|om) + |o)] ® [Ag)  — \}5

Tal estado esta, portanto, entrelacado e nao podemos ter a certeza de que obtivemos um

[lom) @ |Am) + |o) @ |A)] (4.13)

unico estado final, ja que pode ser

lom) @ [Apm)  ou o) @ |A). (4.14)

4.3 Tratamento semiclassico

Como vimos no capitulo anterior, as perturbagoes escalares sao governadas pelas
equagoes (3.18), de tal maneira que o comportamento da perturbagao ® estd intimamente

relacionado com a perturbacao do campo taquidnico 00, e escrito em modos de Fourier

por
. k*® op
H® +3H*d+ — = — 4.1
BH® + 3H® + = ITE (4.15)
. ) ) Sp
O+ 3H*D+2HD +4HP = 4.16
+ + + e (4.16)
/7;
b 4 oo — LP9O (4.17)

2M2
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assim temos equagoes linearizadas. Combinando essas equagoes e trocando o tempo t pelo

tempo conforme, dt = a(n)dn, obtemos

3a’e; H?
2 02k2a

D, = (66') . (4.18)
Este resultado indica que, quando o estado é o vacuo, ou seja (O](SC:)’ |0) = 0, ndo existem
perturbagoes em qualquer escala k, isto é &, = 0. Somente quando o colapso da fungao
de onda acontece é que o valor esperado satisfaz (0]66'|0) # 0 e entdo d4 origem as

perturbagoes primordiais.

Por outro lado, o tratamento quantico para o campo 56 pode ser introduzido
reescalando a variavel y = 200, com z = v/ 3¢/ Mp@(:) /cs e expandindo a agao em segunda

ordem em y, de modo que
S = 1/d77d3:v y'? —c(0y)? - 2i/yy’ + fy2 (4.19)
2 sA z 22 ’ '
Onde os campos, y e o momento candnico conjugado 7 = 6L Joyr = o/ — (2 /2)y = 200/
satisfazem as relagoes de comutagao [g(x,n),7(x',n)] = id(x — x'), [9(x,n),9(x",n)] =
[7(x,7n),7(x',n)] = 0. A hamiltoniana é entdo dada por

SH® = ; / &z lﬁ(x) +(Vy(x))? + jy(x)w(x)] (4.20)

Em modos de Fourier, os campos sao escritos como

y(x) = (2711)3/2/d3k [y(k)a(k)e_ik'x+y*(k>a]‘<k)eik~x]7
m(x) = (273)3/2 /dSk‘[W(k)@(k)e_ik'x+7T*(k)aT(k)eik"‘], (4.21)

e com isso podemos escrever a hamiltoniana do sistema na forma

Z/

1
sH® = = [ ) [w(k)w* (<) + 2Ry () + = (y(m* () + 5 ()n(l) | (1.22)
z
e os campos y(k) e m(k) satisfazem [y(k),w(k’)] = id(k — k’). Tal hamiltoniana repre-
senta uma colecao de osciladores harmonicos modificados independentes, com cada modo

evoluindo independentemente.

A hipoétese do colapso assume que em um certo tempo 7; a parte do estado que
caracteriza o modo k “salta” randomicamente para um novo estado, o qual deixa de ser
homogéneo e isotropico. O colapso opera de modo similar a uma “medida” imprecisa,
ja que nao existem observadores externos ou detectores envolvidos. Portanto, é razoavel
trabalhar com operadores hermitianos, suscetiveis a uma medida direta em mecanica

quantica usual. Assim podemos separar y(k) e m(k) em suas partes real e imaginéria
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y(k) = y(k) + iy’ (k) e (k) = nf(k) + i’ (k), tal que os operadores y* (k) e 7/ (k)

sejam hermitianos. Logo a hamiltoniana (4.22) pode ser escrita como
SH® = / &k (HE + HY) | (4.23)

onde os indices R e I denotam as partes real e imaginaria, respectivamente, e

1 2
R RI_+R,I R, *R,I RI_+RI | *RI_RI
Hy =5 [Wk T+ ok Y v +;<yk e m T T )] (4.24)

. . e : ~ ~ 1 RI _RI
é a densidade hamiltoniana que, juntamente com a rela¢ao de comutagao [y, m." |

id(k — k'), permite a descrigdo quintica da teoria. Efetivamente introduzimos uma nova
variavel cuja consideracao pode ser feita em termos da hamiltoniana a ser quantizada

facilmente.

A funcao de onda das perturbacoes, neste caso, pode ser assumida como sendo
gaussiana, dado que a hamiltoniana é quadratica. Isso, conjuntamente ao fato de que
as perturbagoes comportam-se como osciladores harmonicos, vide (3.34), claramente
determina valores esperados nulos para as variaveis yy e T, 0 que significa que ¢, = 0,
segundo (4.18). Em conclusdo, a mecanica quantica usual aplicada para descrever a
evolucao das perturbagoes nao se aplica, sendo necessaria uma modificacdo, como veremos

no préximo capitulo.
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5 Colapso por Localizacao Espontanea

As teorias de colapso sao as teorias fisicas que explicam o colapso da funcao de
onda de uma superposicao de estados do problema da medida na mecanica quantica
assumindo um colapso da funcao de onda real para ocorrer o estado observado. Dentre
varias teorias, abordaremos a teoria de colapso por localizacao espontanea, na qual a
equacao de Schrodinger é modificada para uma forma que torna o colapso induzido. A
aplicacao desta teoria a transicao da era quantica para a era classica das perturbacoes

permite estabelecer vinculos entre os potenciais inflacionarios e o pardmetro de colapso.

5.1 Equacao de Schrodinger modificada

O modelo de colapso CLE ¢é baseado em uma modificagao nao linear da equacao
de Schrodinger que induz o colapso da fungao de onda para um dos autoestados de um
operador C , chamado operador de colapso, com uma certa taxa A (PICCIRILLI et al.,
2019; CANATE; PEARLE; SUDARSKY, 2013). A evolugao temporal de um estado inicial
¢é dado por

0, 1) = Texp {— /tt dr [ZH + (W(t/)4; ”Cﬂ } W, 1) (5.1)

onde 7' é o operador ordenamento temporal e W(t) é o ruido de fundo que pode ser
considerado como um processo estocastico com tempo continuo. A probabilidade associada
a uma realizagao particular de W(t) é

PW(t), t]DW(t) = (U, t| T, 1) ﬁ dW(t:)

ti=to 4/ 27T)\/dt '

A norma do estado |V, ) evolui dinamicamente e o estado mais provavel serd aquele que

(5.2)

possui a maior norma. Usando as equagoes (5.1) e (5.2), podemos calcular a matriz de

densidade, dada por

p(t) = /PDW(t)W - /DW(t) U, 1) (0, ¢]
= Texp {_ /tt dt’ [’i(ﬁE — Hp) + ;(OE - dD)Q] } p(to) (5.3)

onde E e D significam que os operadores associados estao colocados a esquerda e a direita

de p(tg). A equacao de evolucao da matriz de densidade é portanto a equagao de Lindblad

d

olt) = —i [ﬁ,p(t)} ~Z|e, [(J,p(t)]] . (5.4)
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O operador matriz de densidade pode ser usado para obter a média no ensemble do valor

esperado de um observador (O) = TrOp(t), ou seja,

d A . A A A N A A
(0) = ~il0, | - 3 ¢, [¢,0]]. (5.5)
Com o objetivo de aplicar esse formalismo ao regime inflacionario, precisamos

estabelecer quais sao os observaveis apropriados que emergem da teoria quantica da

inflacdo. Vimos que a equacao (4.18) relaciona a perturbagao classica com a variavel

3ale, H? N
Y = |5 apalee)
3a/e; aH? .
— > 1C%2Z<Wk>, (5.6)

consequentemente podemos considerar o operador de colapso C' como sendo nosso momento

momento quantizada, isto é,

7. Desse modo, se o estado inicial é o estado de vacuo de Bunch-Davies
R,I

) e |-G o

entao (0]m’

o que significa que o espago tempo é perfeitamente homogéneo e isotropico. Somente

0) = 0 e, como consequéncia de (5.6), a perturbagdao de curvatura é &, = 0,

apds o estado evoluir de acordo com o mecanismo CLE é que teremos (0|m'[0) # 0 e a
perturbacao de curvatura surge. Isto ilustra como o colapso auto induzido gera perturbagoes

primordiais.

Dessa maneira, a evolugao do vetor de estado caracterizando cada modo do campo

taquidnico, escrito em tempo conforme, sera

. - ) — 20! )?
‘\Ifff’l,n> =Texp{—/7_77 dn [¢H5,1+ W) o k) ”‘\1;]1}1’7> (5.8)

com H ;? T dado em (4.24). Além do mais, a equagao de movimento (5.5), avaliada para

A RI
C =m., é dada por

d 2RI TARI ARI]  MTARI [~RI ARI
%<Ok >—_Z[Ok , Hy }_?[Wk 7[7Tk , Oy H (5.9)
As equagoes (5.8) e (5.9) nos dao a descri¢gdo completa do mecanismo CLE na inflagao.
Podemos entao calcular o valor esperado do operador de colapso e relacionar os parametros
de colapso com o espectro de poténcias, o que permite vincular estes pardmetros com os

dados observacionais.
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5.2 Espectro de poténcias escalar

Tendo estabelecido a relagao entre o valor esperado do operador de colapso com o
valor cldssico da perturbagao (5.6), podemos obter o espectro de poténcias escalar a partir

da definicao

(fie) (Fw)* = 5 Pa(k)o(k — k'), (5.10)

onde Py (k) é o espectro de poténcias escalar adimensional, que é relacionado com o

espectro de poténcias Ps(k) através da relagao

H2
Po(k) = —Ps(k) (5.11)
O2
Considerando que
(Tie) (Fw)* = (W + i) (Ml — i)
= ((M8)? + (70)?) ok — X), (5.12)

obtemos

Po(k) =

, (5.13)

na qual a relagado z = v/ 3a’Mpaé /cs foi utilizada. O valor esperado (7)? pode ser obtido

pela forma

(5.14)

<\Damﬁk‘qj>n>2 _ <\Ij777‘ﬁ'k|\pa77>2
5— = | DW(n)
(W, n|¥,n) (W, n|¥,n)

no entanto nao é tao simples calcular diretamente. Porém, podemos obter uma relagao

@7 = [ POWG)

entre ()2 e (#2) que torna nosso trabalho mais facil. Uma vez que o estado inicial é
gaussiano e a hamiltoniana (4.24) é quadratica, podemos assumir que o vetor de estado é

dado por
W (g, md") = exp[—Ax(n)(m™")? + Be(n)m™" + Ci(n)], (5.15)

com as condigoes iniciais dadas por Ax(7) = 1/2k, Bi(7) = Cx(7) = 0, 0 que corresponde

ao vacuo de Bunch-Davies. Logo, para esse estado, temos

(U, n|¥,n) = /dﬁke_(Ak+AZ)(”g)2+(Bk+B;)7r,;+(Ck+c;)

T (Bk + 32)2 Cp+C*
_ +Bi)” 1
\ A+ A7 P LL(Ak TAnlC (5.16)
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enquanto que

(U, | U, ) = / e~ At AD (R P+ (Bt B+t )

1 (Bx + By) (Bx + Bi)? | o ic
= = k 5.17
2\ A + A;; (A + A3) P 4( Ay + A7) ¢ ’ (5.17)
ou seja,

&2 = [ Dwi), | Aki © (;ﬁﬁi%) exp l%] CHCE (518)

Por outro lado, temos

) = [ W) (vonlae. )
= /DW /dnkﬂke (Ap+A7) (m7)*+(Br+ By ) mp+(Cr+-Cy)

_ /DW /Ak +A 1 < (B + By) )2 l(Bk + 32)2] oCk+Ci

2(A, + A3) 2(Ax + A}) 4(Ap + A7)

— 1 T (B + B};)2 CotC*
= 2 B ———— k+ck
(M) + /DW(">2<Ak A\ Ay - A P [4(Ak A |

1
— + {7 2’ 5.19
(A + A7) T (5.19)
onde no 1ltimo passo usamos (¥, n|¥,n) =1 em (5.16). Podemos concluir entdo que
1
~R,I\o __ ~R,I\9
AEN2 — (7 - 5.20

o que significa que (4Re[Ax(n)]) ™! representa o desvio padrao do quadrado do operador

momento. Assim, para calcular (71°7)2, utilizaremos a equacio (5.9) para obter o primeiro
termo e a equagao (5.8) para obter o segundo termo.
Por simplicidade, vamos definir as quantidades : Q = (J2), R = (7f) e S =

(DxTx + M) Logo, as equagdes de evolugao de @, R e S sao dadas por:

Q = S+2° Q+)\k, (5.21)

R = —ck*S - Z—R, (5.22)
z

S' = 2R-22K*Q, (5.23)

que é um sistema de equagoes diferenciais acopladas cuja solucao é dada pela soma da
solugdo homogénea (com A, = 0) com a solugao particular, e possui as condigbes iniciais
dadas pelo vacuo de Bunch-Davies, Q(7) = 1/(2k), R(7) = k/2 e S(1) = 0. A solugao
para R(n) é dada por

R(n) = &k (—cokn) [C1J] (—cakn) + Co?, (=cskn) + Cady, (—cakn) Iy, (—cokn)]
AeC2 k1

dvg

(5.24)



Capitulo 5. Colapso por Localiza¢io Espontinea 61

que é uma equagao exata, com vs; = 1/2 + €1 + £9/2. Expandindo no limite assintético

—cskn — 0, obtemos
csk

R(n) =~ —22272T%(y,) [1 + A sin By cos By,
T
ApCsk 3 2
_ k02 T (l/s 1 sin? By, + €os Sﬁkﬂ (—cohm) 2t (5.25)
com [, = —cskT — vem/2 — 3w /4. Esse é o primeiro termo do segundo membro da equagao

(5.20). Para encontrar o segundo termo, vamos derivar a equagao (5.8) com respeito ao
tempo conforme:

W2(n)
ANy

0 .
o Wy, n) = —iHy |V, n) — [ —W(n)me + /\k7712<] Uy, 7) (5.26)

que é a equagao de Schrodinger modificada pela presenca do termo de colapso. Inserindo a

solugao gaussiana (5.15), temos

a / / !
3 W, m) = [~ Ap(me)® + Byme + Cy| W, m) (5.27)

1 !/ !/
Hk |\I/k, 77> = 5 [(1 - 465]{3214% - 4ZZAk> 71"2 + <4C§kﬁ2AkBk + 2ZZBk> Tk
z z
2
baA - B+ o) (5.29
ou seja, reunindo os termos em 7%, obtemos
. /
AL = % + A — 202K A2 + Q%Ak, (5.29)

com solugao

b [ Jura(=bn) + ™™ Ty —1(=bn)
A = . . . 5.30
k(n) ZZCEkQ [ Jl/s(_b77> — e—imvs Jfl/s(_bn) ) ( )
onde b* = 2k*(1 — 2i\;). Para o limite assintético —cgkn — 0, temos
i o, D(=vs)
A ~ |1 4 (=bn) ey 27 2L _iTs 5.31
) = e |1 (oo T ] (531
logo,
1 N k225 72( s sin (1) T2 (vg) (—cohm) =2t (5.32)
4Re[Ax(n)] 7 sin(2u40) + wvy) ’ '
em que

1
G=1+DHY 0, = —3 arctan(2\y) .

Com os resultados (5.25), para o primeiro termo, e (5.32), para o segundo termo, inserindo

em (5.20), obtemos finalmente

I sk
AT = SRR ) (k) F () (5.33)

—~
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onde definimos

AiCsk 3 2
Fvs) = 14 Apsin By cos f, — ~F&0T sin? B, + S5 Pk
2 v+ 1 Vs
_ Ck;_QVS Sin(ﬂ-l/5> (5 34)
sin(2v,0; + Tvs) '
O espectro de poténcias (5.13) resulta
3/HY 5, 5 —2u+1
P@(k‘) = WQ F (V5)<_Cskn) F(}\k, VS) ,
3o/ H* ek 2t
e AT R e e Aoy Vs 5.35
4m2 M2c, ()1 &) (aH) F (A va), (5:35)

onde na ultima passagem eliminamos a dependéncia em 7). Reescrevendo em termos de
Ps(k), através de (5.11), obtemos

P = A0 F ) () (530

mostrando que a presenca do colapso altera o comportamento do espectro de poténcias.

Pode ser mostrado que, quando A\, = \g/csk, 0 espectro de poténcias se torna quase

invariante de escala, o que motiva a escrever a expressao para A\, na forma

1 a

e = o (Ck + W) , (5.37)

na qual \g = 1/|7| ~ 6.41 x 1072 Mpc™'. Sabendo que v, = 1 — n,/2, podemos escrever

(5.34) em termos de ng, A\g e «, isto é

1 2 2
F(Ak,vs) = 14 Agsin S cos By — 3 (1 + c?k) (6 — sin? B, + 2CO_Snfk>
¢ 2 sin(m — 7, /2)
sin[(2 — n,)0 +m — /2]’ (5.38)
com

™ Ng 37T

Br = —csk|T| — B (1 - 2) - (5.39)

A2 8\a 4NV
G = [1 T e T Em T | (5.40)
1 202 2\
O = —3 arctan [Csk + Cng] . (5.41)

Podemos observar o comportamento da fun¢ao de colapso em func¢ao de ¢k na Figura 9
para alguns valores de «, considerando Ay = 6.41 x 1072 Mpc™' e n, = 0.9658. Note que,
para a = 0 temos F = 1, ou seja, recuperamos o resultado em que o espectro de poténcias

¢ quase invariante de escala, resultado da cosmologia usual.
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Figura 9 — Modificacao do espectro de poténcias com o parametro «.
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Figura 10 — Comportamento de o em fungao de f.

Para o potencial secante hiperbdlico quadratico, obtivemos em (3.84) a expressao
para A,. Logo, considerando (5.36) para k = 0.002Mpc™* e N = 63.5, podemos obter
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uma relacao implicita entre os valores de f e a. Tal relacao é mostrada na Figura 10.

De forma anéloga, podemos obter uma relacdo entre § e a para o potencial -

exponencial. Dada a expressao (3.87), para N = 50 obtemos o grafico abaixo (Figura 11).

0.6 0.7 0.8 0.9

-0.0002

-0.0003

-0.0004

-0.0005

o

-0.0006

-0.0007

-0.0008

-0.0009

Figura 11 — Comportamento de § em funcao de «.

Portanto podemos observar que o parametro de colapso « altera de forma significa-
tiva os parametros do potencial inflacionario, bem como a forma do espectro de poténcias.
O fato de que )\ deve ser positivo leva ao requerimento de o > —cgk, ou seja, valores nao

tao grandes.
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6 O Confinamento de Férmions na Inflacao

Taquionica

O confinamento de quarks gg ¢ um importante objeto de estudos acerca da matéria
na CDQ (cromodindmica quéntica) e da fase de plasma quark-gluon(FQG) (SARKAR,;
SATZ; SINHA, 2010). No contexto da inflacao os modelos que caracterizam confinamento
sao abordados na fase de pré inflacdo, na qual modos oscilatérios induzem a formacao
inicial de matéria. Neste capitulo discorreremos sobre a teoria quantica de campos em
temperatura finita, aplicada ao estudo de corre¢oes térmicas na fase inflacionaria do

universo, de modo que a tarefa principal é o calculo da funcao de partigao.

6.1 Condensacao taquionica e confinamento

Vimos no Capitulo 2 que a inflagdo taquidnica surge ao considerar teorias de

D-branas com agao efetiva do tipo DBI:

Sep=— / doy/=gV (0)\/1+ a'g*79,00,0 , (6.1)
que caracteriza a evolugao do campo taquionico. Para variacoes lentas do campo, podemos
escrever

Sep = — /d4:c\/—_gV(@) (1 + ;o/gaﬁﬁa@ﬁg@ + - >
= [dtev=g (50" 0.000 ~ V(@) +-) (62)

onde escrevemos V(0) = ¢2 . O campos escalares sao entdo relacionados por ¢ = f(O) e
esta abordagem permite a fase de confinamento na qual temos baixa energia (BAZEIA;

BRITO; NASCIMENTO, 2003).

A densidade lagrangiana para o estudo de confinamento dos férmions sera (ISSIFU;

ROCHA; BRITO, 2021)

1 .
L= §9a53a¢aﬁ¢ = V(¢) = v(iv"0u + myG(9))¥, (6.3)
onde m, é a massa do quark e G(¢) = 2a*$* é chamada funcio dielétrica. O potencial é
dado por
)\ 4 m2¢2
vig) =20 - % (6.4)

de modo a gerar confinamento na presenca de temperatura.
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6.2 Breve Revisio Sobre Mecanica Estatistica Quantica

Em mecénica estatistica, o conceito de ensembles térmicos é de grande importancia.
O ensemble grand canonico serd particularmente 1til para descrever um sistema em
equilibrio no qual a teoria quantica de campos em temperatura diferente de zero é
introduzida.

Considere um sistema dindmico caracterizado por um hamiltoniano H. O estado

de equilibrio do sistema é descrito pelo operador canonico de densidade
p=exp—B(H—puN), (6.5)
onde 8 = 1/kgT e u é o potencial quimico. A fungao de particao
Z ="Trp (6.6)
permite definir quantidades termodinamicas importantes, tais como a pressao, o namero

de particulas e a entropia, por exemplo.
Na teoria quantica de campos com temperatura nula, o valor esperado de um
operador A é dado por:

(Ao = _(n|An) (6.7)

n

em que |n) sdo um conjunto completo de estados ortonormais. Em temperatura nao nula,

temos

(4)s =  Snl A0 — T80, (69

n

Considere agora a fung¢ao de correlagao de dois pontos

(06000, 0))s = ZTrle M g(x, )6 (y,0)]
— ;Trkb(x, t)eBH-uN) BH=N) gy ()= B(H—1N)]
_ ;Tr[gb(x, t)e—ﬂ(H—uN)ei(—ﬁ(H—uN)qg(y’ O)G—i(—iﬁ(ﬂ—uﬁ))]
= o e PNy, —if)
= (o(y,—iB)o(x,1))s, (6.9)

onde usamos a propriedade de permutacao ciclica do operador traco. Definindo a variavel

de tempo imagindaria
T =1it, (6.10)
temos a relagao

(0%, 7)¢(y, 0))s = (&(y, F)o(x, 7)) , (6.11)
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conhecida como a relagdo de Kubo-Martin-Schwinger (KMS). Segue-se entao que

¢(X7 O) = i¢(X, ﬁ) ) (6.12)

com os sinais + correspondendo aos casos bosonico ou fermionico. Em termos da expansao

em série de Fourier

G(x,7) = G(x, )T, (6.13)

a relacao (6.12) implica na condigao

2
Wp = il para campos bosonicos (6.14)

p

2 1
Wy = M para campos fermionicos, (6.15)

p

denominada frequéncias de Matsubara.

Podemos agora desenvolver o formalismo da integral de caminho para a funcao de

particao. Dado que
—B(H-uN) (7 A 8
e — exp(—i /0 (H — uN)dt) = exp(— /0 (H — uN)dr), (6.16)
a funcdo de particao pode ser escrita na forma
7= / Do (gle ")) (6.17)

em que todos os caminhos satisfazem a condicao (6.12).

6.3 Férmions em Temperatura Finita

Utilizando a lagrangiana (6.3) podemos integrar sobre o campo fermionico através

da fungao de partigao (6.17)
_ B N
Zg, = /Dzﬂ)z/}exp{—/o dT/Vde(’H —MN—maow)} , (6.18)

onde 7 = i7%) é 0 momento conjugado. Substituindo H = 7 — L = ) (i7-V +m,G(¢))1

e m — im = 4%, obtemos
_ B _
Zgy = /D@/}D@D exp {/0 dT/Vd?’m/J(i'yO@O -7V —=m,G — ,Lwo)@/)} , (6.19)

E conveniente expandir o campo fermionico no espago dos momentos, com o vinculo
(1t = p) = —(r =0), e escrito como

V.7 = o 3TN ), (6.20)
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com w, = (2n + 1)7/5. Assim podemos escrever a fungao de parti¢ao
Ly = /Dﬁpw exp {6 >~ 0 (wns P) Dyt (wn, p)} , (6.21)
p;n

na qual f)p = iw,Y? + iy'p; + myG(¢) — py° é o operador no espago dos momentos.
Utilizando a identidade

/ DD exp(— M) = det M, (6.22)
obtemos como resultado
Zgy = det(=BDy) = B ((iwn, + p) + E2)?, (6.23)
com E? = p* + m2G*(¢). Portanto

InZg, = > In[B*((iw, + p) + E2)?]. (6.24)

No limite continuo

InZ;, = 2VZ/ P [ ((iwn + 1) + E2)]

(14 e PEetm)y 4 In(1 + efﬁ(Epfu))} . (6.25)

o qual, em termos da energia livre de Helmholtz, 2 = —kgT'In Z, podemos calcular o

potencial termodinamico

Qg v, T [o° _ _B(Ey—
B,y = % _ _#/0 pdp [5Ep+1n(1+€ BEpti)) 4 In(1 + e P(Er u))} . (6.26)

onde v, ¢ a degenerescéncia. Consequentemente, o potencial efetivo pode ser escrito na

forma

Ver(9) = @45+ V(9)- (6.27)

Podemos mudar a base de energia subtraindo o termo SE}, e integrar (6.26) por partes, de

modo que

4
pidp 1 1
q)q(j 67T2 / |:1 _|_ GIB(EP+;U«) + 1 + ezB(Ep M):| (628)

P

No limite relativistico £, ~ p obtemos

Dy = 64 [Lia(—e™) + Lig(—e~)] | (6.29)
em que
00 s—1
Liy(2) = F(Zs)/o ef_ ~da (6.30)
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é a funcgdo polilogaritmica. Fxpandindo em termos de p, temos

v, T
b 9~ __ M 2p2,2
aa 12723 (30 A

v, T v TR

= — : 6.31
360 12 ( )
O potencial efetivo é entao
V. — Ap? B mgqﬁQ B Ty, T B v 2 T?
°f 4 2 360 12
A 4 mg 2
= f— f +a?, (6.32)
no qual
T2
ml = m; <1 - T2> (6.33)
¢é a massa efetiva,
6m2 2
T? = V ZQ (6.34)
q
é a temperatura efetiva e
2o Tt T T (6.35)

6 360

6.4 Confinamento de férmions durante a inflacao

O reaquecimento do universo apoés a inflagdo configura uma base para a teoria
quéantica da criacao de particulas. Acredita-se que a maior parte da matéria constituinte
do universo tenha origem neste periodo. Durante a inflagdo toda a energia é centralizada
no movimento slow-roll do campo inflaton. Imediatamente apés a inflacdo, o campo oscila
proximo do minimo do potencial efetivo em T' > T, levando a criagdo de muitas particulas
elementares (DOLGOV; LINDE, 1982).

No estado inicial da inflagdo houve um rapido decaimento nao perturbativo conhe-
cido como pré aquecimento, onde espera-se que particulas estejam confinadas (KOFMAN;
LINDE; STAROBINSKY, 1994). Nesse sentido, podemos estudar a evolugao slow-roll do
campo escalar ¢, utilizando o potencial efetivo (6.31). Na teoria usual, os pardmetros

slow-roll sao dados por:

M2 (VN2 |%
(Y aman() o
enquanto que o numero de e-folds é dado pela relacao
1 9%V

= | —do. 6.37
A2 o, ¢ (6.37)
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Para o potencial efetivo, temos
8M5¢2()\¢2 — mif)Q
(Ap* — 2m2;¢? + 4a?)?
8(¢/My)*(3(¢/M,)?

— (6.38)
(0(¢/Mp)* = 2(0/Mp)? + 402)> '
B 4Mp2(3)\¢2 — mgf)
TG -2 - aa?)
8(¢/Mp)* — 2(¢/Mp)* + 40 '
onde definimos § = AM?/m2; e 0® = a*/m?M} . Calculando N, temos
N 1 o [5(¢/Mp)4 — 2(¢/M,)? + 40® d
My Jor | 4@/ Mp)(5(¢/Mp)? —1)
¢2 5¢4 60.2¢2
4]\;2 + 16]\24 — o In(¢r/M,) — 2M2k — Ny, (6.40)
P P P
com
¢2 5¢4 50.2¢2
Ne: 4]\5—5 + 16]\2}} _Uzln(¢f/MP) _nga (641)
e
9} 14260° 4+ V1802 — 12602 + 46%0* (6.42)
M2 1+20
Podemos entao obter os indices espectrais:
ng = 1—6c+2n
8 80%(0(¢w/My)* — 5)
= 11— ——+20— £ 6.43
AL 6/, ) o4
e
r = 16e
32 6402(6( ¢y /M,)? — 2)
= — 326+ P : 6.44
(6] 1, (6n/0,)° (040

cujo plano ng — r é mostrado na Figura 12. Os valores que concordam com os dados do
Planck, ny = 0.9658 ,r < 0.072 sao § > 0.0027 e ¢, = 14.21 M,,, o que corresponde a
N < 44.43. Por outro lado, a amplitude do espectro de poténcias escalar, escrito em termos
do campo ¢y, é dado por
Ve

2472 M e

3
m2; (3(6/My)" = 21/ My)? +40?)

5
1682 M3 (¢pr/Mp)? (6(dr/Mp)* — 1)

As =

(6.45)




Capitulo 6. O Confinamento de Férmions na Inflagio Taquionica 71
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Figura 12 — Plano ns, — r para alguns valores de 6 para o potencial efetivo.

tal que, para A, = 2.09 x 107%, ¢, = 14.21 M, 0 = 0.005 e § = 0.0027, obtemos
mZ; = 1.19 x 10712 M7, ou seja, meyp =~ 2.62 x 10" GeV.

Investigacoes sobre a anomalia no traco do tensor energia momento na cromodina-

mica quantica levam ao resultado

av
o =4V — ¢% = By = 4a’ — mZ;¢j (6.46)
onde By ¢ a densidade de energia do vidcuo, com um valor By = (300 MeV)* (BRODSKY;

SHROCK, 2011). Da expressao 6.35, temos

By = (40°M? — ¢g)ym?; (6.47)
ou seja
B
2 0
mi= 6.48
T (402 M2 — 9) (649
logo
Para ml; >0 (T'<T.) ¢f<40°M] (6.49)
Para ml; <0 (T'>T.,) ¢f>40°M?, (6.50)

correspondendo a uma temperatura critica de confinamento
2 2 2 2772 2772
_ 6m; o _ 24myoM, _ 6m; M,

Vglt® Vglt® Vght*o

T2

C

: (6.51)

onde utilizamos o valor minimo do potencial ¢% = m? A= Mg /d. Dessa forma podemos

estimar um valor
T, = (47.14Mp) (—) (6.52)

para a temperatura critica.
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Conclusoes e Perspectivas

Nesta tese abordamos a teoria da inflagdo taquionica como descritora da expansao
inicial do universo, na qual cenarios como o problema da medida e o confinamento na
matéria surgiram. Vimos que o campo taquidnico surge das teorias das cordas e apresenta
caracteristicas que o tornam plausivel na descricdo da inflacdo. Ao mesmo tempo em
que gera a inflacao, flutuagoes primordiais surgem do vacuo quantico, dando origem a
perturbagoes que sao a semente para a formacgao posterior de estruturas em larga escala. Ao
aplicar para alguns potenciais, conseguimos vincular seus parametros com as observagoes,

obtendo valores expressivos em concordancia com os dados mais recentes.

Por outro lado, a transicao quantica-classica trouxe a tona o problema da me-
dida, em que o colapso da func¢do de onda apresenta descricao incompleta na mecanica
quantica padrao. O modelo de colapso por localizagao espontanea mostrou-se viavel e
pudemos compreender melhor a transicao, vinculando os parametros da teoria com os
dados observacionais. O espectro de perturbacoes, necessario para fazer a ponte entre a
teoria e as observacoes, é modificado pela funcao de colapso e seu comportamento altera-se

significativamente para valores da fungao longe do limite invariante de escala.

O estudo do confinamento de férmions na inflagao foi abordado a partir das corre¢oes
térmicas do potencial que caracteriza este efeito. A inflacdo, dirigida pelo campo escalar, é
um bom laboratério no qual teorias como a CDQ podem ser testadas. A partir da fungao
de particao obtivemos o potencial efetivo, de modo a inserir a temperatura na teoria. O
resultado é uma dependéncia dos parametros do potencial com a temperatura, onde a
temperatura critica depende do potencial quimico e determina as fases de confinamento ou
desconfinamento. A partir deste estudo, modelos de transicao de fase na CDQ no universo
primordial podem ser abordadas, levando a um melhor entendimento dos processos iniciais

do universo.
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APENDICE A — Teoria das perturbacdes

A métrica perturbada pode ser escrita como
G = guu + 59;11/ s
onde g,, ¢ a métrica de fundo com componentes

Goo=-1, Goi=3io=0, Gu =a*(t)d;

(A1)

(A.2)

e 0, < guw € uma pequena perturbacao na métrica que satisfaz a seguinte relacao

)
a9 = —g""g" o gpx -
Para o calibre Newtoniano, temos as componentes componentes

6goo = —2®, dgio = 0goi =0, dgi; = —2a° ()¢,
5g00 =20, 5901' _ 592‘0 =0, 592‘3‘ — 2a‘2(t)C5ij.

Os simbolos de Christoffel sao obtidos pela definigao

1
F;pu/ = §gpoz (al/g;wz + augoa/ - aozguu)

e possuem componentes dadas por

. , 1 A ,
[ =@, Iy = 8, Ty, = gaz@, Ty = 0" (00 — OuClj — 0;Cou)
Ty, = (H— ()6, T = aa (1 — 20 — 2¢) 6;; — a(6y;

Para o tensor de Ricci

_ A A
Ry = 0,10, — 0,1, + 17,0 =%,

temos as componentes

V2o

a?

Ry = —3(H+H?*)+3(+3Hd+6H(+
Ry = 20;((+ H®)
\2Tq

Ry = a® |(H+3H*)(1-20—20)— Hd —6HC —(+ —>| b
a

— 0:0;(® - ().

Logo o escalar de Ricci sera:

2V2(d — 2()

a?

R=6(H+2H?) —6H® — 6( —

— 24H( — 24H?® — 12H® .

(A.3)

(A7)

(A.9)
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Com estes resultados, as componentes do tensor de Einstein sao

DAV
Gy = —3H*+G6H(— ZZC+6H2<I>
G? = ai(é‘f‘H(I))
‘ . N ) . . ) . v2(q>_§) ;
Gy = |72H —3H*+6H*® + 4H® + 2H® + 6H( +2( + ———=| §;
99,(® ~¢) (A.10)
a

A perturbagdo no tensor energia momentum é dada por

(V(©) +Ved®) 2OV (6)(0% — §0)

) = — , .
Vi wé (1 - a02)y2
70 _ _a/6V(0)3:06 (A.11)

Z \/1—0/(:)2

T = |—(v(8) + Veson/1 - ar - LOVONO2 —30) |

V1 —o/é2
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We study a phenomenological model that mimics the characteristics of QCD theory at finite temperature. The model involves
fermions coupled with a modified Abelian gauge field in a tachyon matter. It reproduces some important QCD features such as
confinement, deconfinement, chiral symmetry, and quark-gluon-plasma (QGP) phase transitions. The study may shed light on
both light and heavy quark potentials and their string tensions. Flux tube and Cornell potentials are developed depending on the
regime under consideration. Other confining properties such as scalar glueball mass, gluon mass, glueball-meson mixing states,
and gluon and chiral condensates are exploited as well. The study is focused on two possible regimes, the ultraviolet (UV) and
the infrared (IR) regimes.
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