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Resumo

Nesse trabalho, foi analisado o comportamento de um modelo inflacionario gerado por
um campo escalar com um potencial polinomial. Para isso, foi realizada a analise de um
potencial do tipo monomial, para em seguida haver uma investigacao dos efeitos devido a
introducao de um segundo termo no potencial, focando na sensibilidade paramétrica dos
modelos inflacionarios, o que nos fornece uma indicagao sobre quao estavel ¢ um modelo
inflacionario quando lhe fazemos perturbagoes paramétricas. Parametros observacionais
relacionados a inflacdo, como o indice espectral ng das perturbagoes escalares e a razao
tensor-escalar r, os parametros de slow roll € e 9, entre outros, foram levados em consideracgao

nesse estudo. Sendo assim, a proposta ¢é estudar o comportamento paramétrico do modelo.

Palavras-chave: Inflacao. Campo escalar. Potencial. Slow roll.



Abstract

This work analyzed the behavior of an inflationary model driven by a scalar field with
a polynomial potential. For that, it was analyzed a monomial potential type and then
an investigation of effects due to an introduction of a second potential term, focusing
on the parametric sensitivity of the inflationary models, which gives us an indication of
how stable is an inflationary model when we do parametric perturbation. Observational
parameters related to inflation, such as the spectral index ng of the scalar perturbations
and the tensor-scalar ratio r, the slow roll parameters € and J, among others, were taken
into account in this study. Therefore, the proposal is to study the parametric behavior of
the model.

Keywords: Inflation. Scalar field. Potential. Slow roll.
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Notacao

o Assinatura do espago-tempo: (—,+, +, +).

o Unidades de Planck sao utilizadas, assim como ¢ = h = 1.

toay
= /t a(ty’

o Tempo conforme:

onde a é o fator de escala.

 Derivada com respeito a coordenada temporal ¢ de uma variavel v (exceto no capitulo
2):
. dv
V= —.
dt
o Derivada com respeito ao tempo conforme n de uma variavel v:

, dv

U—%.

e Derivada de uma funcao f em relagdo ao campo escalar:

df
fo= a6

o Massa de Planck reduzida: Mp = 817r el
« Parametro de Hubble: '
a

onde Hy = H(t = ty) é o parametro de Hubble hoje.

e Densidade critica:

3H?
Pe= 87r((; - Smfong
e Parametro de densidade: .
) p(t)




1 Modelo Padrao da Cosmologia

1.1 O universo em expansao

A teoria de Albert Einstein para o campo gravitacional, conhecida como teoria da
relatividade geral, nos possibilitou entender questoes abertas ha muito tempo, e assim
criar o primeiro modelo cosmoldgico relativistico. Essas questoes muito tinham a ver com o
fato do universo estar em expansao, e essa foi uma das muitas contribui¢des do astronomo
Edwin Powell Hubble, que notou que a distancia entre nos e galaxias distantes era menor

no passado do que é hoje [4].

De acordo com [5], temos que as velocidades relativas de observadores em um
universo em expansao, homogéneo e isotropico obedecem a Lei de Hubble, ou seja, nesse
caso, nao ha pontos de vista privilegiados, de forma que a expansao se mostra a mesma
para qualquer observador. Este Lei nos diz que a velocidade de um observador B com

respeito a um observador A é dada por:
Upa = H(t)Tpa, (1.1)

onde H(t) é o pardmetro de Hubble, 754 é o vetor que aponta de B para A e g4 é o vetor
velocidade relativa. O parametro de Hubble, que mede a taxa de expansao do universo e

depende apenas de t, é definido como:
H(t) = -, (1.2)

onde a é o fator de escala, que nos diz como as distancia entre dois pontos varia com o
tempo, e o ponto denota uma derivada com respeito a t. A dependéncia de a em relacao
ao tempo t varia de acordo com a evolugao do universo, que é determinado pela densidade
de energia do mesmo. Temos nos primérdios, quando a radiacdo dominava, que a o< t*/2,
enquanto que em tempos posteriores, com a matéria nao-relativistica responsavel pela

maior parte da densidade de energia, a oc t2/3 [4].

Nosso universo ¢ descrito como homogéneo e isotropico em largas escalas, e como
dito anteriormente, o universo evolui de acordo com a Lei de Hubble, ou seja, nao ha
direcoes ou posicoes privilegiadas no espaco tridimensional. Esse é o chamado principio
cosmolégico, e a geometria de um universo com tais caracteristicas ¢ dada pela métrica de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) [6]:
2

1 — kr?

ds* = —dt* + a*(t) < + r2d§22> , (1.3)

onde k corresponde a curvatura espacial, podendo assumir trés valores: —1 para um

universo aberto, 0 para um universo plano e 1 para um universo fechado.



Capitulo 1. Modelo Padrao da Cosmologia 2

Podemos relacionar a métrica com a matéria e energia do universo a partir das

equacgoes de Einstein, dadas por
1
G =R — §gWR = 81G1T,,, (1.4)

onde G, ¢ o tensor de Einstein, que descreve a geometria, R, ¢ o tensor de Ricci, g,
é a métrica do espago-tempo, R é o escalar de Ricci (calculado a partir da contragao do
tensor de Ricci com a métrica, isto é, R = ¢g"'R,,,), G é a constante de Newton e, por fim,

T, € o tensor energia-momento, que descreve o contetido material do universo.

Para encontrar o tensor de Einstein a partir da métrica, precisamos primeiro

determinar os simbolos de Christoffel, dados por

F;Oju = igap(gup,u + Gup,pu — g;u/,p); (15)
onde a virgula indicada derivada parcial com respeito as coordenadas do espago-tempo

x®,0U seja, Guv,a = 0gu/0z. O tensor de Ricci, por sua vez, é dado por

Ry =10, —T0  +T5,I0, T4, (1.6)
Ja o tensor momento-energia pode ser decomposto com respeito a uma classe de

observadores comdveis com o fluido cosmico v* da seguinte forma

pr = (/) + p)v,uvl/ +pgw/7 (17)

onde p ¢é a densidade de energia e p é a pressao. Em geral, estas variaveis nao sao
independentes, mas estdo relacionadas via uma equagdo de estado do tipo p = p(p).
Em cosmologia, esta equac¢ao costuma tomar a forma linear p = A\p, sendo A = const.,
podendo assumir os valores 0 para matéria incoerente (poeira), 1/3 para radiagdo e —1

para constante cosmologica, por exemplo.

Por fim, a partir das equagoes de Einstein, podemos encontrar as duas equagoes de

Friedmann que regem a ordem zero do modelo padrao da cosmologia:

8tG k
=G, (1)
a e
o= —T(PJF 3p). (1.9)

Em particular, a equagao 1.8 é conhecida como a equacao de Friedmann, enquanto que a
equacao 1.9 é conhecida como a equagao da aceleragao, por dizer como a expansao se da:

desaceleradamente se p 4+ 3p > 0 ou de forma acelerada se p + 3p < 0.

1.2 Perturbacoes escalares na métrica FLRW

Sabemos que com o modelo apresentado acima ¢ impossivel descrever as estruturas

do universo real, uma vez que esse é perfeitamente homogéneo e isotropico. Por isso, é
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preciso considerar pequenos desvios da métrica FLRW de modo a explicar a formacao e

evolugao das estruturas em grande escala do universo.

Seguindo os passos apresentados da Ref. [4], podemos tomar a métrica FLRW
perturbada por fungoes escalares ®(t,7) e V(t,Z), que correspondem, respectivamente,
a pertubacao da curvatura espacial e ao potencial gravitacional newtoniano. Eles sao

dependentes do tempo e do ponto espacial da seguinte forma

goo(f, t) =—-1- 2@(5, t),
1) =0, (1.10)
,t) = (Iz(sij[l + 2@([?, t)],

8y

gOi(
9ij (

8y

onde 6;; é o delta de Kronecker, tomando os valores 1 se 2 = j, ou 0, caso contrario. Por
simplicidade, iremos analisar as equagoes perturbadas para o caso de curvatura espacial

nula (k = 0). Porém, é facil generalizar para o caso de uma curvatura qualquer.

A partir dai, podemos entao calcular as equagoes de evolucao para ® e ¥ pertur-
bando as equacoes de Einstein. Para isso é necessario perturbar alguns termos, como o
tensor de Ricci e o escalar de Ricci. Sendo assim, precisamos também dos simbolos de
Christoffel para a métrica perturbada 1.10, calculados a partir dos termos de primeira

ordem e que sao linear em ® e/ou ¥, dados por:

Mo =W, IY=0%=ik¥, TV =0d;a’[H+2H(®—T)+ ],

T, = gw, iy =Th,; = 6;(H + D), [ = @6,k + Sk — oki], (111

onde 7 é o niimero imaginario.
Note que estamos implicitamente expandindo a parte espacial das perturbacoes
em termos de ondas planas, de modo que 9; — tk;. Com os simbolos de Christoffel

conhecidos, podemos calcular o tensor de Ricci perturbado a partir da defini¢ao 1.6,
obtendo:

i k2 . . .
Roo = —3% — W -3 4 3H(F - 29) (1.12)
Rij = 0 [(20° H? + ad) (1 + 20 — 20) + a®H(6® — W) + a*® + K>®| + kik;(® + V).

(1.13)

Por fim, a partir da definicao, encontramos o escalar de Ricci, contraindo o tensor de Ricci

com a métrica, ambos perturbados:

i k? . . : 1—2d
R=g"Ro + g"Rij = [~1+2¥] [_3d — =50 — 3%+ 3H (¥ — 2<I>)] + [ 2 ] x
a a

x {3[(2*H? + aii) (1 + 20 — 20) + a®H(6® — ¥) + a*® + k*®| + kih; (® + ) } .
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Sendo assim, realizando a multiplicacdo de termos e mantendo apenas aqueles de primeira
ordem em ® e ¥, obtemos:
k2 ®

a?

2k . ) .
OR = =120 (H? + d) + =¥ + 6& — 6H (¥ — 4d) + 4 (1.14)
a
Partindo entao para as equacoes de Einstein, por estarmos tratando de perturbacoes
escalares, trabalharemos apenas com duas das 10 componentes que as equagoes de Einstein
possuem, isso porque as outras oito serao nulas ou redundantes. Importante dizer que
para perturbacgoes tensoriais outras componentes podem ser uteis. Assim, calculando a

componente temporal da equagao 1.4, temos:

1
G8 = 900 [Roo - 29003]
R
= (—1 + 2\I/)R00 — 3 (1.15)

onde um dos indices foi levantado ao multiplicar Gy por ¢°°. Utilizando a parte temporal do
tensor de Ricci, equagao 1.12, e o escalar de Ricci, equacao 1.14, obtemos a primeira-ordem
da parte temporal do tensor de Einstein como sendo:
L2 . . .
OGS = —6Wi + — W + 30 — 3H (¥ — 20) + 6V (H? + d)
a
k2 . . . L2d
— 5V 30+ 3H(V —49) — 2—
a a
Rearranjando os termos, obtemos entao:
0 . 9 k2 ®
0Gy=—6H® +6VH" —2—— (1.16)
a
Por fim, precisamos da parte temporal de primeira-ordem do tensor energia-
momento, 79. Temos que —T7) ¢ a densidade de energia de todas as particulas do universo,
onde cada espécie tera sua contribuicao, sendo que o calculo é realizado através de uma
integral da funcao de distribuicao. Para isso, temos que considerar as varidveis perturbadas
para os fétons, os neutrinos, a matéria escura e os barions, ou seja, considerar a parte de

primeira-ordem das fungoes de distribui¢ao. Sendo assim, temos que:

T3 = —pam(1 + Ogm) (
Ty = —pu(1 + 6) (
Ty = —p, (1 +46y) (fétons),
Ty = —pu(1 + 4No) (

matéria escura),

bérios),

neutrinos). (1.17)

Substituindo entao a equacao 1.16 e a equacao 1.17 nas equacoes de Einstein 1.4, e
dividindo os dois lados por 2, obtemos:

: k*®
—3H® + 3VH? - — = —47G(pamd + POy + 4p4 Ao + 4p, No), (1.18)
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e com isso encontramos a primeira equacao de evolucao para ¥ e @, a qual pode também
ser expressa em termos do tempo conforme (dn = dt/a):

/

a a
k?@#Ba/(@’—!Ua>::4wGaﬂMMﬁkmﬁb+zhh@o+@%Ah] (1.19)

Para calcular as componentes espaciais da equacao 1.4, temos que:

‘ ‘ 1
G; = g* {Rkj - 291@'3}

ik
= 5(16122(1))1%16]- — (ZJR, (1.20)
e seguird basicamente o mesmo procedimento: utilizaremos a parte espacial do tensor de
Ricci, equacgao 1.12, e o escalar de Ricci, equacao 1.14, obtendo:
kik;j(® + V)

a?

Gi; = Abi; + : (1.21)

onde A se refere a alguns termos proporcionais a d;;, que acabam contribuindo ao trago
de G; Para lidar com esses termos, consideraremos a parte longitudinal e sem traco de
G;, que pode ser extraido através de um operador projecao, dado por (kA;Zk?J — (1/3)87).
Contraindo G a ele, o operador projegao ird excluir todos os termos proporcionais a d;,
de forma que:

(@ + ). (1.22)

a? 3a?

[kkﬂ - ;55} Gi= [/m - ;53.‘] (’W) _ 2

Da mesma forma, precisamos encontrar a parte espacial, longitudinal e sem trago
do tensor energia-momento, dado através da mesma integral da funcao de distribuicao,
porém nesse caso teremos a parte quadrupolar da distribui¢ao, onde o tensor serd de
primeira-ordem e nao nulo apenas para fétons e neutrinos. Essa componente do tensor
¢é chamada de stress anisotropico, e os barions e a matéria escura nao contribuem. Ele é

dado por:
; 8p0 O,
T = — T (1.23)
Sendo assim, para a segunda equacao de evolugao, igualando a equacao 1.22 com a equagao

1.23, obtemos

(D + W) = —32rGa*(p,02 + p,Na), (1.24)
onde aqui incluimos a componente dos neutrinos por completeza.

Com o intuito de completar o sistema de equagoes acima, temos também que
fornecer as equagoes de movimento por parte das perturbacgoes de matéria. Tais equacoes
podem ser obtidas a partir de primeiros principios quando se estuda a equacao de Boltzmann
no contexto cosmologico. Como nao é nosso proposito deduzi-las num primeiro momento,

listando-as simplesmente, no tempo conforme, como sendo:

1
O +iku® = -0 — ikpV — 7' |0y — O + pvy — in(u)H : (1.25)
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II = @2+@p2+@p0, (126)
1
@lp‘l—’bku@p = —T, _®P+§(1_P2<ILL))H y (127)
§ +ikv = —38, (1.28)
/ a .
v+ U= —ikW, (1.29)
5+ kv, = —39, (1.30)
, ad , T/ ,
vyt U~ kU + E[Ub + 3104], (1.31)
N’ + ikpuN = —& — ikpl, (1.32)

onde O é a distribuicdo dos fétons e ©p é a distribuicao da polarizagao dos fétons. Os
sub-indices 0, 1 e 2 indicam, respectivamente, se o termo diz respeito a componente de
monopolo, dipolo ou quadrupolo da perturbacao. ;4 ¢ um parametro angular que indica a
direcdo de propagagao do foton, 7 é corresponde a profundidade éptica e Po(p) é o segundo
polinémio de Legendre, ligado ao quadrupolo da distribuicao. ¢ e 9, sdo as flutuagdes
de densidade da matéria escura e dos barions, respectivamente, enquanto v e v, sao as
correspondentes flutuagoes de velocidade. R = (3/4) plgo) / pgo)’ ou seja, uma fracao da razao
barion-foton. N corresponde a flutuacao de densidade dos neutrinos. A deducao detalhada

de cada uma das equagoes acima pode ser encontrada na Ref. [4].



?2 Teoria inflacionaria

Apesar do modelo FLRW explicar muito bem a evolugao do universo na maior para
do tempo cosmico, ainda ha questoes a serem entendidas com respeito ao passado recente
(por exemplo, problema da aparente expansao acelerada) e ao universo primordial. Em
relacao a este ultimo, em particular, existem questoes que podem ser resolvidas assumindo
que o universo tenha passado por uma curta fase de rapida expansao no passado remoto,
sendo o mecanismo por tras desse processo denominado inflagcdo, cujos detalhes veremos
a seguir. Entretanto, primeiro apresentaremos dois dos principais problemas resolvidos
pela inflacao, sendo eles a planicidade e o horizonte. Outros problemas como a transicao
quantico-classica e as particulas residuais de uma era primordial de grande unificacao das
interagoes fundamentais também podem ser resolvidos com a inflagao, onde uma discussao

a respeito deles pode ser encontrada nos originais [7] e [8], ou nos livros-textos [6], [9].

2.1 Problema da Planicidade

Contendo seu principal impasse no comportamento do parametro de densidade €2,
isto ¢, a razao entre a verdadeira densidade de massa do universo e a densidade critica p.,
o problema da planicidade é causado pela instabilidade da situacao em que 2 iguala a 1.
Uma medida da densidade de matéria do universo determina a curvatura espacial k do
mesmo, e com isso, a densidade de massa pode ser maior, menor ou igual ao valor critico
(que ¢é calculado com base na taxa de expansao do universo). De acordo com o valor da
densidade de massa, o universo pode ser fechado e estar destinado a entrar em colapso;
pode ser aberto e continuar a se expandir para sempre; ou pode ser plano, com a taxa de

expansao cada vez mais préxima de zero, mas com o universo expandindo sem limites [10].

Sendo assim, a partir de [11], temos que  é definido por

0=" (2.1)

Pc

2
com p, = % calculado a partir da equagao 1.8 fazendo k = 0. Ainda com a equacao de

Friedmann, dividimos os dois lados por H? e rearranjamos os termos, de modo que

8tGp k
Y T (2.2)
Substituindo a equacao 2.1 na equacao 2.2, temos
k
1-Q= o0y (2.3)

Note que essa equacao ¢ dependente do tempo, e dai surge o problema. Nas observagoes

atuais, g = 1,02 £0,02 [11], o que nos retornaria um universo plano com a densidade do
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universo muito préxima & densidade critica. Temos entao a = agt?? e H = % para um

universo em expansao dominado pela matéria, de forma que a equacao 2.3 se torna

Okt2/3

—Q——
4a}

(2.4)

Isto é, a medida em que avancamos ou voltamos no tempo, a densidade critica vai
representar um ponto de equilibrio instavel. Em [10], é utilizado a analogia do 14dpis em
equilibrio para exemplificar essa questao, de forma que a evolucao de €2 é como um lapis
equilibrado em uma mesa: de acordo com as leis da fisica, se o lapis estiver em equilibrio
perfeito, assim ele continuara. Porém, caso o lapis se incline para a esquerda ou direita,
mesmo que muito pouco, essa inclinagdo aumentara rapidamente a medida que o lapis cai.
Nessa analogia, o lapis em equilibrio significaria um universo plano, com a densidade de
massa igual a densidade critica e €2 igual a 1, e assim permaneceria para sempre. Porém,
caso {2 fosse um pouco menor que 1 no universo inicial, ele cairia rapidamente para 0, da

mesma forma que se fosse um pouco maior que 1, aumentaria sem limites.

Ou seja, para explicar o valor do €2 atual, o parametro de densidade no universo
primordial teria que ser um valor extremamente peculiar, resultando em um problema de
plausibilidade. Para que nao haja discordancia com a observacao, no universo inicial o
parametro de densidade deveria estar extremamente préoximo ao valor critico, assim como

¢é hoje.

2.2 Problema do Horizonte

Nas teorias cosmoldgicas, temos o que chamamos de distancia do horizonte, que
nada mais seria que toda a distancia que a luz percorreu desde o inicio do universo,
significando também uma limitacao de nossos conhecimentos, ja que nenhuma velocidade
¢é superior a da luz. O problema do horizonte consiste na uniformidade que a radiacao
césmica de fundo revelou que existia quando o universo tinha 300.000 anos, de modo que a
temperatura da radiagdo é a mesma em todas as diregoes [10]. Sendo assim, ao voltarmos
para aquela época, vemos que estamos recebendo fotons de regioes que nao se encontravam
em contato causal no momento de sua emissao. Dai surge a questao: como ¢é possivel que

essas regioes possuam a mesma temperatura?

A partir de [6] e [4], podemos enxergar essa questao quantitativamente, e ver que o
tamanho angular do horizonte de particulas na recombinacao é apenas uma parte do céu

da CMB. Sendo assim, temos que a distancia préopria do horizonte de particulas é definida

dH:mnAZ£8:aAQH$&Q (2.5)

por:
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Considerando o universo dominado por matéria e radiacao, a equagao 2.5 se torna

a da’ 2a
_ V0t + Qo — /Do), 2.6
a/O H()\/ Qmoa, + Q’I‘O HOQmO ( oa ° 0) ( )

sendo §2,,0 0 pardmetro de densidade da matéria hoje e {2rg 0 pardmetro de densidade da

radiacao hoje. Sabemos que a distancia de didmetro angular é dada por:

dy = aft) / v dt/ / H (2.7)

E, novamente considerando o universo dominado por matéria e radiacao, a equacao 2.7 se

torna

/

/ Hov/Qoa + HO mo

(Vo + Qo — /Qoa + Qo). (2.8)

Sendo assim, podemos realizar a razao dy/d4, que representa o raio angular do

horizonte de particulas em um determinado fator de escala. Temos, entao

d7H_ \/Qm(]a_'_Qr _\/QTO
dA \/QmO + QT’O - \/Qmoa + QT’O ‘

(2.9)

Note que essa razdo vai para 0 quando a — 0. Em particular, quando a = 10~ (perfodo

conhecido como recombinagao), a equagao 2.9 se torna

du

& (0o = 1073) = 0,018. (2.10)
da

Esse valor corresponde a 1° no céu da CMB, e com isso, temos aproximadamente
47/(0,018)% ~ 10* regides causalmente desconectadas no céu. Ou seja, o problema do
horizonte diz respeito ao limitado poder de previsao do modelo, pois seria necessario
considerar a uniformidade do universo como uma condic¢ao inicial, j& que a mesma nao

pode ser explicada pela teoria padrao do big bang [10].

2.3 Inflacao

Segundo [7], a inflagdo ndo é uma teoria para substituir o modelo padrao, mas sim
para adicionar, sem eliminar os feitos do mesmo. A partir das definigdes dadas por [1],

temos que a inflacdo é uma fase do universo onde
a >0, (2.11)

ou seja, uma época no passado remoto em que o fator de escala do universo esteva

acelerando. Outra forma de escrever a Eq. 2.11 é

;i( ! ><o (2.12)
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Essa ultima forma nos fornece uma interpretacao mais fisica, pois nos diz que o comprimento

comével de Hubble, dado por (aH )™, diminui com o tempo.

Por fim, a inflacdo também pode ser escrita através do contetido material que

proporciona uma fase inflacionéria e, a partir da Eq. 1.9, temos
p+3p <0, (2.13)

de forma que para satisfazer essa expressao, p terd que ser negativo, ja que sempre

assumimos p positivo.

Sendo assim, a inflagdo se propoe a resolver os problemas do modelo padrao, como
o problema da planicidade e o problema do horizonte. Na Eq. 2.3, percebemos que o
problema da planicidade se resume em () se aproximar de 1 ao invés de se afastar, e com a
expansao acelerada da inflagao isso se resolve: por defini¢do, durante a inflacao, 2 estd se
aproximando de 1, e no fim da inflacao, ele estarda muito perto desse valor, de forma que
durante a evolucao até atualmente ele se mantera extremamente perto, até que em um

futuro muito distante ele volte a se afastar. Na Fig. 1 é ilustrado esse comportamento.

Log£

' Not to scale!!

o J

0 N N M Time
Start of End of Present  distant
inflation inflation day future

Figura 1 — Esbogo de como a inflagdo resolve o problema da planicidade [1].

Ja o problema do horizonte pode ser resolvido pela expressao 2.12, que nos diz
que o comprimento comovel de hubble se reduz drasticamente durante a inflacao, e isso
permite que o universo tenha se originado de uma regiao muito pequena, sendo possivel
o contato causal de todas as regioes observadas atualmente. A Fig. 2 exemplifica essa
situagao, donde vemos que o universo observavel (indicado pela circunferéncia marcada
por “now”) estaria dentro da regiao (indicada pelo circulo sombreado “smooth patch”) a
qual esta dentro do raio de Hubble no inicio da inflacao, e isso aconteceria pela drastica

diminuigao deste (indicado por “Hubble length”).

2.4 Parametros de rolamento lento (regime de slow-roll)

Para explicar a inflacdo precisamos saber que tipo de energia é necessario para

haver essa expansao acelerada. Sendo assim, estaremos implementando a inflagdo a partir
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COMOVING

Figura 2 — Solucao do problema do horizonte, dada pela inflacao. O universo observavel é
dado pela circunferéncia “now”; estando dentro da regiao (indicada pelo circulo
sombreado “smooth patch”) a qual esta dentro do raio de hubble no inicio da
inflagdo, e isso aconteceria pela dréastica diminuigao do raio de hubble (indicado

por “hubble length”). [1]

de um campo escalar ¢, chamado inflaton, sujeito a um potencial V(¢), que terd um
comportamento do tipo slow-roll, ou seja, inicialmente o campo escalar rola lentamente
para baixo, e atinge o seu minimo apds o fim da inflagdo [6]. Assumiremos que o campo

escalar é predominantemente homogéneo, com componentes de ordem zero dada por ¢(¥)(t).

A equacao de evolugao para um campo escalar homogéneo em um universo em
expansao é dada por
G¢+3Hdp+ V=0, (2.14)

onde V, é a derivada do potencial com relagao ao campo. Podemos simplificar essa equacao

e considerar o tempo conforme 7 como variavel temporal, e assim, obtemos
¢" +2aH¢ + a’V, = 0. (2.15)

Iremos trabalhar com ambas equagoes, de acordo com a conveniéncia.

H& duas variaveis que quantificam o slow-roll, dadas pelas defini¢oes

d (1 —H’
‘Tt <H> T aH?’ (2.16)

19

5 Hg‘

(2.17)

Geralmente, o segundo parametro de slow-roll é denotado pela letra grega 7, porém,

para nao nos confundirmos com o tempo conforme, o adotaremos como 9, assim como a
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referéncia [4]. Na métrica FLRW, o campo escalar depende apenas de ¢, de forma que a

densidade de energia é dada por

¢/2
= — + V(o). 2.18
Durante a inflagdo, época em que o fator de escala é pequeno, o termo de curvatura
¢é pouco importante para a dinamica do universo quando comparado aos demais contetudos

materiais, uma vez que, este vai de a=2. Sendo assim, a equacao de Einstein para a evolucao

de a é o
H? = %p = constante. (2.19)
Substituindo a Eq. 2.18 na Eq. 2.19, obtemos
87G [ ¢?
H>=— | =+V : 2.20
(5 V@) (2:20
Derivando a Eq. 2.20 no tempo conforme, temos
87TG ¢/¢1/ a/¢/2
2HH' = - — Vo' | .
3 ( a? a3 + Vo
Dividindo por 2H3,
H' 4G | , (¢ H
q_ ¢y 2.21
H? 3H3 [¢ <a2+ @ a¢>]’ ( )

onde H = d'/a*. Da Eq. 2.15, podemos isolar o termo

Z _2H
¢ — qb, _ Vqs,

a? a

e assim substitui-lo na Eq. 2.21, obtendo

H' 4G [, /—2H , H ,
=3 ¢ (S0 Ve Ve,

H? ~ 3H3
H  —4nG ,
— = 2.22
H? aH? 9% ( )
ou, no tempo coordenado, temos
Substituindo a Eq. 2.22 na Eq. 2.16, encontramos
e
€= =7 @2, (2.24)
no tempo conforme, ou
4G -
€= —n @2, (2.25)
no tempo coordenado. Da Eq. 2.14, podemos dizer que
o —Vs

o~ (2.26)
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Dai, substituindo a Eq. 2.26 na Eq. 2.25, temos

4G V;
Usando que ¢ < |V| e ¢" < 1, entdao a Eq. 2.20 se torna
8rGV
=" (2.28)
3
Por fim, substituindo a Eq. 2.28 na Eq. 2.27, obtemos:
1 (Vg2
= =] . 2.29
‘7 167G ( Vv ) (2:29)

Sendo assim, podemos expressar os parametros de slow-roll como condigoes sobre a forma

do potencial.

Faremos agora o mesmo para o pardmetro . Primeiro, derivando a Eq. 2.25 com

respeito ao tempo, obtemos

4G (. 2T,
Reescrevendo a Eq. 2.17 na forma
b=Hood, (2.31)
e substituindo-a na Eq. 2.30, juntamente com 2.23, temos
) 4G . 47 - .
¢ = {21{5& + 2H< = q§2) ¢2]
AnG?
= 2H 7E (0 +€)
= 2He(0 +€). (2.32)
Por fim, encontramos '
é
0= —€+ —. 2.33
€t 2He ( )

Para determinar ¢ em termos do potencial e suas derivadas, derivamos a Eq. 2.29

com respeito ao tempo e substituimos em 2.33. Assim,

11 [(2V,V, VBN
5= — @ b _ 9 0
€+2H6167TG< v 2y )@
IR B A" 1 V1
167G V23H?¢ 167G V3 3H?e
Ve . V3
= —e— 2 o 2.34
“T3m2 T 3m (2:34)

Substituindo a Eq. 2.28 na equacao acima e utlizando a defini¢ao de ¢, finalmente,

obtemos
Ve Ve

0=—€- TGV + ITGV?2
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L Vi
0=—€+2— ——-2
€= 8tG V
1 Vs
0=€¢— ———2-. 2.35
‘TG V (2:35)
Como G = (87Tmf,l)_1, podemos reescrever as Eqgs. 2.29 e 2.35 em func¢do da massa de
Planck: ) )
My (V¢>
= (= 2.36
o= (V) (2.36)
Vv
5:e—n@‘f. (2.37)

Conforme discutido na Ref. [9], podemos construir observaveis que devem ser
avaliados quando a escala de referéncia (pivot) sair do horizonte. Sao eles os chamados

indice espectral escalar e a razao tensor-escalar, sendo, respectivamente
ns =1 — 4e — 26, (2.38)
r = 16e. (2.39)

A escala de referéncia é uma escala representativa dentre as averiguadas pela CMB,
e se refere a um ponto especifico do dominio do campo escalar, denotado por ¢,. Este
valor ¢ fixado quando o modo fiducial 0.05Mpc™" cruza o horizonte de Hubble [12]. E
possivel obter o relagao entre o valor do campo, o nimero de e-folds e o tamanho do modo

de referéncia a partir da seguinte equacgao
N:/%@L:¢Wﬂm:/mw:l, (2.40)

a @ de A de Tpl \/2_6

onde o limite de integracao superior pode ser tanto ¢, ou ¢; (valor do campo no inicio
da inflacdo), a depender do valor de N, que resulta do modelo inflacionario e detalhes do

reaquecimento. Aqui, segundo [1], estaremos adotando N, = 60 e N; = 70.

Por fim, podemos escrever o espectro de poténcia, que sera mais detalhado na
proxima secao, em termos do potencial, avaliado no valor de referéncia, da seguinte forma

[9]

V(o)
P = 2.41
ou, equivalentemente, em funcao de k
St H?
Pok) = o5 (2.42)
EMpl | amr=k

onde aqui sao tomadas as equivaléncias aH = k ou —kn =1 ou ¢ = ¢,.

Apesar de termos construido toda a analise acima baseada num campo escalar,
as condicOes necessarias para uma era inflaciondria do universo sdo independentes disso.
Desde que exista uma época finita em que € e § sejam menores que a unidade, um periodo
inflacionario estara acontecendo independentemente da natureza do campo que o gera. No
préximo capitulo, veremos quantitativamente como isso se da para os casos de potenciais

escalares monomiais e binomiais.
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3 Predicoes Observacionais

O modelo padrao da cosmologia descreve as eras iniciais do nosso universo muito
bem, porém algumas inconsisténcias eram encontradas, como o que chamamos de problema
da planicidade e problema do horizonte, discutidos no Capitulo 2. Sendo assim, além da
inflacdo se propor a solucionar, de maneira elegante e simples, essas questdes com uma
expansao acelerada do universo, a teoria também é capaz de descrever o que é observado
no mapa da radiagdo cosmica de fundo, a principal constatagdo observacional do passado

remoto do universo.

Nesse capitulo serd discutido acerca de algumas predig¢oes observacionais, a radiagao
cosmica de fundo e codigos para estudar a inflacio que apareceram com o avango da

tecnologia nas ultimas décadas.

3.1 Radiacao Césmica de Fundo

A radiagao césmica de fundo, do inglés cosmic microwave background (CMB), foi
detectada pela primeira vez por Arno A. Penzias e Robert W. Wilson em 1964, em New
Jersey. A partir de uma antena de rddio de baixo nivel de ruido, eles descobriram os pri-
meiros indicios de um sinal sibilante de radio, que atualmente acredita-se ser remanescente
das eras primordiais de um universo quente e denso a mais de 10 bilhoes de anos atras, e
que preenche todo o nosso universo nos dias de hoje. Ela nos proporciona uma visao do

universo primitivo, como informagoes de sua composicao, estrutura e evolucao [10].

As primeiras observagoes sobre a distribuicao espacial da CMB foram realizadas
pelo satélite COBE (Cosmic Background Explorer), que nos proporcionou pela primeira
vez uma estimativa das inomogeneidades do universo em largas escalas. A partir desse
marco para a cosmologia, nos foi confirmado o espectro de frequéncia da CMB como sendo
um corpo negro com limites experimentais, e a sua temperatura como 7" = 2, 728 +0, 004 K
em todas as diregoes [1]. J& os ultimos resultados ne ssa dire¢ao foram fornecidos pela
colaboracao ligada ao satélite Planck 2013, Planck 2015, Planck 2018, que em 2018
apresentou o ultimo mapa de anisotropias de temperatura da radiacao, como mostra a
Figura 3. As regides em azul sdo chamadas pontos frios cold spots, enquanto que as regices
em vermelho sao os pontos quentes hot spots. Entre uma regiao quente e outra fria ha
uma variacdo de temperatura da ordem de 107°. Portanto, a distribuicao da radiacdo é

incrivelmente homogénea e isotrépica.

Apébs a recombinacgao, a radiagdo primordial emana pelo universo sem muitas

dispersoes, de forma que as variagoes na intensidade sdo pequenas, o que nos diz que o
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universo era extremamente homogéneo, contrastando com a atualidade: uma distribuigao de
matéria irregular e ndo-homogénea. Além disso, a amplitude padrao das inomogeneidades
é o que é exigido para explicar a formacao de galaxias e estruturas em grande escala
de um universo composto por matéria escura fria e matéria comum, assim como as
inomogeneidades possuirem propriedades estatisticas de acordo com o que é previsto pelos

modelos inflacionarios do universo, indicado pela funcao de autocorrelacao de temperatura

[5]-

Figura 3 — Anisotropias de temperatura da CMB, conforme observadas pelo satélite Planck
[2]. As regides em azul sdo chamadas pontos frios, enquanto que as regides em
vermelho sao os pontos quentes. Entre uma regiao quente e outra fria ha uma
variacao de temperatura da ordem de 1075,

De acordo com [13], o que observamos é a temperatura da CMB T'(11) ao longo da
linha de visada n. Por se tratar de uma fungao escalar definida na esfera, esta pode ser
decomposta a partir de harmonicos esféricos Yj,,,(f1), como segue

T(5) = 3 T Vi (). (3.1
Im
onde T}, sao as amplitudes de cada termo na expansao. Ja o espectro de poténcia
(transformada de Fourier da funcdo de dois pontos) para flutuacoes estatisticamente
isotropicas é definido por
(Tin T ) = OO Ch, (3.2)

que em um experimento perfeito pode ser estimado por

. 1
Z—E:T 2. )
Ci 2+ 14 [ Tim| (3.3)

Sendo assim, a probabilidade do verdadeiro espectro de poténcia C; é dada pela probabili-
dade £, a partir destes estimadores. Por conveniéncia, definimos Xsz = —2log £. Entao

para perturbagoes gaussianas, temos

2 —%:M(zlﬂ) g+1n Gi -1 (3.4)
Xeff C é’l : :

lmin
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Figura 4 — Espectro de poténcia da temperatura das anisotropias da CMB, conforme
medidas por Planck. [3]

3.2 Boltzmann Solver Codes

As equacgoes tedricas apresentadas no Capitulo 1, como as equacoes de Friedmann,
Einstein e Boltzmann, podem ser implementadas em cédigos numéricos para derivar
as previsoes observacionais da teoria. Os codigos de Boltzmann que consideramos aqui
resolvem as equacoes de Einstein e Boltzmann para o Modelo Cosmolégico Padrao e
fornecem previsoes tedricas, entre outras coisas, para o espetro de temperatura da CMB.
Um desses codigos muito usado é o CAMB (Code for Anisotropies in the Microwave
Background) e para estudar a inflagdo pode-se usar uma modificacdo dele, chamada
ModeCode, que resolve numericamente as equagoes de Einstein e Boltzmann também para
calcular o espetro de perturbacgao inicial. A partir dai, o CAMB calcula o espectro de

anisotropia da CMB para determinados valores dos parametros relevantes que descrevem
o modelo.

O ModeCode é um codigo que proporciona uma avaliagdo numérica muito eficaz
do espectro de pertubacao inflacionaria, mas evitando a aproximacao de rolamento lento
(slow roll), que caracteriza o periodo inflacionario. Sendo assim, dado um potencial de um
modelo inflacionério especifico V(¢), iremos calcular numericamente a curvatura inicial e
o espectro de poténcia, pois assim teremos resultados numéricos exatos para potenciais
inflaciondrios arbitrarios. De acordo com a construgao realizada em [14], comegaremos

revisitando o formalismo utilizado para a solu¢do numérica das equagoes do ModeCode. A
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partir da variavel de Mukhanov invariante de calibre u, podemos descrever as pertubagoes
escalares como sendo

u=—z2R (3.5)
onde z = ¢'/H e R é a pertubagao da curvatura. As componentes de Fourier u; obedecem
a equacao

ZI/
uy + <k2 — ) uy =0, (3.6)
z
onde k é o modulo do vetor de onda k.

Como dito, o espectro de poténcia é definido a partir da fungao correlacao de dois

pontos, dado por
272

(ReRy) = 5 Pr(k)(27)°6) (k — ), (3.7)
onde 13 )
_ U
Pa(k) = 55 |- (3.8)

A Eq. 3.8 relaciona uy e z, porém também podemos escrever Pg(k) em termos de
parametros mais interessantes observacionalmente, como Ay, n, e oy, que sao, respectiva-
mente, a amplitude das perturbacoes, o indice espectral e sua variacao com respeito a k.

Essa relagao ¢ dada por:

k, ns_l—}-%asln(k‘/k‘pivot)+"'
) 7 (3.9)

PR(k) = A, (k‘

pivot
onde kpiyor € @ escala na qual o espectro de poténcia é normalizado.

O logaritmo do fator de escala é uma coordenada de tempo natural para solugdes
numéricas das equagoes dos modos na era inflacionaria e, por isso, estaremos expressando
as equagoes do fundo em termos de Ina, ja que a equagdo 3.6 depende da dindmica do
fundo através de z e suas derivadas. Adotaremos d/dIna como sendo ponto, porém essa
notacao sera utilizada somente nesse capitulo, por falta de uma notacao melhor. Temos,
entdo, por definigdo, que H = dlna/dt, e com isso, as equagoes de Einstein para Hea

equacao de Klein-Gordon para ¢ sao dadas por:

2
H= —Agp’géb H, (3.10)
. (H .1 av
¢+<H+3>¢+H?d¢:0' (3.11)

A escolha de varidveis independentes nos proporcionou ¢ = z. A partir disso,

utilizando as equagoes 3.10 e 3.11 na equacao 3.6, encontramos

Jii k2 il o\ o 1@V
T N ERARN R (i B
e () s st o (MY st
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No caso das perturbacgoes tensoriais do tensor métrico, é possivel encontrar uma
equacao de evolugao para estas perturbacoes muito semelhante ao caso escalar dada pela

Eq. 3.6, sendo dada por

" 2 a”
v + | B — = 0, (3.13)
a qual se torna, na variavel temporal In a, a seguinte equacao
o (H . k? H
U + <H+1> U + [(IQHQ - <2+H>‘| v, = 0. (314)

O espectro de poténcia correspondente as perturbagoes tensoriais primordiais é dado por:

2

4 k3
T M3,

Py(k) = o

(3.15)

3.3 Inflacdo versus CMB

De acordo com a referéncia [15], o caso mais simples de modelos inflacionarios

gerados por um campo escalar é o caso de um potencial monomial do tipo

V(g) = Am,, <¢>n , (3.16)

onde A é a amplitude adimensional do potencial. Essa classe de potenciais prevé em

primeira ordem para os parametros do slow-roll as seguintes expressoes

— + 2)m?
e — 1w~ W (3.17)
8 2,2
r e n¢Tpl, (3.18)
€ 2
¢ ~ ”mpz<4;\f* +n) (3.19)

A Figura 5 retrata a razao tensor-escalar r em fungao do indice espectral escalar ng,
onde podemos notar que ha uma certa preferéncia dos dados da CMB entre as poténcias
menores ou maiores que 1, ou seja, potenciais concavos ou convexos, respectivamente, dada
pela reta preta continua. Partindo do caso quadratico, que descreve um campo escalar
massivo, e indo em dire¢ao a poténcias mais baixas, notamos que ha uma inversao com
respeito ao niamero de e-folds requerido para concordancia com os dados. Em particular,
vemos que para o Planck+WP+high-L, o potencial quadratico se encontra fora da regiao
de melhor ajuste com 95% de confianca, para N, < 60, enquanto que os potenciais com

n =1 ou n = 2/3 encontram-se na regiao 95% de confianga.

De fato, do comportamento qualitativo dos potenciais monomiais apresentados,

vemos que quanto menor a poténcia do potencial monomial, menor o nimero de e-folds
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Figura 5 — Diagrama no plano ns-rg g2, apresentando os dados do Planck 2018 em contraste
com as predigoes tedricas de certos modelos inflacionarios.

necessario durante o periodo inflacionario, havendo uma curva de corte dada pela reta
preta tracejada. Entretanto, modelos inflaciondrios do tipo Starobinsky [8], R2-inflation,
encontram-se ainda melhor posicionados nas regides de confianca, contrariamente a modelos
como o potencial monomial com n = 3, ou mesmo modelos supersimétricos com quebra

espontanea de simetria

V(g) = At |1+ anlog m(bl .. (3.20)
p

Diante disso, a proposta deste trabalho sera iniciar uma investigagao na direcao
de entender quao sensiveis sdo os parametros inflacionarios frente a perturbagoes da
forma funcional do potencial. Por exemplo, adicionando o novo mondémio a um potencial
monomial, o que pode ocorrer com os valores de ng, r e ¢, previamente determinados?
Vale ressaltar que varios detalhes com respeito ao regime de slow-roll devem ser revistos
por conta da quebra de simetria gerada pelo novo termo. Portanto, a resposta nao seria
imediata para a questao acima. Todavia, antes de tentar respondé-la, iremos nos capitulos
seguintes apresentar mais detalhes sobre a teoria inflacionéaria e os modelos regidos por

um campo escalar com potenciais monomiais e binomiais.
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4 Modelos Inflacionarios regidos por campos

escalares

Nesse capitulo, iremos analisar como nosso modelo inflacionario, regido por um
campo escalar, se comportara de acordo com um potencial dado. Sendo assim, a analise
sera realizada para dois tipos de potenciais, um monomial e outro binomial, sendo este
ultimo com a condigdo de que a diferenca entre as poténcias de cada mondmio fosse igual
a 1. Esta escolha tem seu devido interesse por quebrar a paridade do caso monomial, e

possibilitar novos intervalos entre os valores inicial e final da inflagao.

Foi considerado m,,; = 1 nos calculos e plots do capitulo.

4.1 Potencial Monomial

Primeiro, assumimos um potencial dado por

V(o) = A¢", (4.1)

onde n > 0 é um parametro livre e A é a amplitude do potencial. Suas derivadas primeira

e segunda sao dadas por:

Vg =n\g" ™, (4.2)
V= (n—1)n\¢" 2 (4.3)

Na Fig. 6, é possivel observar o comportamento desse potencial para diferentes
valores de n, onde podemos perceber que conforme o valor de n aumenta, menos o potencial
é apropriado para um regime de slow roll. As curvas em que n = 1 e 2 sdo as mais adequadas

para O caso.

Para obter os parametro de slow roll para esse potencial, substituimos a Eq. 4.1

nas Eqgs. 2.36 e 2.37, assim como as derivadas de V', obtendo:

2 AL 2 2,2
:n;pl<nxin ) - @4
— Dn\o™ 2 2 n2 -1 2 —(n—2 2
R L

Na Fig. 7, podemos analisar o comportamento desses parametros de acordo com
esse potencial para diferentes valores de n. Para o caso do ¢, estaremos considerando seu

modulo, onde em ambos os graficos, podemos analisar o momento em que €, = 1, que
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Figura 6 — Potencial monomial para diferentes valores de n.
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Figura 7 — Parametros do Slow roll do potencial monomial para diferentes valores de n.

significa o fim da inflacdo. Algebricamente, podemos obter da Eq. 4.4 a expressao para o

campo no momento em que a inflagao termina

2,2
n mg
2 Y
202

2 !

1= — P = E. (4.6)
Ja o valor do campo escalar no momento em que o modo fiducial cruza o horizonte

e o valor do campo no inicio da inflagdo, podem ser obtidos usando a expressao do niimero

de e-folds, dada pela equagao 2.40. Substituindo 4.4 nessa integral, obtemos

o do | 207

2 .2
be Ml 2mpln

N =

¢
S AV

2
myn Je.

__L [ﬂ
mn | 2 be

Substituindo a Eq. 4.6, obtemos o ¢ do cruzamento considerando N = 60:

60 — 1 [qﬁf mﬁlnj

¢
(4.7)

2
mon

2 4
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1 1 m2n?
60 = ¢? — o

2
2m,n

2
myn 4

n 1
60+ =~
1 2m2in

2
P
2,2

m: ;n
¢? = 120m%n + % (4.8)

A Fig. 8 retrata o comportamento do campo no momento do seu cruzamento no horizonte
para diferentes valores de n. Conforme o valor do parametro livre aumenta, maior sera

também o valor do campo.

241

22

20

16

14 A

12 A

Figura 8 — Campo escalar do cruzamento do horizonte em fun¢do do parametro livre n.

Para o valor inicial de ¢ utilizaremos N = 70. Sendo assim, a partir também da

Eq. 4.7, temos

S S L
m2n | 2 4
o, 1 m2n®

70 =

2 70 2
2m,n myn 4
1

n
04— = ;
1 2mgln¢’

2 02
myn

¢7 = 140m2n + 5 (4.9)

Para obtermos A, substituimos as Eqs. 2.36 e 4.1 na equacao do espectro de poténcia

2.41, obtendo
_ Prl2n*n®m?,

No) =~ (4.10)

Considerando o valor de referéncia Pr = 2.09 x 1079 [9], com isso calculamos A em termos
de ¢, ou seja,
M) = 25,08 x 10727 n*m2p > " (4.11)
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Figura 9 — Amplitude do potencial A em fungao do parametro livre n, para ¢ = ¢,, ou

seja, o campo escalar no cruzamento do horizonte.

Na Fig. 9, ¢ retratada a amplitude do potencial ¢,, ou seja, no momento em que o campo

escalar cruza o horizonte, em funcao de n. E possivel verificar que a amplitude do potencial

A vai diminuindo conforme o parametro livre n aumenta seu valor.

Por fim, a Fig. 10 foi realizada pelo CAMB, e trata do espectro de poténcia do

caso do potencial monomial, onde foram inseridas as principais equagodes obtidas nessa

secao no codigo.
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Figura 10 — Espectro de poténcia do caso monomial.
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4.2 Potencial Binomial

Consideremos agora um potencial binomial do tipo

V(¢) = ag™ + B¢, (4.12)

onde p > n. O intuito nesse caso é pensar nesse potencial como sendo o caso monomial,
porém com uma pequena modificagao, sendo sempre possivel resgatar o caso trabalhado

na secao anterior. Suas derivadas primeira e segunda sao dadas por

V'(¢) = nag" " + phePt, (4.13)
V"(¢) = (n— D)nag" > + (p — )pfe?—. (4.14)

Da mesma forma do potencial anterior, podemos calcular os parametros de slow-roll

para esse potencial a partir de suas derivadas e das Eqgs. 2.36 e 2.37, obtendo

_m (nag ! + pBer (4.15)
2 apn + [SoP ’ '
e
2 g™ + foP P aP" + ﬁ¢p

A partir daqui, consideraremos g = ~, para facilitar os calculos. Fazendo € = 1,
obtemos:

Y L L e L R s ko S

2 (G2 () 292 (L e )

Esta equacao resulta num polindmio que nao é possivel de se resolver para p e n arbitrarios.

A equacao para o numero de e-fold desse potencial segue o mesmo principio. A

partir da Eq. 2.40, encontramos

N = /
Ml e \/2 ot (nagn—l+pBor- 1)2
o™+ AP

_ / d¢

- 9 nadn—1 1
2 Jo. [Tz

S Y O L P
My Joe [na@™1 + pBep1
1 1 pn

Y U IR e S (4.18)
My Jge |1+ pydpP—™
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Por fim, a partir da equacao do espectro de poténcia 2.41, substituimos 4.12 e 4.15

e obtemos

ag” 4 BoP
P(r) = 2Ma (nagn—14+pBgr—1)2

24m= =7 ( ag™+BeP )

ag™(1 4 yoP™™)

2@ n+pypP—" 2
24m% 55 <1+7¢H )
20" P21 + 4P ) (1 + P )2
24m2m2(n + pypr—)?

PPl 4y (1 + ypP")?

_ . 4.19
L2y (n + pygp—)? (419)

4.3 Considerandop —n =1

A fim de facilitar os calculos em relagao ao potencial binomial, iremos considerar o
caso especifico em que p —n = 1. Com isso, a forma simplificada do potencial 4.12 ¢ dada

por:

O comportamento desse potencial podemos observar na Fig. 11, onde foi considerado
trés valores para a razao : 0,01, 0,05 e 0, 1, que sao representados na figura por diferentes
linhas tracejadas. Para cada valor de n, foram realizadas curvas com os trés valores de 7.
Outrossim ao potencial monomial, conforme o valor de n aumenta, menos o potencial se
torna adequado para um regime de slow roll, e o mesmo vale para 7, ja que as curvas se

tornam mais inclinadas a medida em que seu valor aumenta.

801

60 -

401

V(®)/o.

20 A

Figura 11 — Potencial binomial, considerando n = 0 (em vermelho), n = 1 (em azul), n = 2
(em verde) e n = 3 (em magenta). Também sao considerados trés valores de
v, como indicados na legenda.
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As equacoes de slow roll 4.15 e 4.16 simplificadas adquirirdo a seguinte formas:

2 n—1 1 n\ 2
T
5 M (n" (e D9g"\_my (n(n = 1)¢" 2 +n(n+19e N o)

- 2 ¢n+7¢n+1 {7 ¢n+,-)/¢n+1 :

Como 7 ¢é considerado um parametro pequeno, expandimos as equagoes acima em

série de poténcias e tomamos a primeira ordem em 7, obtendo

n> n

=5t (4.23)

1 —2n+n? — 47¢?)n? n n?-—n?
5= i ¢) <+ )7 (4.24)

€

¢ 2m¢?

Os graficos desses parametros para esse tipo de potencial sao dados pela Fig. 12,
em que nesse caso € serd analisado em moédulo. Igualmente ao grafico anterior, temos
trés valores para -, para diferentes valores de n. Nesse caso, também podemos analisar o
momento em que as curvas alcancam o 1, que é quando a inflacao termina, e como o valor

do parametro n influéncia nisso, além do valor de v nesse caso.

2 4 ¢ 6 8 10
Figura 12 — Pardmetos de slow roll do potencial binomial, considerando n = 0 (em

vermelho), n = 1 (em azul), n = 2 (em verde) e n = 3 (em magenta). Também
sao considerados trés valores de v, como indicado na legenda.

Para encontrar ¢, seguimos da Eq. 4.17 com a condic¢ao adotada (p —n = 1):
m2y(n® + 2npyd? ™" + Py PP = 207 (1 + 2947 " + 27 )
— m(n® + 2npyd + PPy2°) = 207 (1 + 276 + 7°¢°)
— 2920 Ay + (2 — milp272)gb2 — 2m;lnp7¢ — anZQJZ =0 (4.25)

O polinémio 4.25 foi resolvido pelo software Maple e expandido em série em v até

primeira ordem. Sendo assim, as possiveis solugoes para ¢, sao dadas por:

1 V2
sV = 1ov2
7y 2

n
i 4.26
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s —+ 57 (4.27)
1 V2 n
@__+_ Ve n 4.28
g — V2 1 (4.29)
e 2 2 '

Analisando estas solugoes para ¢., é possivel concluir que apenas as Eqs. 4.27 e 4.29 sao
fisicamente aceitaveis, pois as Eqgs. 4.26 e 4.28 divergem quando v — 0, ndo sendo possivel
retomar o caso monomial. Sendo assim, dentre as duas opcdes, estaremos utilizando ¢%,

deixando para trabalhos futuros a analise com a solugdo ¢.

Algo analogo ao que ocorreu para ¢, ird ocorrer para ¢, e ¢;. Assim, da Eq. 4.18,
obtemos que
1+¢

1 o]
N = /
My Joe |a 4 by

Considerando v pequeno, podemos aproximar a integral para

‘gbdgb (4.30)

1
Nom o [0 boeds

= o [leo+ @16t = el

- e G-3)l,

- gl e

pl

¢*,i

Sendo assim, substituindo ¢ e fazendo N = 60, obtemos as seguintes solucdes

para o¢,:

1
oM = —6\/%\/1440 + 613 (4.32)

L[ LrEVIOEGV2VE 1 P Son 9600
18 240 + n 6240 +n 240 +n  240+n)
3n n
@ _ 9" (_go_ ) 4.33
o=+ (-80-5) (4:33)

1
PP = 6\/5‘/1440 +6nv3
. ( 1 n?y/T40 + 61v2V/3 n? 80n 9600 )

1
- 4.34
18 240 +n 6240—|—n+240+n+240+n (4:34)

o - 2 ~ : "y
Dentre as possiveis solucoes, descartamos ¢i ), por nao ser fisicamente aceitavel. Sendo
. a 3 , .
assim, daremos preferéncia trabalhar com o gbsﬂ ). Note que ¢é possivel recuperar o caso

monomial para gbf’) quando v = 0, considerando n > 0.
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Realizando o mesmo procedimento, porém para N = 70, obtemos as solugoes para

Gi:
1
oM = —VnVI680 + 6nv3

1 n2y/1680 + 6nv2v3 1 n? 280 39200
n I + n\/_\/__'_i n 40 n n N, (4.35)
18 280 +n 6280 +n 3 280+n  3(280 +n)
(2) _ 3n (_280_"> 4.36
1
o = V1680 + 6nv/3
1 n2y/1680 + 6nv2v3 1 n? 280 39200
n L n2 + n\/_\/__i_i n 4 =0 n " N (4.37)
18 280 + 1 6280 +n 3 280+n  3(280 +n)

O indice espectral escalar e a razao tensor-escalar, dadas pelas Eqs. 2.38 e 2.39,

podem ser escritas em suas formas simplificadas, obtendo:

my, (nszﬁ”‘l + (n+ 1)%25")2 N mey <n(n —1)¢" 2+ n(n+ 1)y¢"

ne=1——F/—

)2 , (4.38)

2\ et in R
¢ 2
n—1 1 n
r o g2, (19t D" (4.39)
p ¢n + ,ngn—‘rl
Novamente, expandindo em série de poténcias até primeira ordem em -y, obtemos
n?*  (n—1)*n? n n®—n?
=1 il —— 4.40
n ( 2¢2+ ot + ¢+ )7 (4.40)
8n?  16n
r=" 4y 4.41
PR (4.41)
A Fig. 13 retrata esses parametros para diferentes valores de n em funcao de 7.
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Figura 13 — Pardmetros observacionais ns e r do potencial binomial.

Por fim, podemos calcular a relagdo entre v e n em ¢, utilizando a Eq. 2.41. Logo,

2 a1 +¢.)°

Pr = 1272(n + (n+ 1)y¢,)?

(4.42)
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E possivel colocar em evidéncia o espectro de poténcia do caso monomial, e assim achar

uma relagao entre v e n através da razao dos espectros do caso binomial e monomial. Ou

seja,
i a (14+9¢.)°
Pr = 4.43
B 1on2n2 (1+ ”TH7¢*)2 ( )
Em primeira ordem em -y, temos
P, 2(n+1
P ) (1 - “"‘)m) (4.44)
R,mon n
2 1
= 1 (5= 20 (1.45)
n
-2
S )by (4.46)
n
ou, equivalentemente,
n PR
= —1]. 4.47
K (TL - 2)¢* <PR,m0n > ( )

A Fig. 14 representa essa relacao, onde é possivel notar que partindo do caso monomial
b
~v = 0, para cada valor de n os espectros monomial e binomial se afastam em taxas distintas

dependendo do valor de n, exceto para n = 2 que permanece inalterado.

— n=1
— n=2
0591 — n=3

o
o

PR/PR,mon -1

|
I
o

—-1.54

T T T T T
0.02 0.04 0.06 0.08 0.10

14

Figura 14 — Relacao entre a razao dos espectros de poténcia do caso binomial e monomial
em funcao de v, para dados valores de n.
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5 Conclusao

Nesta dissertacao, foi investigado o comportamento de modelos inflacionarios regidos
por campos escalares com um potencial polinomial, em particular, os casos monomial e
binomial. Para isso, foram realizados graficos do comportamento de cada potencial e de
varios parametros inflaciondrios, como €, §, ng, r, entre outros, através da linguagem de

programacao Python e de céalculos analiticos.

Na analise de um potencia do tipo monomial, pode-se perceber que para que o
regime de slow roll seja apropriado, o valor que a poténcia n adotar irda influenciar no
resultado, ou seja, quanto maior este valor, menos o potencial se torna adequado para um
regime de slow roll. O mesmo é valido para os parametros de slow roll, onde os valores
mais apropriados para o parametro livre sao as poténcias abaixo de 2, com excecao do
parametro 9, que ird se anular para n = 2. Além disso, foi possivel obter a amplitude do
potencial no momento em que o campo escalar cruza o horizonte, de forma que conforme
o parametro livre aumenta seu valor, o potencial vai perdendo sua importancia, além de

ser possivel visualizar que a amplitude vai decaindo com a poténcia de n.

J& a analise de um potencial do tipo binomial foi um pouco mais rebuscada, por
conta da adicao de um segundo termo no potencial, o que deixaram as contas mais
complexas, caindo em polinémios de terceiro e quarto graus. Porém, com a ajuda de
softwares matematicos foi possivel a analise desse caso, em que algumas simplifica¢oes
foram necessarias, como considerar v pequeno e a diferenga entre as poténcias p —n = 1.
Com isso, foi possivel visualizar os melhores parametros para o potencial ser apropriado
para um regime de slow roll, além de ter o objetivo de sempre ser possivel retornar ao

caso monomial.

Para trabalhos futuros, temos como objetivo estudar mais afundo o potencial
binomial, aumentando a diferenga das poténcias, como por exemplo, p — n = 2. Além
disso, pretendemos trabalhar com outras formas do potencial, que possam ser deduzidas a
partir de primeiros principios, ou teorias com acoplamento nao-minimo entre a gravitacao

e o campo escalar.
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