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RESUMO

O atual momento que a Cosmologia estd vivenciando € tnico. As novas ob-
servacdes astronOmicas exigem um refinamento dos modelos cosmoldgicos
existentes e uma melhor compreensdo da natureza da gravitacdo nas peque-
nas e grandes escalas. A interacdo entre a fisica fundamental e a cosmologia
¢ cada vez mais importante. Nesse contexto, deve-se destacar a busca pela
melhor compreensdo da fisica do Universo primordial. Mas para compreen-
der essa fisica é necessario sondar as escalas de energia no regime de Planck,
no qual se espera que os efeitos quanticos devam desempenhar um papel sig-
nificativo na gravitacdo. Todavia, uma abordagem advinda de uma teoria de
gravidade quantica aplicada a Cosmologia é necesséria. Loop Quantum Cos-
mology (LQC) € o cendrio considerado neste trabalho. Ele usa as técnicas de
Loop Quantum Gravity (LQG) e aplica a modelos de universo homogéneos
e isotrépicos. Em LQC, a singularidade inicial presente nos modelos de Big
Bang ¢ substituida por um bounce. Assim, as condi¢des iniciais para a evo-
lucdo da dindmica cosmolédgica podem ser assumidas no bounce ou, em um
instante qualquer, anterior a ele, na fase de contragdo. Em modelos de LQC,
com um bounce dominado por energia cinética, uma fase inflaciondria é quase
inevitavel de ocorrer. Neste trabalho fazemos estimativas para a duragdo de
uma fase inflaciondria e uma fase pré-inflaciondria para diferentes classes de
potenciais inflaciondrios que incluem os potenciais monomiais tipo lei de po-
téncia, o Starobinsky e o potencial de pogo duplo (tipo Higgs com quebra
de simetria) para diferentes valores esperados do vacuo. Para todos os mo-
delos estudados assumimos que o principal conteido energético dominante no
bounce é um campo escalar. Analisamos também, como a presenca de radiacio
pode influenciar na previsdo para o nimero de e-folds de inflacdo. Em uma se-
gunda etapa do trabalho, ao considerarmos o parametro de Barbero-Immirzi v,
advindo de LQG, como sendo uma varidvel livre da teoria, obtemos pela pri-
meira vez, um limite inferior para esse pardmetro exigindo que o modelo seja

consistente com as observacdes da radiagdo césmica de fundo (RCF). As res-



tricdes para o pardmetro ¥ sdo obtidas no contexto dressed metric approach
e considerando o vdcuo de Bunch-Davies (BD) como a condi¢do inicial para
as perturbagdes na fase de contracdo. Como este pardmetro estd relacionado a
escala tipica no bounce, ele impacta as previsdes para o espectro de poténcia
em LQC. Portanto, é importante investigar a relagdo entre as previsdes para o
nimero de e-folds em LQC e o valor de y. Como mostram nossos resultados,
o valor do parametro de Barbero-Immirzi pode afetar fortemente as previsoes

para a duracdo da inflacdo em LQC.

Palavras-Chave: Cosmologia; Universo primordial; LQC; Nimero de e-folds;

Inflacdo; RCF.



ABSTRACT

The current moment that Cosmology is experiencing is unique. The new as-
tronomical observations require a refinement of existing cosmological models
and a better understanding of the nature of gravitation in small and large scales.
The interaction between fundamental physics and cosmology is more and more
important. In this context, the search for a better understanding of the physics
of the primordial Universe should be highlighted. However, in order to unders-
tand this physics it is necessary to probe the energy scales in the Planck regime,
in which quantum effects are expected to play a significant role in gravitation.
However, an approach arising from a theory of quantum gravity applied to
Cosmology necessary. Loop Quantum Cosmology (LQC) is the scenario con-
sidered in this work. It uses Loop Quantum Gravity (LQG) techniques and
applies to homogeneous and isotropic universe models. In LQG, the initial
singularity present in the Big Bang models is replaced by a bounce. Thus, the
initial conditions for the evolution of cosmological dynamics can be assumed
at the bounce or, at any instant prior to it, in the contraction phase. In LQC
models, with a bounce dominated by kinetic energy, an inflationary phase is al-
most inevitable to occur. In this work, we make estimates for the duration of an
inflationary phase and a pre-inflationary phase for different classes of inflatio-
nary potentials that include the monomial power-law chaotic type of potentials,
the Starobinsky and the double well potencial (Higgs-like symmetry-breaking
potential) for different values for the vacuum expectation value. For all models
studied, we assume that the main content dominant energy in the bounce is a
scalar field. We also analyzed how the presence of radiation can influence the
number of inflation e-folds. In a second stage of the work, when considering
the Barbero-Immirzi parameter Y, coming from LQG, as being a free variable
of the theory, coming from LQG, we obtain, for the first time, a lower limit
for this parameter requiring the model to be consistent with CMB observati-
ons. Constraints for the Barbero-Immirzi parameter are obtained in the con-

text dressed metric approach and considering the Bunch-Davies(BD) vacuum



as the initial condition for perturbations in the contraction phase. Because this
parameter is related to the typical scale in bounce, it impacts predictions for the
power in LQC. However, it is important to investigate the relationship between
prediction for the number of e-folds in LQC and the value of y. As our results
show, the value of the Barbero-Immirzi parameter can strongly affect predicti-

ons for the duration of inflation in LQC.

Keywords: Cosmology; Primordial Universe; LQC; Bounce; Inflation; Num-

ber of e-folds; CMB.
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Capitulo 1

Introducao

O momento atual que presenciamos na Cosmologia moderna é sem
precedentes. Com a quantidade de dados observacionais disponiveis, novos
satélites sendo langados no espaco para obter cada vez mais informagdes do
nosso Universo com o incremento de dados, como, por exemplo, medidas de
galédxias e aglomerados de galéxias, detec¢do da radiacdo cosmica de fundo (RCF),
deteccdo das ondas gravitacionais, dentre outros mais, colocam a Cosmologia
em um alto patamar. Entretanto, as novas observacdes astronomicas exigem
cada vez mais, um refinamento dos modelos cosmoldgicos existentes (ainda
que, os recentes avancos observacionais permitiram testar modelos do Uni-
verso primordial com grande precisdo) e uma melhor compreensio da natu-
reza da gravitagc@o nas pequenas e grandes escalas. Neste contexto, a interacao
entre a fisica fundamental e a cosmologia é de suma importancia. O entendi-
mento dos dados observacionais disponiveis € fundamental para aprimorar a
compreensdo tedrica do que aconteceu no Universo primitivo. Uma vez que
a informacdo sobre o universo primitivo estd codificada no espectro de flutu-
acdes cosmoldgicas, essas flutuagdes nos fornecem um elo entre a fisica no
universo primordial e as observagdes cosmoldgicas atuais.

Para descrever o Universo primordial, uma nova fisica é necessdria,
uma vez que as energias envolvidas sdo muito altas, no denominado regime
de Planck. Nesse regime de Planck, pequenas flutuacdes de densidade de

energia de origem quantica, as flutuacdes cosmoldgicas, surgiram. Essas flu-
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tuacdes cosmoldgicas podem ser vistas no espectro da radiagdo césmica de
fundo (RCF) como pequenas variagdes de temperatura em torno da média.
Elas foram esticadas com a expansdo e deram origem as estruturas observadas
no universo atual. Hoje, as perturbagdes que sdo importantes tiveram nesta
época escalas menores que o comprimento de Planck. A compreensao da ori-
gem e evolugdo dessas flutuacdes cosmoldgicas pode ser feita através de uma
descrigdo da fisica além da Relatividade Geral (RG). Nos cendrios de inflacdo
usual a origem dessas flutuagdes é considerada como sendo quantica. Porém,
existem cendrios alternativos a inflacdo padrio (como, por exemplo, warm in-
flation, string gas cosmology), os quais consideram que a origem dessas flutua-
coes pode ser térmica. Ainda que RG mantenha um excelente grau de validade
no regime de baixas curvaturas (grandes escalas), ao se dirigir para as grandes
curvaturas (pequenas escalas), a teoria apresenta inconsisténcias. E necessaria
entdo, a busca por uma teoria alternativa, capaz de lidar com a fisica no re-
gime de Planck. Assim, surge a proposta de uma teoria de gravidade quantica
aplicada a Cosmologia.

Os modelos de Loop Quantum Cosmology (LQC) considerados nesse
trabalho correspondem aqueles em que LQC ¢é a versdo reduzida de Loop
Quantum Gravity (LQG) [4] para universos homogéneos e isotrépicos [5—
8]. LQG é uma teoria de gravidade quantica ndo-perturbativa e, independente
do background da RG. Préximo da escala de Planck, os efeitos de gravidade
quantica dominam. Em LQC a singularidade inicial presente em modelos do
Big Bang é naturalmente resolvida e substituida por um bounce (ou ricochete)
quantico devido aos efeitos repulsivos da geometria quantica [6,9]. Portanto,
no contexto de LQC, para a matéria que satisfaz as condi¢des normais de ener-
gia, sempre que um invariante de curvatura cresce a escala de Planck, os efeitos
da geometria quantica o diluem, resolvendo assim, as singularidades presentes
na RG [6].

Usualmente, diferentes cendrios que descrevem a evolugdo do Uni-
verso no contexto de LQC s@o permitidos. Entretanto, a caracteristica es-

sencial comum em todos eles é a presenca do bounce. O contetido energético
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dominante no bounce é de suma importancia para fazer predi¢ées em LQC, as-
sim também, como para indicar a presenca de uma fase de inflacdo no Universo
primitivo. Se o contedido energético dominante no bounce for um dnico campo
escalar, uma fase inflaciondria é quase inevitavel de acontecer [3, 10-16]. As-
sim, enquanto o bounce evita a singularidade do Big Bang, a fase inflaciondria
preve o espectro correto da RCF.

Em modelos de LQC com um bounce dominado por energia ciné-
tica, tais como os que serdo considerados nesse trabalho, inevitavelmente, uma
fase inflaciondria apds o bounce, acontece. Isso é verdade sempre que hd um
campo inflaton, com um potencial apropriado, acoplado ao campo gravitaci-
onal. A duracdo dessa fase inflaciondria é quantificada pelo nimero de e-
folds [3,17-19]. Como € sabido, para que a inflagdo resolva os problemas da
cosmologia do Big Bang [20] como, por exemplo, os problemas da planura e
do horizonte sdo necessarios 60 e-folds ou mais. No entanto, em LQC, como
mostrado na Ref. [21], o bounce e a dindmica pré-inflaciondria deixam marcas
no espectro da RCF. Assim, uma questdao importante de ser investigada e que
merece atencdo, surge. Isto €, analisar para as classes de modelos de potenciais
que aqui serdo estudadas, sob quais condicdes poderia ser possivel obter sinais
advindos do regime quéntico do Universo no espectro da RCF. De acordo
com as Refs. [10,21], considerando os efeitos da dindmica pré-inflaciondria,
o espectro de poténcia, em geral, passa a ser dependente de escala. Logo, ao
medir com maior precisdo a dependéncia do espectro com a escala, a dindmica
de LQC poderd ser testada com os dados observacionais. O efeito da dina-
mica advinda do regime quantico, implica em rdpidas oscilagdes nos baixos
multipolos da RCF. As previsdes observéveis de possiveis sinais do regime
pré-inflaciondrio na RCF dependem estritamente da quantidade de expansio
do Universo desde o bounce até hoje. Como é esperado, uma quantidade maior
de expansdo tende a diluir os efeitos do regime quantico no espectro ao am-
pliar as escalas das flutuacdes advindas desse regime (baixos multipolos) para
um limite além do observavel pela RCF [22]. Na Ref. [10] foi demonstrado

que para ser consistente com as observacdes, o Universo em LQC deve ter
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expandido pelo menos 141 e-folds do bounce até hoje. Isto €, 60 e-folds de
inflacdo + 60 e-folds correspondente a0 minimo desde o fim da inflacdo até
hoje + 21 e-folds extras na inflacdo. O fato de ndo observarmos hoje essas
caracteristicas dependentes de escala no espectro da RCF significa que elas
devem ter sido bem diluidas pela expansdo pds-bounce do Universo. Por ou-
tro lado, se o nimero de e-folds inflaciondrios for muito maior que 81, as
caracteristicas impressas no espectro da RCF, devido aos efeitos quanticos se-
riam completamente diluidas e, neste caso, LQC ndo podera ser diretamente
testada, mesmo com experimentos futuros. Os modelos que preverem menos
que 81 e-folds inflaciondrios desde o bounce até o fim da inflacdo ndo serdo
consistentes com os dados atuais da RCF. Ja os modelos que preveem 81 e-
folds de inflacdo ou um pouco mais fornecem boas perspectivas de deixarem
marcas na RCF que poderiam vir a ser observadas nos experimentos futuros.

Motivados com tais resultados tedricos, nessa tese realizamos uma in-
vestigacdo do nimero de e-folds de inflagdo em LQC. Tal investigacdo pode
ser feita assumindo as condi¢des iniciais no bounce [6,10], ou, na fase de con-
tracdo, anterior ao bounce [23-26], dado que, na auséncia de singularidade as
condicdes iniciais podem ser ajustadas em uma superficie regular sem ambi-
guidade.

Como na auséncia de singularidade, uma probabilidade a priori da
duracdo de uma fase de inflacdo pode ser obtida, em um primeiro momento
desse trabalho, as condicdes iniciais para o nosso modelo foram assumidas no
passado remoto da fase de contracdo do Universo, muito anterior ao bounce,
no estigio de oscilagdo do campo inflaton [3], ou seja, quando o Universo é
cldssico. Ao fazer essa escolha natural para as condi¢des iniciais, considera-
mos um intervalo de 1000 a 5000 condi¢Ges iniciais aleatérias e evoluimos
nosso sistema. Em seguida, estimativas probabilisticas foram feitas e obte-
mos as fungdes densidade de probabilidade (PDFs) para o nimero de e-folds
da fase pré-inflaciondria (que vai desde o bounce até o inicio da inflacdo) e o
numero de e-folds da fase inflacionaria (desde o inicio até ao fim dessa fase)

em LQC, seguindo o procedimento detalhado na Ref. [25]. Anteriormente,
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essa mesma andlise foi feita pelos autores da Ref. [23], porém, apenas para o
caso do potencial quadratico. Assim, uma extensdo dessa andlise € feita para
outros tipos de potenciais como, 0s casos qudrtico e sextico e o potencial de
pogo duplo (tipo Higgs com quebra de simetria), assumindo diferentes valores
esperados do viacuo (VEV). Essas andlises fornecem uma ferramenta de com-
paragdo para a segunda parte do nosso estudo, onde a presenga de radiacdo é
considerada como um ingrediente adicional a densidade de energia em torno
do bounce, o que é feito pela primeira vez. A presenga da radiagdo pode afetar
fortemente as previsdes de LQC, conforme mostramos nesse trabalho. Além
disso, a dura¢do da inflagdo depende ndo somente do potencial do inflaton, mas
também, da quantidade de radiacdo presente no Universo antes do regime de
inflagdo.

Em um segundo momento desse trabalho mantemos a investigagao da
duracio da fase inflaciondria para os mesmos potenciais considerados e in-
cluimos o potencial Starobinsky. Porém, assumimos que as condi¢des iniciais
sdo determinadas, exclusivamente no bounce. Mostramos que existem valo-
res bem definidos para a amplitude do campo inflaton no bounce que podem
ser estimados analiticamente e, dependem apenas da forma do potencial pri-
mordial. Em seguida, resultados analiticos explicitos para a duragdo da fase
pré-inflaciondria e para a amplitude do campo inflaton no inicio da inflagdo
sdo fornecidos. Isso nos permite obter explicitamente o nimero de e-folds de
inflacdo. Nossos resultados sao suficientemente gerais, dado que isso pode ser
facilmente estendido para outras formas do potencial do inflaton. Por fim, para
completar nossas andlises, consideramos o parametro de Barbero-Immirzi ()
como uma varidvel livre da teoria. Pela primeira vez, serd obtido um limite
inferior para esse pardmetro, exigindo que o modelo seja consistente com as
observagdes da RCF, segundo serd mostrado nesta tese. As restricdes no para-
metro de Barbero-Immirzi foram obtidas no contexto dressed metric approach
e o vicuo de Bunch-Davies (BD) foi considerado condig¢do inicial para as per-
turbagdes na fase de contracdo. Tal escolha fornece exatamente os mesmos

resultados que quando consideramos o estado de vidcuo adiabdtico de quarta-
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ordem no bounce, como condig¢ao inicial no contexto de dressed metric appro-
ach (mais detalhes podem ser encontrados na Ref. [10]). Por ora, notamos que,
embora alguns potenciais monomiais ji tenham sidos descartados nos cendrios
simples de inflacdo fria segundo os resultados do Planck [1], quando proces-
sos radiativos estdo presentes (mais notavelmente como no caso de inflagao
morna) todos esses potenciais podem ser mostrados concordar com as obser-
vacoes (veja, por exemplo, as Refs. [27,28]). Outra razdo para analisi-los aqui
¢, em geral, eles s3o bem motivados no contexto da fisica de particulas.

Esta tese € o resultados dos trabalhos publicados nas Refs. [3,16]. A
proposta € analisar a duracdo de uma fase inflaciondria e pré-inflaciondria no
contexto de LQC, fazendo duas andlises distintas: a primeira delas consiste em
estimativas probabilisticas mostradas nos histogramas para PDF e, a segunda,
consiste em uma previsdo analitica. Tendo determinado o nimero de e-folds,
analisar quais efeitos observaveis de LQC sdo previstos, isto €, sondar efeitos
do regime quantico do Universo primordial que estariam presentes no espec-
tro da RCF, por meio da andlise de diferentes modelos de potenciais para o
inflaton, a saber: monomiais tipo lei de poténcia (quadratico, quartico e sex-
tico), potencial de pogo duplo (tipo Higgs com quebra de simetria) assumindo
diferentes VEV's e Starobinsky.

O Capitulo 2 consiste em uma revisdo da cosmologia classica: mo-
delo do Big Bang e seus problemas, inflacdo, dindmica da inflagdo, como a
mesma pode resolver certos problemas do modelo padrdo do Big Bang e tam-
bém as limitacdes deste cendrio. No Capitulo 3 € feita uma revisdo de di-
ferentes ideias de gravidade quéntica. Os Capitulos 4 e 5 correspondem aos
resultados centrais dessa tese. No Capitulo 6 discutimos nossas conclusdes so-
bre os resultados apresentados. Além disso, sdo apresentados dois apéndices:
o primeiro traz a demonstragdo matematica para obter a equacdo de Friedmann
modificada em LQC e, o segundo deles, mostra como obter a normalizag¢do da

constante Vj a partir do espectro da RCF.



Capitulo 2

Cosmologia Classica

Neste capitulo serd feita uma breve apresentacdo do formalismo la-
grangiano aplicado a Relatividade Geral (RG). As equagdes de Einstein serdo
obtidas via formalismo Hamiltoniano. Como uma solugdo das equacdes de
Einstein aplicada a Cosmologia, a solu¢ao de interesse aqui € a de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW). Tal solugdo € obtida através da métrica
FLRW e traduz-se nas equagdes de Friedmann. Posteriormente, apresentarei
as diferentes componentes do fluido que descrevem a dindmica do Universo
e os respectivos parametros de densidades, ao se considerar cada componente
como sendo um fluido perfeito. E feita uma revisdo do modelo padrio da cos-
mologia do Big Bang, revisitando brevemente a histéria do Universo e os pro-
blemas do modelo padrdo cosmolégico, tais como, os problemas da planura,
horizonte e monopolos magnéticos. E discutido e apresentado como inflaco
pode solucionar tais problemas do modelo padrao do Big Bang e também as
limitacdes deste cendrio. Além disso, serd feita uma breve descri¢do sobre a
maior ferramenta observacional disponivel para estudo do Universo primitivo,

a radiag@o césmica de fundo.

2.1 Formalismo lagrangiano da Relatividade Geral

Classicamente, a descricdo do campo gravitacional estd fundamentada

nos principios da Teoria da Relatividade Geral (TRG) e pode ser feita através
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da extensdo do principio variacional para uma teoria de campos no espaco-
tempo quadridimensional [29,30]. Na TRG os efeitos do campo gravitacional
sdo interpretados como uma manifestacdo da curvatura do espaco-tempo [29].

No formalismo variacional [31], as equagdes de campo de Einstein
sdo0 obtidas por meio da defini¢cdo de uma agao [29,30]. Tal acdo para a RG é
construida a partir da definicao de uma lagrangiana. No vicuo, as equagdes de

Einstein sdo obtidas da acdo

1
Sgn = 7/ R/—gd*x, 2.1)
2K J@

denominada acdo de Einstein-Hilbert (EH) !. Na defini¢do dada por Eq. (2.1),
K= SZTG (G ¢é a constante gravitacional e ¢ € a velocidade da luz 2), R é o escalar
de Ricci e \/—gd*x é o elemento de volume invariante, com g = detgyy. As
equacdes de campo de Einstein sdo obtidas pela variacdo funcional de cada
um dos termos da Eq. (2.1) em relagdo a gy até primeira ordem. Usando a

defini¢do R = g"VRy,y, a variacdo da Eq. (2.1) resulta em

1 1
OSgH = o /%,758“vRuv V—gd'x+ % /ﬂ)guv&euv V—gd'x

+i / "Ry 8(v/—g)dx. (2.2)

2K Ja

O tensor de Ricci R,y € definido como

o 0 P P 1A P 1A
R“V = é?pl“vu — BVFPM —i—FMFW _varpw (2.3)

em que a conexdo (simbolo de Christoffell) € dada por

1
Fﬁv = Egpc (8/4 8veo "‘avgcm - aoguv) . (2.4)

1Sob uma transformagio geral de coordenadas, as teorias fisicas sdo covariantes. Essa si-
metria deve estar refletida na acdo, que sob uma transformacdo geral de coordenadas deve ser
um escalar [30].

2Em unidades naturais adota-se ¢ = 1, como serd feito nesta tese.
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A variacdo de cada um dos termos de Eq. (2.2) é dada por

SRuy =V, (5Fﬁc) —Vs (5rgv) , (2.5)

8g = —g8uvog"" (2.6)

1
ov—g= —5\/_788/”5(?’“}‘ 2.7

A Eq. (2.5) é obtida assumindo um referencial local no ponto P satisfazendo

8uv(P) = Nyv € 9p guy(P) =0. Assim, nesse referencial, I, (P) = 0 de modo

que, na Eq. (2.3) contribuem somente termos com a derivada da conexdo. Fi-

nalmente, como a variagdo deve ser escrita na forma covariante, fazemos a

substitui¢do d;, — V,;. Na variagdo dada pela Eq. (2.6) foi utilizada a propri-
1

edade geral A~! = - CT, vilida para uma matriz inversivel A, onde C” é a

transposta da matriz dos cofatores C da matriz A.3
Substituindo as expressdes dadas pelas Egs. (2.5) a (2.7) na Eq. (2.2)

e usando a condi¢do V,g*" = 0 e o teorema da divergéncia, obtém-se que,

1 1
OSEH = ﬂ/@ (R[JV - zgva> 5g“vv —gd4x. (2.8)

Note que o termo de superficie proveniente da aplica¢do do teorema da quadri-
divergéncia ndo contribui, uma vez que a superficie de integracdo estd no in-
finito onde por hipétese os campos se anulam. O principio de Hamilton de-
termina que 0Sgy = 0 para uma variagdo arbitraria do tensor métrico guv-

Aplicando esse principio ao resultado dado pela Eq. (2.8) tem-se

1

que corresponde as equagdes de campo de Einstein no vicuo.

3Lembre-se que, o determinante de uma matriz A pode ser escrito em termos dos cofatores
Cij do elemento a;;, como

detA = a;1Cijy +apCp +... +anCiy = a1;C1; +a2;Cri + ... +aniCpi

O cofator do elemento a;; ¢ definido por (—1)"*/a;;.
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Na presenca de outros campos, pelo mesmo principio pode-se obter
as equacdes do campo gravitacional na presenca de matéria. Assim, deve-se
adicionar a acdo de Einstein-Hilbert (2.1), o termo correspondente aos demais
campos. Suponha que Sy, corresponda a acdo de um campo de matéria. To-
davia, tem-se que,

S= SEH+Smata (2-10)

na qual Sp, contém todas as informacdes sobre o conteddo de matéria que

produz a curvatura e € afetada pelo campo gravitacional. A variacdo de Sy €

dada por
1
8Smar = E/d“x\/—gT#ng“v, (2.11)
em que
_ 2 agmat
Tuv= \/—_? Sohv (2.12)

define o tensor de energia-momento. No tensor energia-momento estd contida
toda informacdo sobre o conteddo energético e de matéria.

E possivel introduzir um termo de constante cosmoldgica na equago
de Einstein. Para isso, basta adicionar 2 acio de EH o termo [ d*x\/—gA, cuja

variagdo em relagdo a g,y resultard em

1
Ruv_ig'uvR—i_AguV:_KT’uv. (2.13)

Essas sdo as equagdes de campo de Einstein em sua forma mais geral, in-
cluindo o termo de constante cosmoldgica, A. Note que do lado esquerdo de
Eq. (2.13) temos informacao sobre a curvatura do espago-tempo, enquanto do
lado direito temos informacgao sobre a matéria que produz essa curvatura. Por-
tanto, a matéria diz ao espago-tempo como se curvar e o espaco-tempo diz a
matéria como se mover [32].

O conjunto de equagdes de Einstein dado por (2.13) apresenta dife-
rentes solugdes. Uma delas € de interesse cosmoldgico - a solucdo FLRW-
e que adotaremos em nosso estudo do Universo primordial como serd visto

posteriormente, nessa tese.



30

2.2 Soluc¢ao de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Com a publicagdo do artigo de Einstein em 1917 iniciou-se a era da
cosmologia moderna. Apds a era em que a natureza era descrita pela Mecénica
Newtoniana, com o advento da Teoria da Relatividade Geral em 1915, a comu-
nidade cientifica pode formular um modelo cosmolégico capaz de descrever o
Universo. Para o desenvolvimento da fisica no século XX, o estudo da solucao
das equacdes de Einstein foi de suma importancia. Uma solugdo de particular
interesse para a Cosmologia é a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-

Walker (FLRW), descrita pelo seguinte elemento de linha

dr?

1 —kr?

ds* = c*dt* —a*(1) +7* (d6* +sin® 0d¢?) | . (2.14)
Na Eq. (2.14), as coordenadas (r, 0, ¢) sdo denominadas esféricas co-méveis.
A coordenada ¢ representa o tempo césmico e, a(t) corresponde ao fator de
escala do Universo. O parametro k£ € uma constante que define a curvatura
espacial e assume valores k = —1,0, 1, respectivamente. Para cada valor de k
tem-se um tipo de geometria distinta: geometria plana para k = 0; geometria
hiperbdlica para k = —1 e geometria esférica para k = 1. No presente estigio
de evolugdo do Universo, os dados observacionais disponiveis apontam que,
em grandes escalas, o Universo é muito préximo de ser plano 4, isto &, k = 0.
Contudo, descrever de forma natural este valor constitui um dos problemas em
aberto, denominado problema da planura, que serd discutido posteriormente.
A solugcdo FLRW constitui um modelo de espago-tempo homogéneo e
isotrépico em escalas cosmoldgicas [29], compativel com o Principio Cosmo-
16gico, o qual diz ndo haver no Universo nenhuma dire¢do e localizagdo pri-
vilegiadas [30]. Além disso, as simetrias presentes na métrica (2.14), quando
inseridas nas equacgdes de campo de Einstein, mostram que o conteido mate-
rial do Universo deve apresentar também as mesmas simetrias. Assim, este

contetido material € descrito por um fluido perfeito.

4Para mais detalhes, veja a Ref. [1].
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Para descrever a dindmica do Universo e determinar a evolugdo do
fator de escala a(t), considera-se o conteddo de matéria e energia do espaco-
tempo como sendo um fluido perfeito [30,33] nas equagdes de Einstein (2.13).

O tensor de energia-momento é descrito por

Tuv = (P + 5 )ttty = pguv. 2.15)

em que T,y € 0 tensor energia-momento; p € a densidade; p € a pressdo e uy €
a quadrivelocidade.
Ao se aplicar a métrica dada pela Eq. (2.14) dentro das componentes

da Eq. (2.13), chega-se as seguintes equacdes dinamicas:

N2 2
a 8nG 1 ke
() DA 210
a 4G 3 1

Essas sdo as equagdes de Friedmann e Raychaudhuri, respectivamente, assu-
mindo o Universo como sendo um fluido perfeito em FLRW. Na Eq. (2.16),
tem-se que

H="2 (2.18)
a

¢ o pardmetro de Hubble, que descreve a expansio do Universo. Além disso, a
Eq. (2.16) mostra também a relacdo entre essa mudanga do fator de escala e a
densidade de energia, curvatura espacial k e constante cosmolégica A [29]. A
densidade de energia total p, representa a contribui¢@o de todas as componen-
tes de matéria e energia presentes no Universo (radiacdo, matéria e constante
cosmoldgica).

Outro parametro cinemaético que pode ser definido a partir da Eq. (2.17)

[€N

(2.19)
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denominado pardmetro de desaceleracdo. O parametro de desaceleracdo mede
a aceleracdo do Universo em funcdo da densidade de matéria e da pressdo
do fluido [34]. Assim, de Eq. (2.17) hd possibilidades para descrever a evo-
lu¢do do Universo: ¢ > 0 expansdo (ou contragdo) acelerada, ¢ < 0 expan-
sdo0 (ou contragdo) desacelerada [35]. Os cendrios do Big Bang sdo centrados
na expansdo desacelerada e, posteriormente, uma expansdo acelerada na era
de dominio da constante cosmoldgica. Ao modelo padrido do Big Bang, mui-
tas vezes, adiciona-se uma fase de inflacdo (acelerada) no universo primordial
para resolver certos problemas do modelo padrdo da cosmologia. No decorrer
deste capitulo serd discutido esse caso com mais detalhes.

Como o objetivo deste trabalho estd centrado no estudo do Universo
primordial, k e A podem ser desprezadas nas Eqs. (2.16) e (2.17) durante este
estdgio do Universo. Contudo, a equagdo de Friedmann assegura que, a expan-
sdo0 (ou contragdo do Universo) é regida apenas pela densidade de energia e a
pressdo do fluido cosmolégico, quando a constante cosmoldgica é desprezivel.
Assim, € possivel checar que, na auséncia de A (isto é, A = 0) ocorre uma
expansio acelerada (d > 0) apenas se a condicdo de energia forte p +3P < 0

¢ violada [33,36].

2.2.1 Evolucao das componentes do fluido cosmologico

Em escalas maiores que aproximadamente 100 Mpc o contetido mate-
rial do Universo pode ser descrito por um fluido perfeito, conforme Eq. (2.15) 3.
Derivando a Eq. (2.16) no tempo e, combinando com as Egs. (2.16) e (2.17)

chega-se a equacdo de conservacio do fluido ¢

p+3g(p+p):0. (2.20)

5 A partir de agora trabalharemos com unidades naturais, onde ¢ = 1.
Essa expressdo para a conservacio da energia também pode ser obtida usando a conserva-
¢do do tensor energia-momento, V, TV = 0 [29,30].
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Reescrevendo a Eq. (2.20), tem-se que
i(pa3) = —3pd® (2.21)
da ’
Para um fluido barotrépico com equagdo de estado dada por
p=wp, (2.22)

com w constante, a solu¢cdo dessa equacao diferencial é

a —3(14w)
P =po <> , (2.23)
aop

onde pg é a densidade de energia do Universo hoje e impondo que ap = 1,
corresponde ao fator de escala hoje. Outra solucdo dessa equacdo diferencial

¢ dada por

£\

a=agp| — . (2.24)
)

Para obter as solucdes das equacdes de Einstein que nos dao a evolucio

do fator de escala a(t) 7 é necessdrio especificar qual o contetido material do

Universo. Assim, diferentes escolhas de w na equacio de estado correspondem

as diferentes componentes do fluido cosmolégico. No entanto, trés valores sao

especialmente importantes em Cosmologia:
* Radiagio: w, =1/3 = p,xa ™ e ac /2,

e Poeira: wy, =0 — ppoca > e aoc12/3;

* Vicuo: wp = —1 = ppoca’ e aocefl,

Acima, o vécuo estd representado pelo simbolo da constante cosmoldgica (A),
pois, ela estd comumente associada a uma energia do vicuo, embora possua
um valor previsto pela teoria quantica de campos de aproximadamente 120

ordens de magnitude mais alta que o valor necessdrio para gerar a aceleracao

7Vale ressaltar que, a dindmica do Universo é regida pela evolugdo do fator de escala e de-
pende, também, do contetido material do Universo. Isto €, radiacdio, matéria baridnica, matéria
escura, campo escalar, etc.



34

observada atualmente no Universo [37,38]. Como é possivel notar, cada valor
da constante w descreve uma era de dominio diferente.

Inicialmente, pela teoria do Big Bang, o Universo inicia em uma sin-
gularidade (t = 0). Mais adiante sera discutido um pouco mais sobre a sin-
gularidade inicial presente em RG. Posteriormente, o Universo encontra-se
preenchido por radiacio - era da radiacdo. A medida que ocorre a expansio e
o Universo resfria, a densidade de energia da radiagdo diminui, isto é, py o< a?
e a matéria ndo-relativistica passa a dominar e py, o< a—>. Com isso, o Uni-
verso entra na era da matéria. Posteriormente a era da matéria, a constante

cosmoldgica passa a dominar, p o< cte, € o Universo entra na era de dominio

da constante cosmoldgica iniciando a expansdo acelerada.

2.2.2 Densidade critica e parametros de densidade

A equagdo de Friedmann dada por (2.16) pode ser reescrita como

k
onde Q € o parAmetro de densidade total, definido como
Pi 8nG
Q=—=—0p; 2.26
= = (2.26)
com
3H?
= — 2.27
pCF 87_L_G 9 ( )

correspondendo a densidade critica. O valor da densidade critica hoje € pero =
3HZ/87G = 1.878h% x 10~ gem =3, com h = 0.68 [33]. O valor de pp hoje
estd muito préximo de p, tal que o nosso Universo é espacialmente plano.
O pardmetro Q; corresponde a contribuicdo das diferentes componentes do
fluido cosmolégico. Isto é, radiacdo, matéria e energia escura. Desse modo, é

possivel comparar diferentes modelos cosmoldgicos, por meio da Eq. (2.26).
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Assim, o pardmetro de densidade total dado pela Eq. (2.25) € definido como
Q=0 +Q, +Qp =1—-Q, (2.28)
onde Qy = k/a’*H?. A equacio de Friedmann (2.16) é dada por:

@, 0 Q“) . (2.29)

2 12 r m
HE=Ho <a4+as+QA+az
A Eq. (2.29) € obtida usando a definicdo dada pela Eq. (2.26) aplicada as
componentes do fluido cosmolégico combinadas com as solu¢des dadas por
Eq. (2.23) para cada componente do fluido. Além disso, a equacgéo (2.29) re-
presenta o modelo cosmoldgico atual, que contempla tanto os fundamentos do

Modelo Padrdo da Cosmologia mas também a atual fase de expansdo acele-

rada.

2.3 Modelo Padrao da Cosmologia

O Modelo Padrao da Cosmologia foi construido com base em um con-
junto de previsdes e observagdes que deram estrutura ao modelo do Big Bang.
Dentre elas, estdo as observagdes feitas por Hubble em 1929 de um universo
em expansdo [39]; explicacdo para o surgimento e formagao de elementos leves
na Nucleossintese Primordial, tais como, hidrogénio, hélio e litio [40], e a pre-
di¢do da existéncia de uma radiag¢do césmica de fundo de microondas em 1940
por Alpher e Herman, até sua detec¢do em 1965, por Penzias e Wilson [41].

Ha grandes escalas supde-se que o Universo é homogéneo e isotropico.
A condi¢do de homogeneidade e isotropia é assumida como hipétese simpli-
ficadora para estudar diferentes modelos cosmolégicos. O Principio Cosmo-
l6gico diz que, a partir de uma dada escala observacional (= 100 Mpc), uma
vez que o valor exato depende do modelo, o Universo exibe uma distribui-
cdo granular uniforme de matéria. Por esta distribui¢do uniforme de matéria,
diz-se, que o Universo é homogéneo e isotrépico. Por homogéneo, entende-se

que, a distribuicdo de matéria mantém-se invariante sob uma translagdo. E,
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por isotrépico, refere-se a invariancia por rotacio, a qual mostra que ndo existe
uma dire¢ao privilegiada para a observacdo. A confirmacgao de quio eficaz é o
Principio Cosmolégico é dada por meio de dados observacionais da radiagdo
c6smica de fundo (RCF), estruturas em grande escala e o crescimento dessas
estruturas, oscilacdes acusticas de barions (BAOS), etc.

No cendrio usual considera-se uma fase de inflacdo logo apds o Big
Bang, a qual, posteriormente, ¢ dominada pela era da radiacdo. Em seguida,
a inflacdo dard lugar a um Universo dominado por radiacdo, até o momento
em que as quantidades de radiacdo e matéria se tornam iguais, denominada
igualdade matéria-radiacdo. Posteriormente, a matéria passa a dominar sobre
a radiacdo, sendo responsavel pela dindmica do Universo. Apds algum tempo,
a densidade de energia da matéria diminui e a energia escura passa a dominar.
A natureza da energia escura ainda é desconhecida. O que se sabe é que ela
pode ser a constante cosmoldgica ou, pode ser uma componente energética de
origem desconhecida, mas que damos o nome de energia escura - componente
responsdvel pela atual expansdo acelerada do Universo. Com isto, acredita-
se que esta era de dominio da energia escura seja a responsavel pela atual

expansao acelerada.

2.3.1 O modelo ACDM

O ACDM, também denominado modelo de concordancia, inclui com-
ponentes escuras, assumindo que a matéria escura seja fria. Pelos resultados
do Planck 2018 8, os valores atuais para os parimetros de densidade de cada
componente sdo [1]:

Qo~107° (2.30)

para a radiagdo,

Qmo=0.3111£0.0056, (2.31)

80s dados incluem medidas feitas pelo Planck, combinando TT,TE,EE + lowE + lensing +
BAO, com um nivel de confidéncia de 68%. Para mais detalhes, veja Ref. [1].
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incluindo tanto matéria baridnica quanto matéria escura fria e,

Qa0 = 0.6889 £0.0056 (2.32)

para a energia escura.
Atualmente, pelos ultimos resultados do satélite Planck de 2018, Q ~
1. No entanto, isso acarreta em um valor muito pequeno para o parametro de

densidade de curvatura. Ou seja,

Qi o = 0.0007 £0.0019. (2.33)

Como ¢€ possivel ver, a densidade de energia da radiacdo é extrema-
mente baixa hoje. O que de fato domina o contetido energético do Universo é a
contribuicdo de matéria (bédrions + matéria escura) e energia escura. Porém, da
quantidade total de matéria, apenas 5% ¢ barionica. Assim, aproximadamente
95% do contetido energético do Universo é de origem ainda desconhecida.
Todavia, considerando o modelo cosmoldgico padraio ACDM, ap6s uma fase
inflaciondria, o Universo é dominado por radiacdo e, posteriormente, passa a
ser dominado pela matéria até chegar a fase atual, dominado pela energia es-
cura. Compreender a natureza da matéria e energia escura € um dos principais

questionamentos em aberto na Cosmologia atual.

2.3.2 Breve histéria do Modelo do Big Bang e seus problemas

O modelo BB descreve muito bem a evolu¢do do Universo desde o
fim da inflacdo, quando o Universo é dominado por radiagdo, até hoje. A
descoberta da RCF, abundancia de elementos leves e expansdo fazem com
que este modelo seja de grande sucesso.

Inicialmente, o Universo era extremamente quente e denso. Todas
as particulas estavam em equilibrio térmico em uma sopa de quarks-glions,
comportando-se como um plasma primordial [33]. Neste momento, a radiacao

era o contetido energético dominante no Universo primordial. Alguns instantes
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depois, a temperatura foi baixando e, o universo estava a resfriar, expandindo-
se, € a matéria passou a ser o conteido dominante.

Existem muitos questionamentos em aberto sobre a fisica do Uni-
verso muito primordial. Dentre eles, estd a temperatura eletrofraca Tgw =
159.5 £ 1.5 GeV prevista pelo modelo padrio da fisica de particulas (do in-
glés, Standard Model). Abaixo desse valor, diz-se que a teoria quebra-se. Isto
é, ao cruzar essa dada escala de energia, o Universo primordial evoluiu de uma
fase simétrica (altas temperaturas) para uma fase quebrada (baixas tempera-
turas) sem desviar do equilibrio térmico, tornando, por exemplo, bariogénese
eletrofraca ineficaz [42]. Entretanto, ha altas temperaturas, todas as particulas
sdo efetivamente ndo - massivas e, as forcas eletromagnética e nuclear fraca
tém o mesmo comportamento. Analogamente, a simetria que surge da combi-
nacdo dessas trés forcas que descrevem a interagdo fundamental: eletromag-
nética, nuclear fraca e nuclear forte deverd ser quebrada. Porém, ndo ha um
consenso sobre quando isso acontece.

Por volta de 10~'2s apés o Big Bang, o Universo ainda se encontrava
em um estado quente de plasma quarks-glions. A medida que o Universo es-
fria, quando T ~ 200MeV (107%-107> s), comeca a transi¢io quark-glion.
Os quarks e glions livres ficam confinados dentro de barions e mésons. Aqui
sdo formados os primeiros hddrons. Este confinamento de quarks inclui a for-
macdo de prétons e néutrons responsaveis por formar os nicleos atémicos.
Quando a temperatura do Universo caiu ainda mais, aproximadamente em
torno de 1 —2 MeV (~ 0.2s), dois eventos importantes ocorreram. O primeiro
deles foi o desacoplamento de neutrinos primordiais de outras particulas. O
segundo deles foi que, as interacdes que mantém néutrons e prétons em equi-
librio térmico ficam ineficientes [43]. Diante disto, a quantidade de néutrons
sobreviventes deste processo determina as abundancias dos elementos primor-
diais.

Em 1s ap6s o Big Bang, quando a temperatura do Universo € cerca
de ~ 0.5 MeV, os pares elétron-pdsitron presentes no Universo muito primor-

dial comegam a se aniquilar. Apenas uma quantidade muito pequena de elé-
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trons sobrevive apos essa aniquilacdo. Os forons produzidos nesse processo
encontram-se em equilibrio térmico e, a temperatura da radiacdo aumenta com-
parada a dos neutrinos. Os neutrinos desacoplam da matéria, criando um fundo
césmico de neutrinos °.

Em um redshift de aproximadamente z = 103, correspondente aos ins-
tantes 10s - 20 min apds o Big Bang, o Universo ainda era denso e quente
para iniciar as reacdes nucleares que se tornaram eficientes quando a tempera-
tura era cerca de ~ 0.05 MeV. Prétons e elétrons livres formaram os primeiros
niicleos de hélio e outros elementos leves. Os mais abundantes sendo *He,
D, 3He e "Li. A abundincia desses elementos leves é resultado da chamada
Nucleossintese do Big Bang- (BBN).

Apds a BBN, quando a temperatura do Universo é da ordemde 1 eV (~
10! s) ocorre a igualdade matéria-radiacio em Zeq ~ 33877, que separa a época
dominada de radiacio da época dominada pela matéria. No intervalo de tempo
~ 102 —10"3 s, os elétrons livres e prétons se recombinam e hidrogénio neutro
¢ formado. O Universo torna-se transparente ao fundo de radiacido. Anterior a
recombinagdo, a matéria estava ionizada, portanto, era opaca aos fétons.

Na recombinacdo, os elétrons se juntam aos nicleos para formar os
adtomos. Apds a recombinacdo, o Universo fica transparente aos fétons. No de-
sacoplamento, os fétons ndo mais se espalham, o que ocorre em z = 1090 (de-
nominado superficie de dltimo espalhamento (LSS - Last Scattering Surface) '°.

As primeiras galdxias, clusters de galdxias e demais estruturas em
larga escala observadas no Universo hoje foram formadas hd aproximada-

mente, 700 milhdes de anos atrds (~ 10'® —10'7 s). Eles se formaram por meio

9Esses neutrinos estdo presentes até hoje, porém, ndo observamos esse fundo césmico de
neutrinos, tal como a radiagdo césmica de fundo. Mas existem projetos que visam a constru-
¢d0 de um mapa do céu semelhante ao RCF, mas com neutrinos, o Cosmic Neutrino Back-
ground [44].

1005 f6tons da CMB se desacoplaram da matéria e puderam viajar livremente pelo Universo.
Eles continuam chegando até hoje, no Universo mais recente, trazendo informacdes do Uni-
verso primordial. No entanto, a foto do Universo antigo mais recente que temos, ¢ o mapa da
radiacdo cosmica de fundo 380.000 anos. As flutuacdes de temperatura do CMB, induzidas
pela distribuicdo de matéria ligeiramente ndo homogénea na recombinagdo, sobrevivem até os
dias atuais e fornecem informagdes diretas sobre o estado do Universo na ultima superficie de
espalhamento [43].
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das inhomogeneidades (flutuagdes de densidade) supostamente acreditadas se-
rem geradas com a inflagdo. Com o dominio da for¢a de atracdo gravitacional,
a matéria foi caindo nos pog¢os de potenciais, aglutinando-se e formando as pri-
meiras estruturas. As regides mais densas no Universo, agregaram mais massa,
enquanto, regides menos densas perderam massa.

Atualmente, os dados observacionais mostram que o Universo com
aproximadamente 13.8 bilhdes de anos se encontra em uma fase de expansao
acelerada. Isso acredita-se ser pelo fato de, o conteido energético dominante
seja a energia escura, que pode ser representada por uma constante cosmold-
gica. Nio se sabe ao certo qual a origem dessa componente de energia (ou se é
mesmo uma componente energética). A tnica evidéncia que se tem da energia
escura € a expansdo acelerada do Universo [45]. Pelos resultados observaci-
onais, 95% do contetudo energético do Universo € de origem ainda desconhe-
cida. Assim, determinar a natureza da matéria e energia escura € tépico de
grande interesse da comunidade cientifica.

Embora a cosmologia do Big Bang tornou-se um modelo de grande
sucesso, o cendrio BB ndo explica algumas questdes sobre o Universo: como
o Universo tornou-se tdo plano e uniforme, algumas caracteristicas da RCF e
monopolos magnéticos, sdo alguns exemplos. Tais problemas sdo chamados
enigmas do Big Bang. Entretanto, tais aspectos observados no Universo nao
s@o explicados pelo cendrio do BB, mas considerando uma fase inflaciondria,

eles sdo solucionados.

2.3.2.1 Problema da Planura

O problema da planura também conhecido como problema do ajuste
fino consiste em explicar por que a densidade de energia total do Universo
atual é préxima da ordem da densidade critica. Pelas observacdes atuais, o
parametro de densidade tem um valor que se aproxima de 1. Assim, Qp ~ 1,
o que corresponde a um Universo que possui uma geometria muito préxima
de ser plana. Das equagdes de Friedmann, assumindo uma curvatura genérica,

tem-se:
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k

onde a densidade total é dependente do tempo (Q = Q(¢)) e representa a con-
tribuicdo de todas as componentes de energia presentes no Universo hoje: ra-
diacdo, matéria e energia escura.

A distancia comével de Hubble é fun¢do que depende do tempo, isto
é,dy = (aH)~'. No entanto, 3 medida o Universo evolui, a quantidade |Q — 1|
também aumenta. Desse modo, para obter o Universo tal como é observado
hoje, hd uma necessidade de ajustar o valor de Q no inicio do Universo. Mais
especificamente, um desvio € encontrado a partir da Nucleossintese do Big
Bang, durante a era GUT e na escala de Planck [46,47]. Logo, na era da

Nucleossintese primordial, essa quantidade vale

12 — 1 vuer) <012\1 cl> —16
~ ) =0(107°). (2.35)
1Q— 1] a3
Naera GUT,
Q-1 ’(GUT) (a%}UT> -55
~ ~0(10 ) (2.36)
|Q — 1‘(0) a% ( )

Extrapolando um pouco mais e indo até a escala de Planck, chega-se

‘Q - 1‘(Planck) ~ <a}2)lanck> ~ 0(10*60). 2.37)

|.Q.—1|(0) a(z)

Com isso, é evidente que, nos estdgios iniciais do Universo, a curvatura era
mais espacialmente plana. Entretanto, quando o universo tinha aproximada-
mente 18, Qi = 1, com uma acurdcia de 1/10!° para ter o valor observado
hoje [48]. Logo, tem-se o seguinte questionamento: por que em sua fase ini-
cial, o Universo € tdo espacialmente plano? Este é um problema do Big Bang
que ndo consegue explicar esse ajuste tdo fino nas condicdes iniciais do Uni-
Verso.

A auséncia de curvatura global hoje, € a que indica que o Universo era

ainda mais plano no passado.
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2.3.2.2 Problema do Horizonte

Um dos problemas mais importantes do modelo BB consiste em ex-
plicar como regides que estavam totalmente desconexas no passado, hoje,
encontram-se a uma mesma temperatura.

O mapa da RCF mostra uma grande homogeneidade e isotropia. Po-
rém, como explicar o fato que, essas regides que a principio estariam tao dis-
tantes e fora do equilibrio térmico, antes do desacoplamento matéria-radiagao (en-
tre os fétons e matéria) preservaram o espectro térmico e hoje encontram-se
em equilibrio? Para compreender o problema, considere o caminho percorrido
por um féton. A distdncia maxima percorrida por um raio luminoso entre o

instante de tempo 0 e o instante de tempo ¢ é

¢ ar a g a 1
rz/ :/ L4 [dma( — ), (2.38)
0 a(t) o a’H 0 aH

onde usamos a rela¢@o entre o tempo conforme e o tempo césmico dT = dt/a

e a distancia do raio comével de Hubble dy = (aH )*1 [46].
Para um Universo dominado por um fluido cuja equagdo de estado

¢ w=p/p, temos que [46]

(aH) ™' = Hy ' a1+ (2.39)

=
+
W

=

Tea . (2.40)

Note que existe uma dependéncia no expoente (1+ 3w) ser positivo ou nega-
tivo. Assim, para o cendrio padrdo no qual a expansio do Universo € dominada
por matéria e radiacdo, isto é, w =0 e w = 1, o raio de Hubble e o horizonte
comovel crescem e o horizonte comével correspondente a fracdo do Universo
em contato causal '!, aumenta com o tempo. Esse aumento do horizonte comé-
vel com o tempo indica que as escalas coméveis que entram no horizonte hoje

estavam fora da regido onde poderia ocorrer contato causal antes da superfi-

HTsto &, objetos que se encontram dentro do mesmo horizonte.
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cie do ultimo espalhamento (quando se formou a radia¢do césmica de fundo).
Todavia, a isotropia observada na radiagdo césmica de fundo indica que o Uni-
verso era extremamente homogéneo no momento do desacoplamento, compre-
endendo regides que, antes, ndo estavam em contato causal. Assim, o grande
questionamento é saber como o Universo conseguiu atingir um alto grau de

homogeneidade, visto que, ndo houve tempo para termalizar.

2.3.2.3 Monopolos Magnéticos

O problema denominado abundancia de monopolos magnéticos de-
corre do fato que, no Universo muito primordial as forcas fundamentais da
natureza estavam unificadas. Como um produto dessa grande unificacio, par-
ticulas super massivas com uma carga magnética resultante foram produzidas.
Tais particulas sdo denominadas monopolos magnéticos. Porém, a medida
que o Universo foi se expandindo e sua temperatura baixando (para uma es-
cala menor que ~ 10'® GeV), ocorreu uma transi¢io de fase. Essa transi¢io
de fase estd associada a um processo fisico denominado quebra espontinea
de simetria. Por meio dessa quebra espontinea de simetria que ocorreu como
consequéncia dessa variagdo de temperatura, originaram-se os defeitos topo-
16gicos (ou residuos), tais como, monopolos magnéticos, cordas césmicas, pa-
redes de dominio e texturas '2. Embora essas particulas sejam previstas, elas
ndo sdo observadas no Universo. Contudo, faz-se necessario a criacdo de um

mecanismo que justifique a auséncia delas no Universo [49].

2.4 Periodo Inflacionario

O primeiro cendrio inflaciondrio foi proposto por Alan Guth (1981).
Nesse modelo, supde-se que o Universo passou por uma fase exponencial de
expansdo acelerada, transitando de um estado de falso vicuo super-resfriado

para o estado de um verdadeiro vacuo [50]. O paradigma inflacionario foi de-

1ZMonopolos magnéticos seriam mais abundantes no Universo primordial. Sua existéncia
deveria conduzir o Universo a um colapso em um curto periodo de tempo. No entanto, deve
haver algum mecanismo capaz de dilui-los, uma vez que hoje, ndo sao observados.



44

senvolvido inicialmente para fornecer as condi¢des iniciais do modelo de Big
Bang, tornando-se o mais aceito, atualmente. O modelo inflaciondrio cria um
cendrio bastante interessante, que descreve o Universo em estdgios anteriores
a descri¢do do modelo padrdo [51]. Entretanto, o periodo inflacionario nio
discorre sobre o problema da singularidade e épocas anteriores a este periodo.
Muitas tentativas de extensao da inflacdo ao passado remoto, para que a singu-
laridade inicial fosse removida, ndo obtiveram sucesso.

Conforme visto na secao anterior, no modelo padrao da cosmologia, o
Universo inicia na era de dominio da radiacio, seguida pela era de dominio da
matéria. Em ambas as eras, o Universo expande desaceleradamente (d < 0).
Embora o modelo cosmolégico padrio seja de grande sucesso na descricdo do
Universo, ele apresenta alguns problemas relacionados a ajuste fino, causali-
dade e residuos ndo diluidos pela expansdo. No entanto, esses problemas po-
dem ser solucionados na presenca de uma fase de expansao acelerada (d > 0),

anterior a era da radiagc@o. Assim, da Eq. (2.17),

a 4G
;——T(P—Hp) >0
= (p+3p) <O. (2.41)

Esta inequacdo nos indica que, para promover uma fase de expansao acele-
rada é necessdrio ter uma componente material no Universo, com uma pressao
suficientemente negativa. Isto é, p < —p /3. Ela resolve os enigmas do Big
Bang, tais como: planitude espacial do Universo, a homogeneidade vista na
RCEF, além de sugerir uma explicacdo causal para a origem de suas anisotro-
pias (inomogeneidades) e a abundancia de monopolos magnéticos no Universo

com base na fisica fundamental.
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24.1 Soluciao dada pela inflacdo

A inflacdo fornece um mecanismo para resolver os problemas da cos-
mologia do Big Bang. Aqui sera discutido como cada um deles pode ser solu-

cionado.

2.4.1.1 Problema da Planura

Ao reescrever a Equagdo de Friedmann como

K]

|Qtotal - l| - asz

(2.42)

observamos que no contexto do Big Bang estamos de face a problema, pois, no
Universo primordial, Qo1 = 1 € um ponto de equilibrio instavel. Qualquer va-
riacdo minima no seu valor com relacdo a 1, ocasionard em um aumento dessa
diferenca com o tempo. Durante as eras de dominio da radiacdo e da maté-
ria, essa quantidade |Qora — 1| cresce proporcionalmente af e a 1%/ 3, segundo
Eq. (2.24). Todavia, a cosmologia padrao do Big Bang nao fornece nenhuma
explicacdo para isto e, simplesmente considera este valor como condic¢do ini-
cial.
A inflacdo reverte esta situagdo assumindo a condigdo [52]
da

d
i >0 =Z>0 ~(aH) ' <. 2.43
a> == o > :>dt(a )T < (2.43)

Esta condi¢do nos indica que, se o pardmetro de Hubble permanecer apro-
ximadamente constante durante a inflacdo, o horizonte comével de Hubble,
dy = (aH)~! diminui com a expansdo. Assim, ao olharmos para a Eq. (2.42)
vemos que, se o horizonte comével de Hubble decresce com o tempo segundo
a Eq. (2.43), o parametro de densidade Q. — 1, levando a interpretacio de
que uma fase inflaciondria suficiente, torna a curvatura espacial do Universo
praticamente plana, ainda que sua curvatura tenha sido elevada antes da infla-

¢do, mas, com a expansao acelerada é possivel que tenha sido diluida.
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2.4.1.2 Problema do horizonte

Em grandes escalas, o universo é muito homogéneo e isotrépico. Essa
uniformidade detectada na RCF em todo o universo observavel, pressupde
que regides que durante o desacoplamento que nio estavam em contato causal,
apresentavam a mesma temperatura. O cendrio inflaciondrio permite dar uma
explicag@o para essa uniformidade observada na RCF.

Na época da inflagdo, a equagido de estado do fluido é w ~ —1. Logo,
pela Eq. (2.39), vemos que o tamanho do horizonte comével de Hubble di-
minui com a expansdo acelerada. Isto implica que, as regides que estavam
conectadas causalmente antes da inflagdo foram esticadas para fora do hori-
zonte durante a inflacdo, voltando a entrar no horizonte em um periodo na era
de dominio da radiagdo ou da matéria. Portanto, a regido do espago-tempo
correspondente ao Universo observével estava em equilibrio térmico antes da
inflacdo. Com a inflacdo, a uniformidade presente nessas regides foram esti-
cadas até um tamanho maior que o universo observdvel ocasionando um alto

grau de homogeneidade e isotropia, que vemos hoje.

2.4.1.3 Abundincia de monopolos magnéticos

A justificativa dada pela inflacdo para a abundéancia dos monopolos
magnéticos e a pouca evidéncia de serem observados, segue do fato que, a
expansao exponencial dilui rapidamente a densidade dessas possiveis particu-
las extremamente massivas com uma carga magnética resultante, durante essa
fase. Para garantir que essas particulas ndo sejam recriadas apds o fim da fase
inflaciondria, a condi¢do importante é que, o decaimento do inflaton sendo
convertido em matéria convencional (no fim da inflacdo) ndo deve gerar nova-
mente essas particulas magnéticas. Logo, a temperatura em que o Universo se
encontra apés a inflagdo ndo deve ser tdo alta, para garantir que ndo haja nova
producdo de monopolos magnéticos [52].

O modelo inflaciondrio nio apenas resolve esses problemas da cosmo-

logia do Big Bang, mas também prevé corretamente o espectro de poténcia
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primordial, cuja evolugdo determina as flutua¢des de temperaturas na RCF e a
formagao de estrutura em grande escala no Universo [43], mesmo tendo sido
desenvolvido muito antes dos dados observacionais acessiveis hoje.

Ha diferentes modelos capazes de explicar a fase de expansdo expo-
nencial acelerada no universo primordial. Os modelos inflaciondrios mais sim-
ples consideram apenas um campo escalar ¢ denominado inflaton, que, sub-
metido a um potencial V(¢), ocasiona em uma expansio acelerada. A descri-
cdo dessa fase € feita no cendrio em que o periodo de evolucdo do campo ¢
caracteriza-se pelo estdgio slow-roll (rolamento lento). Logo, durante a fase in-
flaciondria, a energia cinética do inflaton diminui e grande parte da energia fica
contida no seu potencial V(¢). Esta energia tem uma pressio negativa, ocasio-
nando desse modo, uma expansdo exponencial do Universo [20,29,43,52,53].
Posteriormente, analisaremos cendrios de inflacdo assumindo diferentes po-
tenciais V(@) e faremos previsdes sobre a dura¢do de uma fase inflaciondria e
pré-inflaciondria, no contexto de LQC.

Os dados observacionais advindos da radia¢do césmica de fundo per-
mitem testar esses modelos inflaciondrios com grande precisdo, como serd dis-

cutido nas préximas secdes.

2.4.2 Dinamica da Inflacao

A dindmica descrita pela inflagdo € obtida por meio da a¢do para um

campo escalar ¢, o inflaton, sujeito a um potencial V (¢). Isto é,
1
Sp = /d‘*x,ﬁ—g (2gﬂvau¢av¢ —V(¢)>. (2.44)
O tensor energia-momento é
1 B
Tuv = 0u09v9 — 8uv (8P 0ad9p9 +V(9)). (2.45)

Uma vez que a dindmica € regida pelo campo inflaton, para que o

principio cosmoldgico seja satisfeito, assume-se que o campo é funcio apenas
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do tempo ¢ (7). Desse modo, considerando um Universo de FLRW descrito

pela métrica (2.14), a densidade de energia py € a pressdo py sdo dadas por:

¢2

Py = Too = 5 +V(9), (2.46)
¢2

po=T;= 5 -V(9). (2.47)

Assim, o parametro que descreve a equagdo de estado de um fluido com p =

wp, € dado por

(2.48)

Obtendo py € substituindo as expressdes (2.46) e (2.47) na equagdo da
conservagdo da densidade de energia (2.20), chega-se a equacdo de movimento
para o campo escalar

¢+3HP+V =0, (2.49)

que corresponde a equacdo de Klein-Gordon, porém, com um termo de "fric-
¢d0" devido ao acoplamento do campo inflaton com o campo gravitacional [35].

Substituindo os resultados dados pelas Egs. (2.46) e (2.47) nas equa-
coes de Friedmann (2.16) e (2.17), assumindo um Universo plano comk=0¢

A = 0, obtém-se que

£2
H? = ? [qbz +V(¢)] (2.50)
€
i T v, (2.51)

Para gerar a quantidade suficiente de inflagdo € necessario que o campo
escalar - o inflaton, tenha uma pressdo suficientemente negativa. Além disso,
#?/2 < V(9) e ¢ <3HP,V 4(¢), exigindo um potencial bem plano. Es-
sas condi¢cdes sdo denominadas de slow-roll. Assumindo essas condi¢des nas

Egs. (2.49) e (2.50), temos que

3H = -V, (2.52)
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8nG

= V(©). (2.53)

H2

I

Para que a inflagcdo aconteca, o parimetro de Hubble deve ser muito
préoximo de constante, isto é, H = cte, isto €, energia do vicuo. Além disso,
para que as condicdes slow-roll sejam garantidas durante a inflagdo, o potencial
do campo inflaton deve ser bastante plano também. Com isso, defini-se os

parametros slow-roll:

AN
¢= 161G <v> , (254
av
emque V' = 7 E
1 V//

Ambos os pardmetros slow-roll obedecem a condicdo € < 1 e < 1. A infla-
¢do termina quando os parAmetros atingem a ordem de 1. Durante o slow-roll

$? < V(¢) tem-se que Eq. (2.50)

2 — 8

— WV((})) A const. (2.56)
Pl

Usando as aproximacdes slow-roll nas Egs. (2.46) e (2.47) tem-se que,

—po = V(9) = py. (2.57)

satisfeita a medida que o campo escalar rola lentamente em dire¢do ao minimo
do potencial. O potencial V ~ const.

Vale ressaltar duas razdes para que ambos os parametros slow-roll da-
dos pelas Egs. (2.54) e (2.55) sejam menores que 1 unidade. A primeira delas
€ que € < 1, garante a expansdo acelerada (quase-exponencial). A segunda
delas, 1 < 1, garante que a expansao dure tempo suficiente para solucionar os
problemas que a inflacdo se propde a resolver [34]. Quando € = 1, a inflagdo

termina e deixa de ser acelerada.
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Uma vez que a quantidade de inflagdo € quantificada pelo nimero de
e-folds '3, por meio da Eq. (2.56), usando a condigdo slow-roll (V o ~ —3H¢)

: 2 _ 5
e considerando que mp, = 1/G, chega-se a:

N@$) = In (“;;d)

Lend
= Hdt

1

Tend d[
= H—d
[ g

_ / M ZCM

Dend d(P
2
[ ()
9% 8m [V
2 (;) d¢
¢'end Zmpl V

o
N(¢) = 8”/¢ (V)d(p. (2.58)

2 v/
mP] end V

Q

Q

Para que os problemas do modelo do Big Bang - problema do horizonte, pla-
nura e monopolos magnéticos- sejam solucionados pela inflacdo sdo necessé-
rios pelo menos, Ny = 60. Nos dois dltimos capitulos desse trabalho se-
rdo apresentados e discutidos resultados referentes a estimativas obtidas para
a duragdo de uma fase inflaciondria (e também pré-inflaciondria), assumindo

diferentes classes de potenciais, no contexto de Loop Quantum Cosmology.

2.5 Radiac¢ao Césmica de Fundo

Atualmente, a RCF € a maior ferramenta observacional disponivel
para estudo do Universo primitivo, visto que ela traz informacdes sobre os
primeiros instantes do nosso Universo. Além disso, a RCF revela informacoes
importantes da fisica de altas energias, em escalas de energia que ndo estio
acessiveis nos experimentos terrestres.

A radiacdo césmica de fundo foi descoberta acidentalmente pelos en-

genheiros de telecomunica¢des Arno Allan Penzias e Robert Woodrow Wilson,

130 quanto o Universo expandiu durante a inflaco.
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Figura 2.1: Radiacdo Césmica de Fundo - mapa das flutuagGes observadas pelo satélite
Planck (2018).

Crédito: ESA - Planck Collaboration.

em 1964 [54]. Eles mediram um sinal eletromagnético advindo igualmente de
todas as direcdes do céu. Anteriormente, nos anos 1940, os fisicos Gamow e
Alpher jé tinham previsto haver uma radiacdo remanescente do inicio do Uni-
verso. Ela, por sua vez, formaria o que chamamos de RCF.

O fundo homogéneo tal como observamos no mapa da radiagdo cds-
mica de fundo hoje (veja a Fig. (2.1)) é proveniente dos fétons que sofreram
espalhamento 370 mil anos apds o Big Bang. Anteriormente a essa época,
quando a temperatura era por volta de 3000K, a matéria no Universo estava em
um estado ionizado, de tal forma que a luz ndo conseguia viajar a uma distan-
cia consideravel, sem que fosse absorvida por um elétron. Tal acontecimento
ocorreu ja no inicio da era da matéria. A RCF possui um espectro de corpo
negro, com temperatura hoje de 2.7K, dado que, matéria e radiagdo estavam
em equilibrio durante o dltimo espalhamento. Com a expansio, a temperatura
foi diminuindo, os elétrons e nucleos presentes se recombinaram e, 4&tomos
neutros se formaram, na chamada superficie de dltimo espalhamento. Poste-
riormente, os fétons puderam viajar livremente hd grandes distancias sem que
fossem absorvidos e, hoje, vemos eles na forma de microondas, que permeiam
o Universo, apresentando um alto grau de isotropia.

Em meio a esse fundo homogéneo e isotrépico existem pequenas flutu-
agoes de temperatura 8T /T ~ 1073, chamadas de anisotropias da RCF. Essas
flutuacdes de temperatura no Universo primordial seriam as sementes das es-

truturas presentes no universo atual.
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Figura 2.2: Espectro de poténcia angular da RCF segundo medi¢des do Planck 2018 [1].

Crédito: ESA - Planck Collaboration.
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Figura 2.3: Regides de confidéncia para modelos inflaciondrios com um unico campo esca-
lar previstos teoricamente, comparado com dados observacionais para indice espectral e razao
tensor-escalar, segundo Planck 2018 [2].

Crédito: ESA - Planck Collaboration.

O estudo da RCF fornece uma medida precisa do espectro de potén-
cia angular [55] em funcdo dos multipolos /. A Fig. (2.2) mostra um exem-
plo desse espectro de poténcia angular das flutuagdes de temperatura da RCF
medidas pelo Planck [1]. No cenério de LQC que serd considerado nesse tra-
balho, buscamos sinais do regime quantico do universo nos baixos multipolos,
porém, sabemos que nestes baixos multipolos temos o problema da variancia
cOsmica. Isso faz com que a nossa compreensdo dessa regido seja limitada e,
portanto, existem questionamentos sobre o quanto estes sinais realmente po-

deriam vir a ser identificados.
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A explicac@o para a amplitude das flutuagdes de temperatura obser-
vadas hoje na RCF estd relacionada aos seguintes fatores: flutuacdes intrin-
secas de densidade na época da superficie de dltimo espalhamento e o poten-
cial gravitacional causados por essas flutuagdes. Fétons advindos de regides
mais densas possuem temperatura maior, todavia, os mesmos devem emergir
de um pogo potencial mais profundo e, portanto, sofrem maior redshift per-
dendo energia. O efeito na temperatura observada inerente da perda de energia
dos fétons quando esses emergem do pogo de potencial é maior que o efeito
positivo na sobredensidade. Logo, regides observadas hoje, como sendo mais
frias, sdo de fato, oriundas de sobredensidades durante a época em que ocorreu
o ultimo espalhamento [56].

Outra previsdo obtida por meio da RCF € para o indice espectral e a
razao tensor-escalar restringindo alguns modelos inflaciondrios que envolvem
um tnico campo escalar, conforme podemos ver na Fig. (2.3). Através dessa
figura verificamos que o modelo inflaciondrio do Starobinsky que abordaremos
na segunda parte do nosso trabalho (equivalente ao R? inflation na Fig. (2.3))
se ajusta muito bem aos dados do Planck.

Através das caracteristicas apresentadas da RCF, informacdes impor-
tantes podem ser obtidas referentes aos pardmetros cosmoldgicos e acerca do

Universo primordial conforme discutiremos no decorrer desse trabalho.

2.6 Singularidade inicial

O problema da singularidade existente no modelo do Big Bang surge
exatamente do fato que, em Relatividade Geral (RG), a representacio do espago-
tempo é um continuo suave. Isto é, préximo da singularidade, RG fornece uma
descri¢do da natureza geométrica do espago-tempo, ndo muito precisa. Os efei-
tos quanticos tornam-se muito importantes no regime de altas energias, onde
as densidades de matéria sdo enormes. Assim, a singularidade do Big Bang
¢ uma previsdo da RG em um regime de nio-aplicabilidade da teoria. Entre-

tanto, faz-se necessdria, a introducdo de uma teoria que explique tais efeitos,
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como a natureza dindmica da geometria considerada na RG classica e também
as ramificacdes da fisica quantica [35,36,57]. O importante aqui, € considerar
os efeitos quénticos que passam a ser importantes no regime de altas energias.
Ou seja, é necessaria uma reformulacio da teoria da relatividade geral ou, a
insercdo de uma nova teoria - teoria de gravidade quantica.

A singularidade inicial pode ser vista analisando a equacdo de Fri-

edmann dada por (2.16). Vimos que Universo com geometria plana k = 0,

LN\ 2
(“) _ e, (2.59)
a 3

chega-se a

onde p = pr+ pm + Pa € a densidade de energia total. Voltando ao passado, o
fator de escala diminui, e isso implica em um aumento na densidade de ener-
gia. Pela Eq. (2.59), vé-se que, se a — 0, p — oo e energias na escala de Planck
sdo atingidas e a RG ndo € mais védlida. No entanto, isso indica a presenca de
uma singularidade ao evoluir o Universo de volta no tempo. No entanto, a pre-
senca dessa singularidade indica que a teoria estd sendo extrapolada para um
regime onde ela ndo ¢ mais vdlida. Desse modo, qualquer proposta alternativa
para eliminar essa dificuldade deve ser assumida como uma tentativa de obter
meios de extrapolac@o [58] dos limites impostos por essa singularidade inicial
presente nas equagdes de campo de Einstein. Para isso, surgem diferentes pro-
postas alternativas, advindas da proposta de uma teoria de gravitacdo quantica,

conforme serd discutido no préximo capitulo.



Capitulo 3

Diferentes ideias de gravidade quantica

Conforme foi mencionado no capitulo anterior, embora o Modelo Cos-
moldgico Padrdo descreva muito bem o Universo hd grandes escalas e seja
de grande sucesso, ao se dirigir para escalas menores que o comprimento de
Planck /p;, as solugdes obtidas por meio das equacdes de Einstein via Teoria
da Relatividade Geral apresentam inconsisténcias. Surgem singularidades no
espaco-tempo, como, por exemplo, buracos negros e singularidade inicial (Big
Bang), onde quantidades fisicas, como a curvatura do espago-tempo e densi-
dade de energia, divergem e as leis fisicas conhecidas ndo se aplicam [59-61].
Porém, mesmo na teoria cldssica pode-se solucionar o problema da singulari-
dade, sem a necessidade de uma teoria quantica, em principio. Uma vez que
TRG leva a situagdes onde ela mesma ndo se aplica, doravante, considerar
efeitos quanticos do campo gravitacional descritos por uma teoria de gravi-
dade quéantica plausivel pode evitar tais singularidades. Vale ressaltar também
que existem teorias que preveem modificacdes cldssicas na TRG [62] e que
evitam tais singularidades. Aqui nesta tese, em especial nesse capitulo, serdo
discutidas diferentes ideias de uma teoria de gravidade quantica. Dentre elas:
teoria de cordas, de Broglie-Bohm, string gas cosmology e Loop Quantum

Cosmology.
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3.1 Por que Gravidade Quantica?

A gravidade quintica surge da necessidade de uma tentativa de unifica-
cdo entre a mecanica quantica e a relatividade geral [63]. A mecénica quintica
por sua vez, € responsavel por explicar os processos fundamentais do ponto de
vista microscépico. Relatividade Geral, por outro lado, fornece um arcabouco
que melhor descreve as interacdes gravitacionais, responsdveis pelos proces-
sos fisicos ocorrendo em escalas cosmoldgicas. Contudo, mecanica quantica
desde o século passado tem mostrado como qualquer teoria fundamental deve
ser embasada em sua estrutura. Essa premissa é possivel ver através das teorias
que descrevem as forgas fundamentais da natureza, a saber: a eletrodindmica
quantica (QED) e a cromodinamica quantica (QCD), por exemplo. A QED
descreve a interacao entre as forgas eletromagnética com as particulas carrega-
das (forga fraca). A QCD ¢ responsavel por descrever a interacdo forte (entre
quarks e glions). Porém, com Relatividade Geral ndo é possivel fazer o mesmo
nos regimes de curvaturas muito elevadas. No entanto, ¢ inevitdvel que nestes
regimes os efeitos quanticos sejam importantes havendo a necessidade de uma
descri¢do quantica da geometria do espago-tempo, possivelmente evitando, as
singularidades da teoria cldssica. Obviamente, esta teoria de gravidade quan-
tica deve ser apropriada para que, nos regimes de baixa curvatura, onde a es-
cala de comprimento € maior que a escala de Planck, relatividade geral seja
recuperada.

A seguir, serdo discutidas qualitativamente algumas abordagens de
gravidade quantica e como elas podem solucionar o problema da singularidade

inicial.

3.2 Teoria de Cordas

No final dos anos 60 houve um aumento consideravel em descrever

processos envolvendo as interagdes fortes. Com isto, teoria de cordas foi pro-
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posta como possivel responsével por estas interagdes '. Porém, com o advento
da Cromodindmica Quéntica, na década de 80, as cordas foram utilizadas ndo
apenas para descrever as interagdes fortes, mas sim, com o intuito de descre-
ver de maneira unificada todas as interacdes” [60, 64]. Desse modo, todas as
particulas mediadoras das interacdes fundamentais conhecidas seriam repre-
sentadas por cordas. A teoria das cordas em seu modo mais simples, continha
particulas ndo-massivas de spin 2 e era formulada em mais de 4 dimensdes,
isto €, 9 dimensdes espaciais e 1 dimensdo temporal. Caracteristicas estas, que
a dificultavam de representar as interagdes fortes. Porém, no decorrer dos anos
1970 e inicio de 1980, um grupo de fisicos tedricos descreveram essas teorias
como sendo covariantes e as mesmas passaram a ser estudadas como possiveis
teorias de gravidade quantica [64].

A teoria de cordas fornece arcaboucos suficientes para uma tentativa
de conciliagdo [64] entre a mecénica quantica e a relatividade geral, embora as
tltimas paregam fundamentalmente incompativeis. Relatividade Geral, no que
lhe concerne, € uma teoria ndo-renormalizavel, isto €, sua constante de aco-
plamento quadridimensional tem dimensao de inverso da massa ao quadrado.
Como um resultado disto, as corregdes quanticas sdo muito divergentes. No
entanto, para que tais divergéncias sejam eliminadas, torna-se necessdrio, fa-
zer um cut-off em uma dada escala de energia, que estd associada a uma nova
fisica. Logo, relatividade geral ¢ uma teoria incompleta. Todavia, teoria de
cordas é finita® e nio padece dessas divergéncias no ultravioleta (UV), comuns
em certas teorias quanticas de campos. Assim, teoria de cordas apresenta uma
estrutura fina e elegante, capaz de fornecer uma teoria unificada completa das

interacdes fundamentais no UV, incluindo a gravidade. Se for possivel testa-

! Acreditava-se que, os processos de interacdes fortes eram responsaveis por manter o nicleo
atdmico estdvel, por meio das cordas, mantendo as particulas presas aos nticleos. Porém, essa
ideia foi abandonada posteriormente, com o sucesso da Cromodinamica Quantica [60].

2J4 se sabia, nesse momento, que excitacdes dessas cordas, ocasionavam na producio de
particulas de spin 1, como o féton, e de spin 2, como o grdviton.

3 Ao ser expandida perturbativamente, devido ao nimero de dimensdes, 9 + 1, ndo havia
infinitos e, em um certo limite, relatividade geral era recuperada. Embora isto trouxe bastante
entusiasmo na época, alguns problemas foram surgindo, conforme podem ser verificados na
Ref. [60].
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la, mesmo que indiretamente, com experimentos futuros, escalas de energia
ainda inacessiveis hoje pelos aceleradores de particulas terrestres poderdo ser
testadas e, muitos problemas em aberto dentro do modelo padrdo da fisica de
particulas poderao ser melhor abordados.

Mesmo que a escala de energia onde possivelmente as cordas encontram-
se ndo pode ser testada diretamente aqui na Terra, do ponto de vista cosmold-
gico, isso traz implicacdes. Conforme visto no capitulo anterior, o Universo,
de acordo com o modelo padrio, ao se estender RG para além do limite no qual
a mesma é bem justificada, o Universo teria iniciado em uma singularidade de-
nominada Big Bang. Instantes ap6s o Big Bang, o universo era extremamente
denso e quente e a escala de energia era muito alta, a qual em experimentos
diretos, ainda ndo se teve acesso. Acredita-se que tal escala de energia seja a
de uma nova fisica, como teoria de cordas, por exemplo. Assim, 0 universo
viria evoluindo da escala das cordas logo apds o Big Bang. Como uma pers-
pectiva cosmoldgica, compreender melhor a evolugdo do Universo propiciard
oportunidades para observar de forma indireta essa fisica caracteristica de te-
oria de cordas em diferentes assinaturas deste regime. Logo, o Universo e sua
evolugdo representam o maior e tnico experimento possivel de fisica de par-
ticulas, cujas energias ndo podem ser acessadas na Terra [65]. Esse estudo, é
sem duvidas, rico em dados e trard muitas implicagdes para a fisica de parti-
culas. Se a teoria das cordas € a teoria correta no universo primitivo, todavia,
espera-se que todos os resultados conhecidos da cosmologia sejam incorpo-
rados em uma descri¢io consistente da teoria das cordas. E plausivel entdo,
que teoria de cordas esteja subentendida em eventos que ocorreram nos esta-
gios inicias da evolucdo do Universo. Assim, a cosmologia poderd vincular
a fisica extraida de teoria de cordas, no inicio do universo. Entretanto, ainda
ndo € possivel testar teoria de cordas nos acelerados de particulas terrestres,
pois, escalas de energia muito altas da ordem da escala de energia de Planck
estdo envolvidas. Mas a Cosmologia pode fornecer acesso a fisica das cordas,
devido ao fato que, com a expansdo do Universo, as pequenas escalas que sao

da ordem do comprimento de Planck seriam trazidas para o regime observavel.
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3.2.1 String gas cosmology

A abordagem conhecida como string gas cosmology corresponde ao
cendrio inicialmente proposto por Robert Brandenberger e Cumrum Vafa em
1989 [66]. String gas cosmology € uma interpretacdo que combina teoria de
cordas e cosmologia. Essa abordagem que tem como base teoria de cordas é
aplicada ao estudo do universo primordial e tem como caracteristicas/funda-
mentos, a existéncia de novos estados e novas simetrias [67] na Cosmologia,
as quais se baseiam nas simetrias advindas de teoria de cordas. Um dos anseios
dessa abordagem € a compreensdo de como teoria de cordas pode influenciar
nos primeiros instantes da cosmologia do universo primordial. Além disso,
String gas cosmology também fornece uma alternativa ao atual paradigma da
cosmologia do universo primordial que € a inflagdo [67-69].

O propésito desse cendrio € estudar como cordas altamente excitadas
se comportam quando elas sdo colocadas em pequenos espagos (dimensdes
compactificadas). No entanto, caracteristicas tipicas de teoria de cordas, tais
como, a temperatura de Hagedorn e a dualidade-T sdo importantes nesse con-
texto. A temperatura de Hagedorn corresponde a uma temperatura limitante
para um gés de cordas em equilibrio térmico. Ela surge do fato que, a densi-
dade assintética dos estados oscilatérios de energia de uma corda cresce ex-
ponencialmente. Isto é, como o niimero de estados oscilatérios das cordas
aumenta exponencialmente com a energia, hd uma temperatura limite para um
gés de cordas em equilibrio térmico - a temperatura de Hagedorn®*, Ty [67].
Desse modo, a divergéncia na temperatura do universo quando ele se apro-
xima de t — 0 na cosmologia do Big Bang ¢ eliminada [70-72].

Os graus de liberdade da teoria de cordas [68] origina trés tipos de mo-
dos que contribuem para o espectro das cordas: modos de momento (momen-
tum modes), modos circulatérios (winding modes) e modos oscilatorios (os-
cillatory modes). Cada um desses modos desempenha um papel importante.

Os modos winding, por exemplo, correspondem ao nimero de vezes que uma

4Este é o primeiro indicativo que teoria de cordas é uma possibilidade para solucionar o
problema da singularidade inicial cosmoldgica [67].
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corda envolve o toro [67]. Os modos oscilatorios representam as flutuagoes das
cordas. Os modos de momento representam o movimento do centro de massa
da corda. A dualidade-T (ou target-space duality), que ¢ uma simetria impor-
tante neste contexto, ¢ uma equivaléncia de duas teorias fisicas. Um exemplo
mais simples dessa relacao consiste no fato que, se uma teoria descreve cordas
se propagando em um espaco-tempo com o formato de um torus de raio R,
enquanto a outra teoria descreve cordas se propagando no espago-tempo com
formato de um torus com raio 1/R, o espectro de energia dos estados das cor-
das serd invariante nestas duas teorias se trocarmos os nimeros quénticos dos
modos de momento com os nimeros quanticos dos modos winding. Em suma,
dualidade-T relaciona duas teorias com geometrias do espaco-tempo diferentes
e leva a uma equivaléncia entre modelos em pequenas e grandes escalas [73].

No modelo de Brandenberger-Vafa, o universo inicia-se préximo da
temperatura de Hagedorn com todas as dimensdes compactificadas em um
toro em escalas de cordas. Os modos de momento e os winding modes t€m
contribuicdes opostas para a pressdo do gis de cordas: os winding modes im-
pedem a expansdo e os modos de momento impedem a contracio, evitando
assim, a singularidade. No entanto, intersecdes entre winding modes podem
levar a sua aniquilacdo permitindo que dimensdes compactificadas se expan-
dam [70]. As linhas de mundo das cordas t€m probabilidade zero de intersecao
em mais de 4 dimensdes espagco-temporais macroscopicas. Assim, string gas
cosmology pode fornecer um mecanismo natural para explicar por que existem
exatamente 3 dimensdes espaciais macroscopicas (estendidas).

Outra sutileza importante de se mencionar é como string gas cos-
mology da conta de explicar a estrutura causal observada no universo hoje.
Como ¢ sabido, pontos que hoje parecem estar causalmente desconectados
encontram-se em equilibrio térmico no espectro da RCF. Embora o meca-
nismo inflaciondrio explique a estrutura causal, o cendrio de string gas cosmo-
logy fornece uma alternativa, como é mostrado com mais detalhes na Ref. [67].
Nesse cendrio, supde-se que ndo é necessaria uma fase inflaciondria. Tam-

pouco, também ndo existe nesse contexto, o problema do horizonte. Além
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disso, a cosmologia inflaciondria e string gas cosmology apresentam meca-
nismos distintos para a geracdo das flutuagdes de densidade no universo: en-
quanto na primeira, as flutuag¢des originam-se como perturbagdes quanticas do
vacuo [74-76], na segunda, as flutuacdes térmicas do gas de cordas sdo vistas
como fontes de inhomogeneidades.

Em suma, no cendrio de string gas cosmology, o universo inicia em
um estado térmico denominado fase de Hagedorn e cria uma estrutura causal
sem a necessidade de uma fase inflaciondria. Contudo, isso ndo significa que
inflacdo ndo possa ter ocorrido. Este modelo de cosmologia para o universo
primordial tem como base, o uso de principios fundamentais que diferencia
teorias de cordas de particulas pontuais [77]. Além disso, string gas cosmo-
logy fornece a estrutura para a construcdo de um modelo cosmolégico ndo-
singular [66]. Outro aspecto importante, conforme mostrado nas Refs. [78,79]
€ que string gas cosmology leva a um espectro de poténcia das perturbacdes
cosmoldgicas quase invariante de escala. Assim, este cendrio ¢ uma alternativa
a inflagdo cosmoldgica para explicar a origem da formacgdo de estruturas em
grandes escalas observadas no universo atual. Uma predigao feita através do
cendrio de string gas cosmology é um suave blue tilt no espectro de ondas gra-
vitacionais [77] primordiais, ao contrdrio da previsdo da inflacdo que produz
um red tilt.

Em sintese, atualmente, string gas cosmology € mais um modelo via-
vel capaz de descrever o Universo sem singularidades, conforme as simetrias

da teoria de cordas.

3.3 Teoria Quantica de Bohm-de-Broglie

Em 1952, uma alternativa de interpretacdo da mecanica quantica de
Copenhagen foi proposta por Louis de Broglie e elaborada por David Bohm [80,
81]. A nova interpretacio tinha como finalidade a formula¢do de uma teoria
capaz de descrever deterministicamente sistemas individuais dentro do domi-

nio quantico. Esta interpretagdo tem um caracter ontolégico, isto é, os proces-
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sos fisicos acontecem sem depender do observador ou do processo externo ao
sistema que estd sendo estudado [82].

Na teoria de Bohm-de-Broglie, o comportamento dos sistemas quan-
ticos é determinado por varidveis dindmicas ocultas, que correspondem a en-
tidades hipotéticas, que ainda ndo foram observadas, porém, fornecem uma
descricdo deterministica do fendmeno quantico [83]. O cardcter probabilistico
da teoria surge como uma necessidade pratica e ndo como uma dificuldade da
mesma em determinar as propriedades do nivel quantico do sistema conside-
rado. Todos os detalhes sobre a construg@o da teoria podem ser encontrados
minuciosamente nas Refs. [82—-84].

A Teoria Quantica de Bohm-de-Broglie, Teoria Quantica da onda pi-
loto ou Interpretacdo causal é uma interpretacdo deterministica da Mecanica
Quantica. Nela, um sistema individual encontra-se em um estado completa-
mente determinado, mesmo quando nédo observado, que evolui no tempo con-
forme as equagdes de movimento. O cardter probabilistico do sistema no do-
minio quantico surge como consequéncia pratica da existéncia de varidveis
ocultas, ou seja, as condicdes iniciais desconhecidas do sistema levam a uma
indeterminagdo pratica, que ndo € intrinseca a natureza quantica. Nesse sen-
tido, a Teoria Quantica de Bohm-de-Broglie, em principio, pode ser testada
por meio de sistemas no chamado nao-equilibrio quantico [85].

Uma vez que, a interpretacdo de Copenhagen supde um mundo clés-
sico que dé suporte as medi¢des dos observdveis no mundo quantico, ela supde
também o colapso da funcio de onda >. Assim, quando uma medida é reali-
zada, a funcdo de onda colapsa em um tnico estado através de um processo
que nio é descrito pela equacdo de movimento [83]. No entanto, nota-se que,
o fato de fazer uma medida interfere completamente nas caracteristicas do sis-
tema em andlise. Todavia, para estudar o Universo em sua totalidade, do ponto
de vista da mecanica quéntica, a interpretagdo padrdo nio pode ser aplicada.

Mas usando a teoria de Bohm-de-Broglie na cosmologia quantica [84,86-91]

5 Aqui, faz-se importante destacar o problema da medida que estd atrelado ao colapso da
fungdo de onda na interpretacdo de Copenhagen. De acordo com essa interpretacdo, a fungdo
de onda € constituida por superposicdes lineares de estados e satisfaz a equag@o de Schrodinger.
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isso € possivel, dado que, tal interpretacdo ndo apresenta problemas ao ser
aplicada ao estudo do Universo, porque nio ha necessidade de um observador
externo®.

Na interpretagdo de Bohm-de-Broglie aplicada a cosmologia quantica,
algumas questdes em aberto, como, por exemplo, o problema da medida, o
limite cldssico, singularidade inicial, existentes hd muito tempo podem sim-
plesmente desaparecer, conforme discutido na Ref. [92]. Segundo ¢ inferido
nessa referéncia, a teoria de Bohm-de-Broglie apresenta algumas caracteristi-
cas que, naturalmente, resolve essas questdes. Por exemplo, para o problema
da medida, n3o € necessdrio invocar a presenga de um agente externo fora do
sistema fisico. Ou seja, o que ocorre €, por exemplo, a transicao quantica para
a classica das perturbagdes cosmoldgicas, presentes em modelos de inflacdo e
bounce. Na Ref. [84], é mostrado que a singularidade pode ser evitada pelos
efeitos quanticos. Isto €, modelos de Universo primordial considerando como
contetido material fluidos perfeitos podem evitar a singularidade [88, 93, 94].
No contexto da interpretacdo de Bohm-de-Broglie, préximo da singularidade
inicial, o potencial quantico torna-se importante exercendo uma forca repul-
siva de natureza quantica contréria a forca gravitacional [84], evitando assim,
a singularidade e levando a expansao.

Em suma, a interpretacdo de Bohm-de-Broglie pode ser aplicada a
Cosmologia produzindo possiveis previsdes testdveis e novos efeitos que po-

dem distingui-la de outras abordagens quinticas [84].

3.4 Loop Quantum Gravity

Loop Quantum Gravity (LQG) é uma das teorias de gravidade quan-
tica mais promissoras, pois, leva-se em consideracdo a natureza geométrica

da RG. A teoria da gravidade ¢ uma teoria geometrodindmica. Assim, LQG

SE importante destacar aqui que, na interpretacio de Heisenberg da Mecanica Quéntica, para
colapsar a fungdo de onda € necessdrio um observador externo ao sistema. Mas se o sistema é
todo o Universo, quem € esse observador externo que ird colapsar a func¢do de onda e realizard
a medicdo? De imediato, s6 poderd ser alguém que esteja dentro do Universo. Isto consiste no
problema da medida. Ao tentar aplicar a interpretagdo de Heinsenberg a Cosmologia, vocé ndo
tem um observador externo ao sistema, para fazer a medida no Universo.
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€ uma tentativa de quantizar os graus de liberdade geométricos com base em
uma formulacdo ndo-perturbativa e independente de background [4, 6-9, 95].
Uma vez que LQG ainda ndo estd completamente estabelecida e ainda requer
muito trabalho, ela parece fornecer uma estrutura consistente e promissora que
responda a questdes importantes, como a singularidade inicial [6, 7].

As ideias e técnicas de LQG podem ser aplicadas & modelos cosmol6-
gicos particulares. A aplicacio dessas técnicas a sistemas cosmoldgicos homo-
géneos e isotropicos com diferentes contetidos de matéria € denominada Loop

Quantum Cosmology (LQC).

3.4.1 Loop Quantum Cosmology

Loop Quantum Cosmology é uma aplicacdo da LQG para um Uni-
verso com as simetrias usualmente consideradas em Cosmologia, ou seja, ho-
mogeneidade e isotropia.

LQC ¢ a versdo reduzida de LQG que usa varidveis de Ashtekar [9],
e sua quantizagdo ¢ obtida de holonomias das conexdes e fluxos das triades
densitizadas. Em geral, o que se faz em loop quantum cosmology é considerar
as simetrias da Cosmologia, reduzindo os graus de liberdade independentes
de LQG obtendo assim, modelos cosmologicos com limite cldssico em bai-
xas energias, como, por exemplo, modelo de FLRW. Em seguida, aplica-se
as ideias e técnicas de LQG a esses modelos cosmoldgicos na tentativa de
quantizd-los. Uma vez que no Universo primordial pequenas escalas de com-
primento e altas curvaturas estdo envolvidas, os efeitos quanticos devem de-
sempenhar um papel importante. Nao somente a singularidade, mas também o
espaco-tempo em si, sofre modificagdes. Assim, LQC permitiu construir mo-
delos cosmolégicos, resolvendo singularidades cldssicas [96]. Em LQC essas
singularidades cldssicas sdo removidas.

Em LQC a singularidade do Big Bang € naturalmente resolvida sendo
substituida por um bounce devido aos efeitos geométricos quanticos repulsi-
vos no regime de altas energias do Universo [4, 6]. Assim, considerando a

presencga de tais efeitos geométricos quanticos nos modelos cosmolégicos, en-
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quanto as equagoes de Einstein mantém um excelente grau de aproximagdo em
baixa curvatura, no regime de Planck, elas sofrem grandes mudancas. Toda-
via, para a matéria que satisfaz as condi¢des normais de energia, sempre que
um invariante de curvatura cresce proximo a escala de Planck, os efeitos da
geometria quantica diluem-no, solucionando dessa maneira, as singularidades
de RG [97].

Na comunidade de LQC hd um grande debate a respeito do surgimento
natural de uma fase inflaciondria apés o bounce. Os cendrios nao-singulares
fornecem uma fisica plausivel capaz de explicar os primérdios e as fases ini-
ciais do universo, que em principio sdo testdveis [6,7,95,98]. LQC fornece
esse contexto, onde a fisica no regime de Planck tem potenciais consequéncias
observéveis e poderd ser testada futuramente. Sendo assim, motivados com
essa possibilidade de testar e observar imprints desse regime quantico do Uni-
verso na RCF em um futuro ndo muito distante, os proximos dois capitulos
que seguem nessa tese trazem os resultados de estudos tedricos dentro desta
fenomenologia.

Nessa tese vamos discutir no contexto de LQC, o cendrio que com-
bina bounce seguido de uma fase inflaciondria para estudar o universo primor-
dial [3,16]. As ideias aqui discutidas servem de motivac¢do para as andlises

consecutivas.



Capitulo 4

RCEF e efeitos de Loop Quantum Cosmology

- analise estatistica

Este capitulo apresenta e discute os resultados obtidos para um estudo
sobre estimativas de previsdes probabilisticas para a dura¢do de uma fase pré-
inflaciondria e inflaciondria apds o bounce em loop quantum cosmology. Além
disso, ao considerar uma quantidade suficiente de radiacdo, serd determinado
como a sua presenga em uma fase anterior ao bounce, denominada pre-bounce,
afeta esses resultados. As andlises sdo feitas para duas classes de potenciais in-
flaciondrios, a saber: potenciais monomiais cadticos tipo lei de poténcia (casos
quadrdtico, quértico e sextico) e o potencial de poco duplo. No caso do poten-
cial de poco duplo foram considerados diferentes valores de vicuo (VEV). As
funcgdes densidade de probabilidade (probability density function-PDF) para o
nimero de e-folds dos respectivos potenciais sdo obtidas. A partir das PDFs
obtidas para o nimero de e-folds inflacionario e outras quantidades relevantes
para cada modelo, resultados probabilisticos produzidos sdo extraidos dessas
distribuicdes. Este estudo nos permite discutir sobre quais condi¢des cada mo-
delo pode eventualmente, levar a possiveis sinais do regime quantico do Uni-
verso, observaveis no espectro da RCF ou, ser excluido, por ndo prever uma

quantidade suficiente de inflacdo.
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4.1 Equacao de Friedmann em LQC

Em LQC os modelos cosmoldgicos sdo descritos adotando técnicas de
LQG. Nesse contexto, o espago-tempo € definido como um modelo altamente
simétrico reduzido para estudar o processo de quantizacdo em loop [63,99].

Para obter a dindmica de background em LQC € necessario primeiro,
definir o tipo de modelo cosmoldgico que serd trabalhado. Desse modo, considera-
se um universo homogéneo e isotropico, no qual, o principal contetido energé-
tico no regime de altas energias € um campo escalar. A equacio de Friedmann

em LQC é dada por':

N\ 2
2 (a) _87G _ P
" _(a> 3 P< Pcr>7 @D

onde

Per ~ 0-41pP] (4-2)

3
T 8nGy2A2
¢ a densidade critica, correspondente a maxima densidade de energia, onde y ~
0.2375, advindo do cdlculo de entropia do buraco negro em LQG [100], A é
a drea de “gap” e G € a constante gravitacional de Newton. A densidade de
energia na escala de Planck, pp; = mﬁl.

A Eq. (4.1) traz fortes implicacdes para uma nova fisica do universo
primordial no contexto de LQC, devido as modificagdes no regime de Planck [101].
A primeira delas é que, em RG, se p aumenta d # 0. Toda solugdo representa
um universo em expansao ou em contracdo. Por outro lado, em LQC, ¢ =0
quando p = P, 0 que representa um bounce quantico. Nesse instante, H =0
e a equacgdo de Friedmann modificada descreve um bounce de natureza geo-
métrica quantica, no qual a densidade de energia ndo diverge [101]. Para o
passado tem-se um universo em contracdo com d < 0 e, para o futuro, um
universo em expansdo com d > 0. Portanto, o bounce € o ponto de transi¢do
entre a fase de contracdo (H < 0) e a fase de expansdo (H > 0). Para p < pg;,

recupera-se RG.

IDetalhes da derivacio sdo dados no Apéndice A.
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Como ¢ possivel verificar pela equacdo de Friedmann modificada em
LQC, a singularidade inicial do big bang presente em RG, agora ndo existe
mais sendo substituida por um bounce que ocorre quando a densidade de ener-
gia total atinge a densidade critica 2 isto &, p = Per [95,102]. No bounce
veementemente origina-se dos efeitos geométricos quanticos de LQG. Além
disso, o bounce é uma consequéncia direta da geometria discreta de LQG,
independentemente das flutuagdes quanticas.

Analisar a dindmica efetivaem LQC equivale a inserir corre¢des quan-
ticas nas equagdes de movimento cldssicas. Assim, a dindmica cldssica é mo-
dificada com algumas correcdes gravitacionais quinticas ndo-perturbativas que
sd0 muito importantes nas altas densidades de energia. Porém, tais correcoes
deixam de ser importantes nas baixas densidades de energia, levando as equa-
coes cldssicas de movimento [103]. Entretanto, para as escalas de energia
compardaveis a escala de Planck, elas produzem uma “repulsdo quéntica” efe-
tiva levando ao bounce. Logo, a escala de discricdo LQG/LQC ¢ préxima
a de Planck, tornando seus efeitos significativos apenas em regimes de altas
curvaturas [7].

Em suma, a dindmica de evolug¢do do universo primordial € ilustrada
na Fig. (4.1). Este cendrio é uma representagdo pictérica do esquema de evo-
lucdo do Universo segundo o modelo de Agullo et.all [104]. A medida que o
espaco-tempo contrai e a densidade de energia p aumenta, esses efeitos devido
a geometria quintica tornam-se importantes. Quando p = p; (H = 0), jd no
bounce, a prépria estrutura geométrica quantica dd origem a uma forca repul-
siva efetiva que faz com que o universo transite de contragdo para expansao.
Essa for¢a de repulsdo € criada pelos efeitos ndo-perturbativos originados na
geometria quantica. Ela é insignificante quando a curvatura diminui/cai signi-
ficativamente abaixo da escala de Planck, porém, ela surge/aumenta muito efi-
cientemente no regime de Planck profundo, superando a forca de atracio gra-

vitacional cldssica, substituindo assim, o “big bang" por um “bounce” quan-

ZNeste caso, a nunca serd nulo, pois, a Eq.(4.1) garante um limite finito para p definido por
Per [6].
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Figura 4.1: Universo em LQC.

Credit: APS/Alan Stonebraker.

tico [7,9, 101]. Posteriormente, p diminui ja na fase de expansdo, e H > 0.
Em seguida, ocorre uma fase de expansdo acelerada, denominada inflagdo.
Entre o bounce e o periodo inflaciondrio, tem-se o estagio denominado pré-
inflacionério, que corresponde ao ponto onde H = 0 (no bounce) e vai até o
comeco da inflagdo. Dentro desse periodo pré-inflaciondrio, ainda hd uma fase
de super-inflacdo, que corresponde ao ponto onde H = 0 ¢ H = Hpy,x, porém,
tem uma curta duragdo [101]. Posteriormente, inicia o periodo inflaciondrio
com o potencial do campo escalar (inflaton) em seu mais alto valor e a evo-
lu¢do segue seu modo padrido, H quase constante e ¢ > 0. Por fim, a fase
inflaciondria termina com contribui¢do insignificante advinda do regime quan-
tico do universo. Entretanto, esses efeitos podem ser observados por meio de
possiveis sinais na radiagao césmica de fundo.

Um aspecto importante que deve-se ter em mente quanto a dindmica
de LQC (e RG também) € a sua dependéncia com o conteiddo energético do
universo. Assim, as previsoes de qualquer modelo dependerdo fortemente de
qual o conteido energético dominante (radiacdo, inflaton, ekpyrotic field, etc.)

no bounce [105]. Todavia, do ponto de vista fenomenolégico, existem propos-
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tas de cendrios cosmolégicos que também estdo sendo considerados em LQC a
fim de determinar se € possivel testd-la via observagdes da RCF. Os trés princi-

pais sdo: inflagdo [3, 16, 18], matter bounce [106-109] e ekpyrotic [110-112].

4.2 Inflacao em Loop Quantum Cosmology

Em geral, diferentes cendrios evolutivos sdo possiveis no contexto de
LQC. Todavia, todos eles tém uma caracteristica essencial em comum - a pre-
senca de um bounce. O contetiido energético dominante no bounce é de suma
relevancia para fazer predi¢cdes em LQC, assim também, como para indicar a
presenga de uma fase de expansao exponencial desejdvel. Essa fase ¢ de suma
importancia no estudo do universo primordial.

Inflacdo € o atual paradigma para o universo primordial e estd em bom
acordo com as previsdes que surgem do espectro da radiacdo césmica de fundo
e explica a origem das inhomogeneidades presentes no universo primordial,
que levaram a formacdo das estruturas em grandes escalas. Além disso, for-
nece um cendrio cosmoldgico favordvel, capaz de resolver alguns enigmas na
cosmologia padrdo do big bang - problemas do horizonte e da planitude, por
exemplo [20, 53, 113], conforme discutidos no Capitulo 2.

No contexto de inflagdo clédssica é necessario considerar no espago de
solugdes cldssicas para RG, aquelas solu¢des que geram inflacdo suficiente
para dar conta das observagdes atuais [114—-116]. Contudo, mesmo que seja
exigido uma grande quantidade de ajustes-finos nas constantes e escolhas ade-
quadas de potenciais devem ser feitas, o cendrio inflaciondrio € bastante predi-
tivo. Sob esta perspectiva, nos contextos em que a inflagdo ¢ mesmo provavel
de acontecer, somos instigados a investigar a probabilidade de uma quantidade
suficiente de inflagdo em um modelo cosmolégico. Porém, definir uma me-
dida para calcular probabilidades em RG e encontrar o ponto de partida para
a contagem de e-folds na presenca de um singularidade é um problema a ser

enfrentado [116, 117]. Mas recentemente, Gibbons, Hawking e Stewart [114]
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estabeleceram a possibilidade de usar a medida de Liouville > como candidata
para calcular probabilidades em RG.

Na auséncia da singularidade, uma probabilidade a priori de uma fase
de inflacdo suficientemente longa pode entdo ser obtida, pois é possivel setar
as condi¢des iniciais em uma superficie regular sem singularidade. Assim, é
possivel contar o nimero de e-folds e obter uma distribui¢do de probabilidade,
assumindo as condi¢des iniciais no bounce ou no passado remoto [3, 18, 23].
Além disso, em modelos LQC com um bounce dominado por energia cinética,
uma fase inflaciondria € quase inevitdvel [10—-15].

E interessante mostrar além da naturalidade da inflacdo, uma investi-
gacdo sobre o nimero de e-folds inflaciondrios mais provavel, previstos por
esses modelos. Como é bem conhecido, a fase inflaciondria deve durar pelo
menos 60 e-folds para que inflagdo possa resolver os principais problemas que
lhes sdo propostos [20]. Por outro lado, nos modelos de LQC € necessaria uma
quantidade maior de e-folds para que eles sejam consistentes com as observa-
coes. Segundo mostrado na Ref. [21], o bounce e a dindmica pré-inflacionéria
deixam marcas na RCF. Guiados por essa premissa, um dos objetivos dessa
tese € investigar/obter o niimero de e-folds inflaciondrios mais provavel, atra-
vés do cdlculo de uma funcio densidade de probabilidade (PDF) [23,25], que
pode ser obtida com condi¢des inicias assumidas no bounce [101] ou, em uma
fase de contracdo, anterior ao bounce [118].

Seguindo a perspectiva adotada nas Refs. [23,25], as condicdes ini-
ciais para o Universo foram definidas na fase de oscilacdo do campo inflaton
durante o estagio de contracdo, conforme descreveremos na subsecio (4.2.2).
Assim, o conjunto de condi¢des iniciais foi assumido no passado remoto da
fase de contragdo anterior ao bounce, ou seja, quando o Universo € clédssico e
bem compreendido. Os estudos foram feitos para diferentes formas do poten-

cial inflaciondrio, com as condi¢des iniciais tomadas bem na fase de contracao,

3Todos os detalhes sobre a construgdo dessa medida, encontram-se na Ref. [114]. Entretanto,
no modelo plano de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker esta medida total € infinita e exige
um esquema de regularizacao [117,118].
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incluindo apenas a densidade de energia do inflaton como o principal ingredi-

ente do Universo primitivo e no bounce.

4.2.1 Dinamica de background

A dinamica de background em LQC é dada pela equagdo de Fried-
mann modificada (4.1). Reescrevendo essa equagdo em termos da massa de

Planck reduzida (Mp;) tem-se,

P P
H2:< —>, (4.3)
3Mp, Per

onde pe = 2v/3Mp, /1), Mp = 1/v/87G =2.4 x 10'8 GeV e 7y é o pardmetro
de Barbero-Immirzi quando estimado a partir do cdlculo da entropia do buraco
negro em LQG, cujo valor tipicamente adotado em LQC é y ~ 0.2375 [100].
A expressio (4.3) é vdlida independentemente das caracteristicas particulares
dos parametros inflacionarios quando as condi¢des iniciais sdo assumidas.
Em um segundo momento desse trabalho serd considerada também, a
contribuicdo de outra componente na densidade de energia, a radiagdo. Assim,

a densidade de energia total p é

Ptot = Py + PR- 4.4)

A incorporacdo da radiacdo pode ser feita considerando processos de decai-
mento envolvendo o campo inflaton, aonde parte da sua densidade de energia
¢ convertida em radiag@o e parametrizada através de um termo de dissipagao I',
como segue:

$+3HP+T¢+V,y =0, 4.5)

e complementada pela equacdo para a evolucdo da densidade de energia da
radiag:eio,4

pr +4Hpr =T¢>. (4.6)

4Note que no regime oscilatério para o inflaton, o termo ¢ na Eq. (4.6) pode ser represen-
tado pela sua média sobre um ciclo oscilatério [119], <¢2>cycle = py, que para Eq. (4.6) dd a
forma padrdo mais usada, ou seja, em estudos do reaquecimento.
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Multiplicando a Eq. (4.5) por ¢, adicionando-a na Eq. (4.6) e, assumindo que
Py =9%/2+V(9), py = $*/2~V(9) e pr = pr/3, obtém-se que

Protal +3H (ptotal + ptotal) =0, 4.7)

que € a equagdo de conservacdo para fluidos, com a densidade de energia total
sendo Pyoral = PR + Py. Com isso, segue que as equagdes (4.5) e (4.6) sdo
conservativas com relac@o a densidade de energia total.

Outra possibilidade com relagdo a abordagem dada as Egs. (4.5) e (4.6)
¢ assumir que radiacdo ja esteja inicialmente presente no sistema, em algum
instante de tempo inicial, independentemente do decaimento do campo infla-
ton. Radiagdo neste caso, pode ser devido, por exemplo, ao decaimento de
outros campos em alguns momentos iniciais, ou mesmo, por mecanismos de
produgdo de particulas gravitacionais. Em casos como este, no instante em que
defini-se as condic¢des iniciais para o inflaton, pode ocorrer também de haver
alguma densidade de energia inicial de radiacdo ndo desprezivel [3]. Para os
resultados que serdo apresentados posteriormente, ambas situagdes sdo con-
sideradas. Mostraremos que nossos resultados permanecem inalterados e in-
dependem dos mecanismos de producdo de radiagdo. Para ambos os casos, a
densidade de energia total na Eq. (4.4) € dada por

p2

P = "’7 FV(0)+ pr, 4.8)

resultando na equacdo de Friedmann modificada

i2 i2
o 9124V 0+ [1_ 6 /2+v<¢>+pR}7 “o)
3Mj, Per
e sua derivada temporal
i2 i2
g 39 +24PR [1_2¢ /2+V(¢)+9R} 4.10)
6Mj, Per
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Para compreender melhor a dindmica de evolucdo do Universo em
LQC vamos dividi-la em dois regimes: anterior ao bounce (denominado pré-

bounce) e posterior ao bounce (denominado pds-bounce).

4.2.2 Regime pré-bounce

Considere que o Universo inicia-se em um instante de tempo suficiente
muito anterior ao bounce, isto €, na fase de contracio, onde o inflaton estd
no regime oscilatério. Neste regime pré-bounce, onde H < 0, ¢ e ¢ oscilam
com amplitudes crescentes ou tém oscilagdes amortecidas, dependendo se os
processos de decaimento dados por I' na Eq. (4.5) estdo presentes (I # 0) ou

ausentes (I' = 0). De qualquer modo, esse regime pode ser caracterizado por
p <P, H<O, H < |Vyyl, 4.11)

e ao incluir I', também com a condigdo I < 2,/|V 44/, tal que o inflaton ainda
esteja oscilando, mesmo que de forma amortecida. Seguindo a abordagem
dada nas Refs. [23,25], as condi¢des iniciais para o Universo onde o campo
inflaton esta oscilando foram assumidas na fase de contracdo. Na Ref. [23] foi
sugerida como uma varidvel natural para se atribuir condi¢des iniciais nesse
regime, a fase 0 das oscilagdes do campo inflaton. Embora esta seja uma es-
colha natural para o caso simples do potencial quadratico do inflaton, em que
ambos ¢ e ¢ tenham solucdes oscilantes simples (ou, na presenca de I', suba-
mortecidos) no regime de (4.11), para outros tipos de potenciais, as expressoes
para o campo e sua derivada na fase de contracdo podem nao ser tdo simples.
Assim, para evitar tais complicacdes, nas andlises numéricas assumimos as
condicgdes iniciais para ¢ e ¢ fazendo escolhas apropriadas dos valores para a
razdo densidade inicial

o

P
—, (4.12)
Per

com ¢ suficientemente pequeno, tal como as condicdes (4.11) levam. Note

que, no caso em que I' = 0, mas ainda incluindo alguma densidade de ener-
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gia de radiacdo inicial, isso também ocasionard algum limite superior para a
densidade de energia de radiacio inicial.

Conforme nos aproximamos do bounce, que inicia a partir do limite
em que as condi¢des (4.11) deixam de ser validas, pode ocorrer uma fase de-
nominada deflacdo. Ela é oposta ao que acontece na fase de inflacao, porém,
na fase de contracdo. Esta fase caracteriza-se por um valor ¢ quase constante

e um crescimento linear |@|. As condi¢oes sdo
p<pery H<O, H>[Vyyl, V(9)> /2, pr. (4.13)

Entretanto, a probabilidade que essa fase ocorra é muito pequena, pois, quase
nenhum dos possiveis caminhos que se iniciam com baixa densidade de ener-
gia na fase de contracdo terdo uma fase de contracdo exponencial no pré-
bounce. Na presenca de radiag@o, a probabilidade que essa fase de deflacao
aconteca € ainda menor, pois, 2 medida que se aproxima do bounce, a densi-
dade de energia de radiacio (que cresce mais rapido que a densidade de energia
potencial na fase de contragdo) tenderd a dominar sobre a densidade de energia
potencial (V(¢)).

Por fim, ainda nessa fase de contrago, pouco antes do bounce, ha uma
fase denominada superdeflacio. Essa fase acontece quando H < 0, dura desde
o momento em que H = 0 até H = 0 (j4 no bounce). As condi¢des para essa

fase sdo:
H?>> Vg4, $*/2>V(9), pr. (4.14)

Em geral, essa fase superdeflacao acontece muito rapidamente, tipicamente,
durando menos que um tempo de Planck [10]. A presenca de radiagdo pode
torné-la ainda mais curta, pois a radiacdo tenderd a absorver uma grande parte
da densidade de energia antes do bounce. A essa fase, segue-se a fase em que

H decresce até o valor H = 0, quando ocorre o bounce.
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4.2.3 Regime pés-bounce

Imediatamente apds o bounce, se a densidade de energia dominante
for energia cinética, ocorre a fase denominada superinflacdo. Esta fase, ja no
inicio da expansdo, dura desde 0 momento em que H = 0 até H = 0. Esta é
também uma fase muito curta, assim como aquela superdeflacdo e, na pre-
senca de radiagdo, ela tende a ser ainda mais curta.

Apés o bounce, a energia cinética rapidamente diminui com ¢2 o< 1/a®
e a radiacdo diminui com pg o 1/a*, enquanto a densidade de energia poten-
cial V(@) diminui lentamente. A dindmica do inflaton ap6s o bounce e ao
longo de toda a fase pré-inflaciondria é sem oscilacdes, isto €, monotdnica [10];
assim, ndo é esperada producgdo de radiacdo significativa nessa fase. A energia
potencial do inflaton eventualmente dominard o contetddo energético do Uni-
verso ¢ a fase padrao de inflacdo iniciard, mas com uma duracdo que pode
ser fortemente afetada pela presenca de radiacdo ja nas fases anteriores, como
serdo mostrados nos resultados.

No inicio da inflagdo temos que p < p; € as correcdes na Eq. (4.3)
sdo despreziveis e as equacdes cosmoldgicas sao aquelas usuais de RG.

E possivel estimar o nimero de e-folds de expansdo mais provivel
desde o bounce até o inicio da inflagdo Npreinfi, tanto na auséncia de radiagdo,
quanto na presenca dela. Para obter Npyein € as respectivas PDFs associadas

foi utilizado um método que serd descrito posteriormente.

4.3 Numero de e-folds

Um dos objetivos desse capitulo é estudar e estimar predi¢des probabi-
listicas para a duragdo das fases pré-inflaciondria e inflaciondria apds o bounce
em LQC, através da obtencdo das respectivas fungdes densidade de probabili-
dade (PDFs) para o nimero de e-folds dessas fases.

O ndmero de e-folds serd estimado para a fase pré-inflaciondria - desde
o0 bounce até o inicio da inflagdo - denominado Nyreinfi €, Ninfi, © NUMero de e-

folds desde o inicio da inflagdo até o término da inflacdo.
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Na auséncia de radiagfo, a transi¢do da fase dominada pela energia
cinética (matéria dura) apds o bounce para que a fase inflaciondria aconteca
rapidamente, com a equacio de estado mudando de w ~ 1 para w ~ —1 parti-
cularmente em menos de 1 e-fold [10]. Dependendo da quantidade de radiacéo
presente podemos ter um regime intermedidrio dominado por radi¢do [19,120],
onde a equacdo de estado no bounce w ~ 1 muda para w ~ 1/3, antes de assu-
mir o valor w ~ —1 no inicio da inflagdo (que ocorre quando w < —1/3).

Na fase pré-inflaciondria, o nimero de e-folds Npeina pode ser apro-
ximadamente estimado na auséncia de radiacdo assumindo que nas proximi-
dades do ponto de inicio da inflagdo, em um instante de tempo #y, Pkin(tsr) =
0*(ts) /2 ~ py(ts;), onde py = V(¢). Recordando também que o bounce é

dominado por energia cinética, Pin (foounce) = Per» N0,

Per
ab(ts)

Pkinetic (tsr) = ~ Py (tsr)- (415)

Para estimar py(fy) podemos usar o limite superior obtido pelos dados do
Planck para a escala de inflagdo quando a escala pivd saiu do raio de Hub-

ble [2], Vi < (1.6 x 10'9GeV)*. Usando este resultado na Eq. (4.15), obtém-se

a(tsr) 1 Per
N, reinfl = 1 ——— | ~ =1 — | ~4.3. 4.16
preinl ! |:a(tb0unce):| 6 ! <V*> ( )

A presencga de radia¢do atrasa o inicio da inflagdo € 0 Npreina aumenta
quando comparado aos casos em que radiacio estd ausente. O mesmo resul-
tado se pode notar em termos da escala de inflacdo na Eq. (4.16). A radiacio
ndo apenas atrasa o inicio da inflacdo, mas também, diminui V, aumentando
assim, a estimativa de Npreinfi-

Também serd estimado o ndmero de e-folds da fase inflaciondria N;,q,

desde o inicio da inflagdo até o fim da inflacdo, definido como

Niyg = In <“e“d> . (4.17)

Qin
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Para obter as PDFS apropriadas para o nimero de e-folds de expansao

inflaciondria foi adotado o seguinte procedimento:

* Consideramos um instante de tempo inicial apropriado na fase de con-
tracdo antes do bounce. Nesse instante de tempo, a densidade de energia
inicial € tal que, pg = op.; € suficientemente pequena (o < 1) para ini-
ciar a evolugdo, logo na fase de contragdo, com o campo inflaton no
regime oscilatério. Para todos os casos numéricos estudados, assumi-
mos o < 8 x 10717, a fim de especificarmos o qudo antes do bounce

estamos, isto €, bem dentro da fase classica;

* Para a densidade de energia inicial py no instante de tempo inicial %
foram assumidos valores iniciais aleatdrios para o campo escalar, loca-
lizado em torno do minimo do seu potencial com alguma dispersdo A¢,
em que valores iniciais para ¢ e ¢ foram tomados tal a satisfazerem ¢2 /2 +
V = oper € com uma distribui¢do aleatéria. Desse modo, —¢p — A¢ <
0 (1) < ¢o+ A¢, onde ¢ € o valor do campo inflaton no minimo do seu
potencial. A densidade de energia de radiac@o pode ser introduzida atra-
vés de processos dissipativos como nas Eqs. (4.5) e (4.6), iniciando com
Pr(fo) = 0 com um coeficiente de dissipagdo I" fixo, ou, podemos defi-
nir pr(fy) # 0 e o coeficiente de dissipa¢do é nulo. Por fim, a derivada

temporal do campo inflaton é definida como

$(t0) = £v2/po—V(9(10)) — pr(t0), (4.18)

com uma escolha aleatdria de sinal;

¢ A dindmica € resolvida com as condi¢Ges iniciais assumidas no regime
de contragdo e evoluidas até o fim da fase inflaciondria, j4 no regime de
expansdo. As equagdes de movimento que regem a dindmica - Egs. (4.5),
(4.6) e (4.10) - foram resolvidas para os diferentes modelos inflacioné-
rios descritos pelo potencial V (¢). Para os casos estudados com radia¢do

sendo produzida na fase de contracdo devido as oscilagdes do inflaton,
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assumimos um decaimento perturbativo andlogo ao que pode aconte-
cer na fase de reaquecimento apds inflacdo [121, 122], definindo I' =0
quando o inflaton para de oscilar, logo apds o bounce. Devido a curta
duracdo da fase do bounce (Af ~ tp;) quaisquer fontes de producio de
particulas durante o bounce foram desprezadas. Por isso, podemos de-
finir I = 0 logo apds o bounce na fase de expansdo. Em uma segunda
abordagem, para efeitos de comparagao, simplesmente ja consideramos
a presenca de uma quantidade suficiente de densidade de energia de ra-
diacdo na fase de contragdo, no inicio de nossas simulagdes e definimos
I' =0 nas Egs. (4.5) e (4.6), evoluindo o sistema a partir de um instante

to até o fim da inflagéo;

* Para cada potencial analisado consideramos amostras de 1000 a 5000
pontos (condicdes iniciais), a fim de que fossem suficientes para levar
a estatisticas satisfatorias. Verificamos que valores maiores que este in-
tervalo nao mudarfo a forma do resultado para o histograma. Para cada
condig¢do inicial amostrada obtemos o correspondente nimero de e-folds

e foi produzida a PDF associada.

O procedimento acima descrito foi adotado para estudar duas classes

de potenciais inflaciondrios.

4.3.1 Potenciais monomiais tipo lei de poténcia

Nesta classe de modelo, o potencial é dado por

B Vo ¢ 2n
v=> <Mp1> , (4.19)

e foram analisadas explicitamente os seguintes casos: quadratico, qudrtico e
sextico (correspondente as poténcias n = 1,2,3, respectivamente). Este mo-
delo dado pela Eq. (4.19) contempla a classe de modelos inflacionérios corres-

pondentes aos modelos de "campo com amplitude grande".
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Esse tipo de modelo também denominado potencial caético, no caso
de inflacdo fria (conforme estudado aqui) foi relativamente desfavorecido pe-
los dltimos dados do Planck [2] no caso do potencial quadratico e, fortemente
desfavorecido nos casos qudrtico e sextico. No entanto, no contexto de in-
flacdo morna, eles ainda estdo de acordo com os dados do Planck (como &
possivel ver nos trabalhos [123, 124]). Embora esse modelo carece de resulta-
dos satisfatorios, isto €, ndao coincidem com os resultados observacionais, eles
ainda sdo constantemente estudados, pois levam a uma dinadmica inflacionéria
bem motivada do ponto de vista de fisica de particulas [125]. Todavia, em um

cendrio de LQC ele pode levar a resultados interessantes.

4.3.2 Potencial de poco duplo

A segunda classe de potencial que serd aqui estudada € a de poco du-

plo, com sua forma dada por

o\
V=V [1—<v> ] , (4.20)

onde v denota o valor esperado do vicuo (VEV). O potencial de poco du-
plo pode representar ou um modelo de inflacdo de "campo com amplitude
pequena”, se inflacdo comeca (e termina) na parte platd do potencial (isto €,
|¢| < |v]), ou um modelo de "campo com amplitude grande", para o qual in-
flagdo termina na parte cadtica do potencial (|¢| > |v|). Para os resultados
que iremos discutir posteriormente, essas duas possibilidades s@o distinguidas
explicitamente.

Em ambos os modelos de potenciais, a constante Vj é obtida da nor-
malizacdo do espectro da RCF, conforme demonstrado no Apéndice B. A
constante de normalizagcdo do espectro Vj € fixada para cada modelo, como:
Vo/ Mlﬁl ~3.41 x 10~!! para o potencial monomial quadratico, V, /Mf;1 ~1.37x
10~13 para o potencial monomial quirtico e, Vj /Ml‘,‘1 ~ 1.82 x 10716 para o
potencial monomial sextico. Note que para o potencial de pogo duplo dado

por Eq.(4.20), a normalizag@o do espectro implica que o valor de Vj terd uma
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dependéncia no VEV do inflaton, mas para os VEVs considerados, 14Mp; <
v < 25Mpy, a constante Vy tem valores compreendidos no intervalo Vj /M}i‘l ~
1.72 x 10714 (para || < [v]) a 3.82x 104 (para || > |v]).>

Conforme ja mencionado anteriormente, 0s potenciais monomiais aqui
considerados, ja foram descartados nos cendrios simples de inflagdo fria, se-
gundo os resultados do Planck [2]. Por outro lado, o potencial de pogo du-
plo pode ainda ser compativel com as observacdes, dado alguns intervalos
de VEV. No entanto, quando processos radiativos estdo presentes (principal-
mente no caso em que esses modelos sdo estudados no contexto de inflacao
morna), todos esses potenciais podem ser vistos em concordancia com as ob-
servacdes (veja, por exemplo, as Refs. [27,28, 123, 124, 126, 127]). E inte-
ressante considerar uma possibilidade de extensdo da andlise aqui apresentada
para os potenciais mencionados, no contexto de inflacio morna, uma vez que,

eles sdo bem motivados nos modelos de fisica de particulas em geral.

4.4 Resultados

Uma vez apresentada a estratégia numérica adotada em nossas andlises
para obter as correspondentes PDFs, considerando os potenciais dados pelas
Egs. (4.19) e (4.20), vamos dar énfase aos resultados obtidos. Para fins de com-
paragdo, assumiremos o caso onde radiacdo estd ausente ao longo da evolugao,
desde a fase de contragdo no tempo inicial ¢y até o final da fase inflaciondria e,
entdo, consideraremos explicitamente como a radiag@o influencia esses resul-
tados. Desse modo, dividiremos essa secao em duas subsecoes: resultados na

auséncia de radiacao ¢ resultados na presenca de radiacao.

SE importante notar que, dependendo dos processos de decaimento e da quantidade de ra-
dia¢@o no instante em que as escalas da RCF saem do raio de Hubble durante a inflacdo, a
normalizacdo V) pode mudar em relagdo aos valores de vacuo, como por exemplo, no caso da
inflagdo morna [123]. Entretanto, no presente trabalho, nés ndo consideramos esses processos
que podem alterar o espectro de poténcia primordial, ao fixar o valor de V. Em outro estudo,
tal alterag@o pode ser interessante.
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4.4.1 Resultados na auséncia de radiacao

Para os potenciais monomiais tipo lei de poténcia dados pela Eq. (4.19),
os resultados obtidos para o nimero de e-folds inflacionarios correspondentes
aos casos quadratico (n = 1), quartico (n = 2) e sextico (n = 3) s@o mostrados

na Fig. (4.2).

[l quadratic
0.08 [ quartic
[7] sextic
0.061
" /
© 0.04r
0.02r
0.00 l

40 60 80 100 120 140 160
Ninﬂ

Figura 4.2: PDF para o nimero total de e-folds inflaciondrios para os potenciais monomiais
tipo lei de poténcia em LQC obtida quando a radiacdo € desprezada ao longo da evolugao.

Como ¢€ possivel observar na Fig. (4.2), quando a poténcia n é aumen-
tada o ndmero de e-folds mais provavel diminui. As PDFs para os trés casos
considerados t€ém uma dispersdo em torno de 20 e-folds a partir do pico da
distribuicdo, e rapidamente tendem a zero nos extremos. Para o caso do poten-
cial sextico, vemos que o nimero mais provavel é algo em torno de 60 e-folds
inflaciondrios. Neste caso, a inflagdo € suficiente para resolver os problemas
da cosmologia padrdo do Big Bang, porém, no contexto de LQC, esse modelo
ndo seria vidvel, dado que ele ndo prevé, pelo menos, 80 e-folds de inflagao.
Segundo previsto pelos resultados para o espectro de perturbacdo em LQC,
normalmente, sdo necessarios cerca de 80 e-folds de inflacdo, de modo que
os efeitos quanticos no espectro de poténcia primordial sejam completamente

diluidos® [10]. Se a inflagio durasse menos que esse minimo, os efeitos de

5Diluidos aqui, significa que, as escalas de comprimento das perturbacdes foram tio estica-
das pela expansao do Universo fazendo com que nao as observamos hoje no espectro da RCF.
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LQC no espectro ja deveriam ser visiveis. Embora a cauda da PDF para este
potencial atinja 80 e-folds, a probabilidade é extremamente baixa.

No caso do potencial quértico vemos que o valor mais provével para
a duracdo da fase de inflagdo € cerca de 81 e-folds. Isso nos mostra que esse
potencial apresenta uma possibilidade de que os efeitos de LQC possam ser
observados no espectro da RCF em experimentos futuros.

Ja para o potencial quadratico, o nimero de e-folds de inflagdo mais
provéavel € por volta de 140, o que esta de acordo com resultados anteriores ja
obtidos na Ref. [23] para esta forma especifica do potencial inflaciondrio. De
acordo com os autores Linda e Barrau [23], nos modelos de LQC, para que
sejam consistentes com as observagdes, o Universo deve ter expandido pelo
menos por volta de 141 e-folds, do bounce até hoje. Ou seja, destes, 60 e-folds
sdo de inflagdo, 60 e-folds corresponde ao minimo desde o fim da inflagdo
até hoje e 21 e-folds sdo extras na inflacdo. Isso é porque LQC pode levar
a caracteristicas dependentes da escala na RCF. Porém, o fato de nio as ob-
servarmos hoje, significa que elas devem ter sido bem diluidas pela expansdo
do Universo no regime pds-bounce. Mesmo com experimentos futuros, nao
serd possivel observar esses efeitos advindos do regime quantico e LQC nao
podera ser testada diretamente neste cendrio [3]. Vale ressaltar que, os resulta-
dos obtidos para as formas do potencial (quartico e sextico) sdo novos e ainda
ndo constavam na literatura sendo apresentados pela primeira vez em nosso
trabalho [3].

Além dos resultados obtidos para a inflagdo, desde o inicio até o fim
da fase inflaciondria, também fizemos previsdes para a duracdo da fase pré-
inflaciondria, que vai desde o bounce até o inicio da inflacdo. Para todos os trés
modelos dos potenciais monomiais analisados, o nimero de e-folds obtidos
nessa fase € Npreini ~ 4 (como podemos ver nas PDFs da Fig. (4.3)), o que estd
em concorddncia com a estimativa analitica dada na Eq. (4.16).

Como vemos na Fig. (4.3) a fase pré-inflaciondria ndo dura muito mais
do que aproximadamente 4 e-folds. Assim, este resultado ja coloca o poten-

cial sextico em forte tensd@o com as observagdes excluindo a possibilidade de
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Figura 4.3: Numero de e-folds pré-inflaciondrios para os potenciais monomiais tipo lei de
poténcia em LQC.

potenciais monomiais com poténcia maior (n > 3) quando consideramos o
nimero de e-folds previstos em LQC. Por outro lado, como € possivel verifi-
car nas PDFs, o potencial quartico (e todos os outros casos com n < 3) pode
satisfazer mais facilmente a quantidade minima de inflagao.

Para o potencial de pogo duplo dado pela Eq. (4.20) analisamos os
casos platd e cadtico para diferentes valores esperados de vacuo (VEV),v. Os
resultados para o nimero de e-folds de inflagdo como uma fungdo de v estdo
resumidos na Fig. 4.4(a). Observe que nds separamos explicitamente os casos
de inflagdo acontecendo na parte platd do potencial (|¢| < |v|) dos casos em
que inflagdo acontece na parte caética do potencial (|@| > |v]).

Na Fig. 4.4(a) é possivel observar que o nimero de e-folds na parte
cadtica do potencial € aproximadamente constante e acima de 100. Também
verificamos que, quando |v| < 8Mp; (ndo mostrado na Fig. 4.4), o Njyg, con-
forme esperado, comeca a se aproximar do observado para o caso do potencial
monomial quértico. Além disso, também analisamos se deveria haver alguma
preferéncia para inflacdo acontecer em qualquer uma das partes do potencial.
Entretanto, os resultados de nossas simula¢des ndo mostraram uma preferéncia
significativa para inflacdo ocorrer na parte platd ou na parte cadtica do poten-
cial. A probabilidade para uma dada condicéo inicial acabar levando a inflagdo

na regido platd ou cadtica do potencial é sempre em torno de 50%, com uma
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Figura 4.4: (a) Nimero de e-folds inflaciondrios e (b) nimero de e-folds pré-inflaciondrios para
o potencial de poco duplo em LQC como uma fung¢do do VEV. As incertezas estatisticas nos
plots indicam o desvio padrdo de 10 dos resultados da mediana obtidos das respectivas PDFs.
Todos os casos foram analisados na auséncia de radiagdo ao longo da evolugao.
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suave oscilacdo em torno desse valor quando v € alterado. Mas os resultados
mostram que para |v| < 14Mpy, essencialmente, ndo hd mais condi¢des iniciais
que levem a inflacdo comecando e finalizando na regifo platd do potencial.
Além disso, para |v| < 19Mp; o nimero de e-folds esperado na parte platd do
potencial ja ¢ menor do que 80 e, a discuss@o dada anteriormente referente aos
potenciais monomiais com poténcia n 2 3 também se aplica aqui.

Percebamos o seguinte, inflagdo na regido do platd esta sujeita ao bem
conhecido problema de condicdes iniciais (veja, por exemplo, Ref. [128] e suas
referéncias). Notadamente, quanto menor o VEV no potencial de poco duplo,
menos atratora a trajetdria slow-roll se torna. Curiosamente, em nossos resul-
tados, este problema de condic¢do inicial para inflagdo no platd nao manifesta
no ndmero de condi¢des iniciais finalizando nessa regido, mas em vez disso,
em uma redugdo do nimero total de e-folds inflaciondrios quando v diminui.
Por outro lado, quanto maior o VEV, maior é o nimero de e-folds na regido
platd do potencial, que aqui é uma manifestacdo do aumento da natureza atra-
tora para as trajetdrias slow-roll no platd e, a medida que o platd se torna mais
plano com o aumento de v, leva potencialmente a mais e-folds.

Na Fig. 4.4(b) damos os resultados para o nimero de e-folds pré-
inflaciondrios previstos para o potencial de poco duplo. Mais uma vez, os
casos que levam a inflagdo nas partes platd e cadtica do potencial sdo expli-
citamente separados. Os resultados mostram que Npreing diminui com o au-
mento de v para o caso de inflagdo ocorrendo no platd e tende a convergir para
Npreini ~ 4.3 quando |v| > 24Mp;. Por outro lado, para inflagdo acontecendo
na parte cadtica do potencial obtemos que 0 Npreini € quase independente de
v, embora os dados mostram um aumento lento a medida que |v| aumenta e
Npreinfi €std levemente abaixo de 4 e-folds, mas ainda consistente com a esti-
mativa dada pela Eq. (4.16).

Como um acréscimo aos nossos resultados e um caso de exemplo ex-
traido dos anteriormente acima apresentados para o potencial de pogo duplo,
na Fig. 4.5(a) mostramos explicitamente uma PDF para o nimero de e-folds

inflaciondrios cujo VEV é v = 19Mp;. Da mesma maneira, na Fig. 4.5(b) tam-
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bém mostramos a PDF para o niimero de e-folds pré-inflaciondrios desde o
bounce até o inicio da fase de inflacdo para 0 mesmo VEV. Para a Fig. 4.5(a)
note que, na parte platd do potencial (|¢| < |v|) vemos que o pico da nossa PDF
encontra-se um pouco mais de 60 e-folds. Assim, inflacdo resolve os proble-
mas da cosmologia padrdo. Mas observe também que, hd uma probabilidade
um pouco menor de que Njpg >~ 80. Logo, no contexto de LQC, para inflagdo
acontecendo na parte platd do potencial de pogo duplo existe a possibilidade
de que efeitos do regime quantico do Universo deixem marcas na RCF. Por
outro lado, com inflagdo acontecendo na parte cadtica do potencial (|¢| > |v|),
esses sinais de LQC ja ndo seriam visiveis na RCF, pois j4 teriam sido diluidos
para um nivel ndo observavel.

Finalmente, os principais resultados que podem ser extraidos através
das PDFs encontram-se resumidos na Tabela (4.1), onde apresentamos os re-
sultados para a mediana e o desvio padrdo para Njyq € Npreint de cada um dos
modelos estudados quando os efeitos da radiagdo sdo desprezados. Ressal-
tando que, no caso do potencial de poco duplo, apenas damos resultados de
um exemplo especifico mostrado na Fig. (4.5). Para os demais VEVs estuda-
dos, veja a Fig. (4.4).

Tabela 4.1: Valores para a mediana e o desvio padrido (10) para o nimero de e-folds pré-

inflaciondrios e inflaciondrios para os potenciais tipo lei de poténcia e de pog¢o duplo em LQC
na auséncia de efeitos de radiagdo.

Mediana e Desvio Padrio
Modelo Npreinf Nin
Quadritico 4.1154+£0.010 144+8
Quartico 4.0384+0.030 84+7
Sextico 4.10+0.06 59+7
Higgs (v = 19Mpy)
platd 44264+0.009 65+13
Higgs (v = 19Mpy)
caético 3.923+£0.014 11146
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Figura 4.5: (a) PDF para o nimero de e-folds inflaciondrios para as partes cadtica e platd do
potencial de pogo duplo em LQC considerando o valor v = 19Mpy. (b) PDF para o ntimero de
e-folds pré-inflaciondrios para as partes cadtica e platd do potencial de pogo duplo em LQC
considerando o mesmo VEV. Como nas figuras anteriores, a radiagdo estd ausente ao longo da
evolugdo.
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4.4.2 Resultados na presenca de radiacio

Agora, vamos apresentar e discutir os resultados obtidos quando a ra-
diacdo estd presente ao longo da evolucdo e ver como seu efeito afeta os resul-
tados acima. Iniciamos nosso estudo considerando as Egs. (4.5), (4.6) e (4.10)
com o coeficiente de dissipacdo I'. Nota-se que aqui, I" parametriza um pro-
cesso de produgdo de radiacdo onde parte da densidade de energia do inflaton
¢ convertida em radiacdo. Como ja apontado anteriormente, podem haver mui-
tos outros processos diferentes em jogo gerando radiacdo que ndo estdo dire-
tamente relacionados ao inflaton (por exemplo, o decaimento de spectator fi-
elds’, producio de particulas gravitacionais, etc.). Parametrizando a producio
de radiagdo como o decaimento perturbativo do campo inflaton pode represen-
tar apenas um desses processos. Entretanto, como explicado abaixo, nossos re-
sultados sdo dependentes apenas da quantidade de radiagdo anterior ao bounce
e independe de qual processo (processos) especifico pode gerd-la. Desse modo,
nossos estudos sdo significativamente simplificados, além de mostrar que nos-
sos resultados ndo devem ser sensiveis aos detalhes da dindmica de produgao
de radiag@o na fase de contracdo. Afirmagdes essas bastante fortes e, que serdo
justificadas considerando como exemplo, o caso para o inflaton com potencial
monomial quadratico.

Na Fig. 4.6(a) é mostrado como o efeito da produgdo de radiagdo I
influencia no nimero de e-folds de inflacio esperado para o modelo do poten-
cial monomial quadratico. Como vemos, uma quantidade maior de radiacio I,
implica em um nimero de e-folds esperado menor para inflagdo, mais tarde, no
regime de expansdo pds-bounce. Este resultado pode ser correlacionado com
o valor esperado para o campo inflaton ¢ (zg) no instante do bounce g, con-
forme mostrado na Fig. 4.6(b). Como mostrado na Fig. 4.6(b), quanto maior o
coeficiente de dissipagdo I', menor a amplitude do campo inflaton no bounce e,
menor é o nimero de e-folds resultante. Note que a menor densidade de ener-

gia potencial do inflaton resultante no bounce nio pode ser compensada por

7Qualquer campo que tem uma densidade desprezivel comparada a de background e que
ndo estd acoplado com o inflaton.
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uma energia cinética grande, uma vez que agora parte da densidade de energia
total no bounce compreendendo a densidade critica p., estard na forma de den-
sidade de energia de radiagdo no bounce pg(#g), como vemos na Fig. 4.6(c).

Conforme ja mencionado na subsec¢do anterior (Subsec. 4.4.1), esses
resultados foram obtidos das PDFs geradas para diferentes valores de I'. Na
Fig. (4.6) mostramos a mediana e o desvio padrdo 10 (mostrados como barras
de erros) derivados dessas PDFs. Neste exemplo especifico, consideramos em
particular, a fracdo da densidade de energia total no instante inicial 7o na fase
de contragdo, como sendo & = p(tg)/per = 1071°. Adicionamos o subindice
a al (I'y) para indicar explicitamente que, estes resultados quando expressos
em termos do coeficiente de decaimento devem ser interpretados como depen-
dentes de «. Isto é compreensivel, uma vez que o especifica o quao distante
na fase de contrag@o iniciamos nossas simulagdes e, assim, determina quantas
oscilacdes o inflaton sofrerd durante sua evolugdo. Naturalmente, a densidade
de energia de radiacdo produzida dependera dessa evolugdo. Logo, para ou-
tros valores de o teremos um comportamento semelhante aquele mostrado na
Fig. (4.6), porém em diferentes valores de I".

O ponto importante de se notar € que, o parametro de Hubble durante
a fase de contragdo aumenta em moddulo (tornando-se cada vez mais nega-
tivo) antes de se aproximar do bounce. Portanto, mesmo se a evolugdo inicia

comI' > |H

, em algum ponto antes do bounce, necessariamente teremos que
I" < |H|. Neste ponto, a dindmica do inflaton para de sofrer amortecimento de-
vido a presenca do termo de dissipacdo na Eq. (4.5) e comeca a ter oscilagdes
com amplitudes crescentes [3]. Isto é, o efeito de I" na dindmica nio é mais
relevante. Em particular, observe que a produgdo de radiacdo € apenas efici-
ente quando I" > |H|, igualmente ao que ocorre no reaquecimento perturbativo
e, quando I' < |H| a producdo de radiacdo se torna basicamente inefetiva. A
radiagdo produzida até esse instante, evoluird com a métrica com pg o< 1/a*

e aumentard em dire¢do ao instante do bounce, enquanto o inflaton ainda os-
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Figura 4.6: (a) Numero de e-folds inflaciondrios total, (b) médulo da amplitude do inflaton no
bounce, e (c) fracdo da densidade de energia de radiacdo no bounce como uma fungdo da taxa
de dissipagdo I', para o caso do potencial monomial quadratico do inflaton. A massa do inflaton

aqui € dada por my = VO1 2 /Mpy. As incertezas estatisticas nos plots indicam o desvio padréo
de 16 dos resultados da mediana obtidos das respectivas PDFs.
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Figura 4.7: Um exemplo de evolugdo na fase de contragdo, até préximo do instante do
bounce 75 (mas ainda abaixo), para: (a) o campo inflaton, (b) o pardmetro de Hubble, e (c)
a densidade de energia da radiacdo multiplicada pela quarta poténcia do fator de escala no
bounce a*pg, para o caso do potencial monomial quadritico do inflaton. Esses resultados foram
obtidos para uma taxa de dissipagdo I'/mg = 0.01 e a razdo da densidade de energia total no ins-
tante do bounce é dada por @ = p(ty) /p. = 10~ '°. Aqui, o instante do bounce & rg ~ 1018 /my.
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8 A medida que aproximamos do bounce a modificacio na

cila fortemente.
equacdo de Friedmann em LQC - Eq.(4.3) - torna-se importante, e em algum
ponto novamente ird satisfazer a condi¢do |H| < my. No entanto, o intervalo
de tempo da fase do bounce (quando a correcdo da equagdo de Friedmann é
importante) é muito curto, tipicamente, da ordem de um tempo de Planck e,
portanto, a producdo de radiacdo devido a I' é desprezivel durante este curto
periodo. Por esta razdo, ndo € necessario considerar dissipacdo durante a fase
do bounce. Todas estas expectativas para a evolugdo do campo inflaton que es-
tamos discutindo neste pardgrafo sdo mostradas na Fig. 4.7(a). A evolucdo do
pardmetro de Hubble na fase de contracdo é mostrada na Fig. 4.7(b). Observe
que quando I se torna menor que 3|H| (na figura corresponde a regido onde
a linha tracejada vermelha (—I"/my) estd acima da linha s6lida preta) ¢ exata-
mente o instante em que as oscilacdes amortecidas do inflaton se transformam
em oscilacdes com amplitudes crescentes, assim como esperado da Eq. (4.3)
para a dindmica do campo inflaton na fase de contracdo quando I' = 0. Na
Fig. 4.7(c) é mostrada a evolug@o da densidade de energia de radiacdo resul-
tante vezes a*(t). Novamente, vemos que, a0 mesmo tempo que I” encontra-se
abaixo de |H|, ou seja, o campo inflaton desacopla da radiag¢@o, a produgio
de radiaciio essencialmente para e pra* ~ cte, isto &, a radiacdo evolui como
esperado. Se tivéssemos iniciado a evolucdo exatamente naquele instante do
desacoplamento #4.s com I' = 0 e com a densidade de energia de radia¢do na-
quele instante dada por pg(4es) tomada como seu valor inicial. A justificativa
de ambas abordagens consiste no fato que, comegar evoluindo o sistema de
equagdes na fase de contracdo com um termo de dissipagdo explicito nelas
em t =ty e pr(fo) = 0, ou simplesmente assumindo a evolugdo comegando
em f4es > fo com uma densidade de energia de radiagdo inicial diferente de
zero Pri = PR (des) €M f4es, mas com I' = 0 acaba sendo completamente equi-

valente.

81 embre-se que |[H| < my ¢ a condi¢do para as oscilagdes do inflaton, enquanto o decai-
mento perturbativo do {nflaton também exige que I' < my [129].
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Em nossa andlise sistematica de como a presencga de radiacdo afeta as
previsdes para inflacdo nos modelos analisados, ainda produzimos as PDFs co-
mecando com condicdes inicias na fase de contragdo com radia¢io sendo pro-
duzida através de um termo de dissipacdo nas equacdes evoluidas, ou apenas
assumindo uma densidade de energia de radiacdo inicial mas definindo I' =0,
como explicado acima. Foi verificado explicitamente que os resultados no
regime pds-bounce sio independentes da abordagem usada. De fato, descobri-
mos que os resultados sao melhores apresentados de modo transparente quando
expressos em termos da fracdo de densidade de energia de radiacdo que estard
presente no instante do bounce, isto é, pr(7g)/per- Desse modo, os resultados
sdo expressos de forma mais geral, independentemente da maneira como os
mecanismos de produgdo de radiacdo sdo especificados na fase de contracao.

Voltando a discussao dos resultados para cada um dos potenciais do in-
flaton considerados neste estudo e seguindo o procedimento explicado acima,
voltemos nossa atencdo para as Figs. 4.8(a-c). Nelas sdo mostrados os resul-
tados previstos para o nimero de e-folds inflaciondrios, o nimero de e-folds
pré-inflaciondrios e o valor para a amplitude do campo inflaton no bounce,
respectivamente.

Analisando os resultados mostrados na Fig. 4.8(a), um nimero de ca-
racteristicas importantes surge como um resultado da inser¢do de radiagao.
Para os potenciais monomiais vemos o efeito esperado da radiag@o suprimindo
inflacdo de acordo com a fracdo de radiacdo que termina presente no instante
do bounce 5 e que vem da evolucdo anterior na fase de contracdo. Em particu-
lar, quanto maior a poténcia n no potencial monomial, menor serd a fracio de
radiacdo necessdria para o nimero de e-folds de inflacdo cair para valores ina-
dequados para dar conta das observagdes. Por exemplo, para o potencial qua-
drético, o nimero de e-folds se encontra abaixo de 50 quando a fragao de radi-
acdo no bounce € por volta de 2%. Para o potencial quartico, esta fracdo é em
torno de 0.13% e, para o potencial sextico, ela € tdo pequena quanto 0.0073%.
No caso do potencial de poco duplo identificamos mais uma vez explicita-

mente, os regimes de inflacdo acontecendo na regido platd do potencial com
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Figura 4.8: (a) Duragdo da inflacdo, (b) duracdo da fase pré-inflaciondria, e (c) a amplitude
para o inflaton no bounce como uma funcio da fracdo da densidade de energia da radiacido no
bounce. Todos os resultados referem-se as medianas extraidas das respectivas PDFs para cada
um dos modelos estudados. Os resultados mostrados sdo para o potencial de pogo duplo para o
caso com v = 21 Mpy.
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a amplitude do inflaton no inicio e fim da inflagéo satisfazendo |@| < v, e 0

regime de inflagdo acontecendo na parte cadtica do potencial, |¢| > v. Para
o exemplo mostrado na Fig. (4.8) foi escolhido o caso com v = 21Mp;, que
na auséncia de radiag¢do produz aproximadamente o mesmo nimero de e-folds
nas partes platd e cadtica do potencial (veja, por exemplo, a Fig. (4.4)). Os
valores obtidos foram Njpg = 118 £21 e Njpga = 118 == 6 para o nimero de
e-folds esperado para as partes platd e cadtica do potencial, respectivamente.
Assim, este VEV especifico é mais adequado para fins de comparagao para ver
os efeitos da presenca de radiagdo na dindmica da infla¢cdo. O comportamento
de Njha como func¢do da radiacdo para a parte cadtica do potencial exibe uma
tendéncia semelhante a dos potenciais monomiais. Monotonicamente, Nj,q
diminui com a quantidade de radiacdo que permeia o bounce e torna-se menor
que 50 e-folds quando a fragdo de radiagdo no bounce € por volta de 1%. En-
tretanto, o comportamento para o nimero de e-folds quando inflacdo acontece
na regido platd do potencial € bastante peculiar. Em vez disso, ele mostra um
comportamento crescente com o aumento da radiacio até um valor maximo e,
entdo diminui. Este comportamento peculiar pode ser explicado pelo fato que a
radiacdo ndo apenas absorve energia potencial do inflaton, mas também ener-
gia cinética. Existe entdo, uma chance maior para que as condi¢des iniciais
no inicio da inflacdo cheguem perto do topo do potencial, aumentando assim,
o nimero de e-folds. No entanto, 2 medida que a radiagdo aumenta além de
um certo valor, a energia cinética do inflaton diminui levando cada vez menos
condicdes iniciais atingindo o topo do plat6é no potencial, diminuindo assim, o
nimero de e-folds. Portanto, comparado aos outros casos vemos que inflacao
no plat6 € mais resistente a um aumento na radiacdo. Para este VEV em par-
ticular, o nimero de e-folds apenas se torna menor que 50 quando a fragéo de
radiacdo no bounce é maior que cerca de 5%.

Na Fig. 4.8(b) vemos que o nimero de e-folds da fase pré-inflaciondria
aumenta com a fragdo da densidade de energia de radiag¢do para todos os po-
tenciais e em todos os casos. Este comportamento ja foi observado anterior-

mente [19, 120] no caso do potencial quértico. Aqui, confirmamos que isto
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¢ também uma expectativa genérica para outras formas de potenciais primor-
diais do inflaton e pode ser explicada através da estimativa para Nping dada
pela Eq. (4.16) na secdo anterior. A presenca de radiacdo tenderd a diminuir
a escala de inflagdo e, consequentemente, aumentar Npreinf. Além disso, atra-
vés dos resultados na Fig. 4.8(b) vemos que existe uma certa universalidade
entre eles para os diferentes potenciais. Os dados apontam para os potenci-
ais monomiais, juntamente também, o potencial de pogo duplo com inflagdo
na parte cadtica, todos eles se agrupando tendo assim, comportamento muito
semelhante de como Npeinfi depende da fragdo da densidade de energia de radi-
acdo no instante do bounce. No caso do potencial de pogo duplo para o inflaton
e com inflacdo acontecendo ao longo do platd do potencial, o comportamento
¢ similar, porém, deslocado em relag@o aos outros casos. Este comportamento
¢ também esperado (e também deve valer para outros VEVs, como visto, por
exemplo, na Fig. 4.4(b)) dadas as diferentes escalas de energia para a inflacao
acontecendo no lado platd ou caético do potencial.

Por fim, uma universalidade semelhante a essa vista na Fig. 4.8(b) é
também vista na Fig. 4.8(c), onde € mostrada como a amplitude(em médulo)
do campo inflaton no instante do bounce tg varia com a fracdo da densidade
de energia de radiacdo. Note que todos os potenciais monomiais t€ém dados
se agrupando. O caso da inflagdo para o potencial de poco duplo acontecendo
na parte cadtica do potencial é desviada dos potenciais monomiais exatamente
pelo valor do VEV. Observe que |¢ ()| diminui quando a quantidade de ra-
diacdo aumenta, levando assim, a um ntimero de e-folds menor de inflacdo,
consistente com o que vemos na Fig. 4.8(a). Ja no caso platd do potencial,
|¢(tg)], pode apenas aumentar em dire¢do ao VEV, diminuindo assim também
o nimero de e-folds.

Como uma observacao final sobre os resultados obtidos para o poten-
cial de pogo duplo, semelhante ao caso estudado no vicuo, encontramos que a
presenca de radiagdo nao favorece inflagdo acontecer na regido platé do poten-
cial (campo com amplitude pequena) ou na regido cadtica do potencial (campo

com amplitude grande). A chance é essencialmente 50/50 para alguma condi-
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cdo inicial tomada na fase de contracdo pousar em qualquer parte do potencial
durante a fase inflaciondria. Este resultado € bastante surpreendente tendo em
vista que para inflagdo ao longo da regido de campo com amplitude grande,
como com qualquer tipo de inflagdo cadtica, a trajetdria slow-roll € um atrator
local no espago de fase de condigdes iniciais do [130, 131]. Por outro lado,
potenciais do inflaton tipo platd sdo conhecidos por sofrerem do problema de
condicdo inicial e, portanto, sofrem ajustes-finos severos [132]. Embora gran-
des VEVs para um potencial de pogo duplo pode aliviar fortemente essa ques-
tao das condig¢des iniciais, verificamos explicitamente que a mesma tendéncia
também se aplica para pequenos VEVs, embora também levam a um niimero
de e-folds pequeno, como visto na Fig. 4.4(a). Esse problema acaba se mani-
festando na quantidade mais provavel (e suficiente) de inflacdo acontecer do
que em uma certa condicdo inicial cair em qualquer um dos lados do poten-
cial. Surpreendentemente, como discutido no caso dos resultados mostrados
na Fig. 4.8(a), hd também regimes onde a radia¢do termina favorecendo um
grande nimero de e-folds ao longo da parte platé do potencial.

Segundo o que vimos nesse capitulo, o nimero de e-folds das fases
inflaciondria e pré-inflaciondria sdo quantidades que podem ser estimadas pro-
babilisticamente no contexto de LQC assumindo as condi¢des iniciais no pas-
sado remoto na fase de contragdo (com o campo inflaton no regime oscilaté-
rio), muito anterior ao bounce. Também vimos que o niimero de e-folds é uma
quantidade previsivel, mesmo que os resultados dependam do modelo consi-
derado e da quantidade de radiag¢do presente no Universo, anterior ao inicio do
regime inflaciondrio.

Essas previsdes também podem ser feitas para os mesmos potenciais
aqui estudados, assumindo que o parametro Y advindo de LQG seja livre, de

acordo com que serd mostrado e discutido no proximo capitulo.



Capitulo 5

RCEF e efeitos de Loop Quantum Cosmology

- predicao analitica

Neste capitulo, novamente fazemos uma previsdo para a duragdo de
uma fase inflacionaria ap6s o bounce no contexto de loop quantum cosmology.
Porém, desta vez mostramos que existem valores bem definidos para a ampli-
tude do campo inflaton no bounce, que podem ser estimados analiticamente
e que dependem apenas da forma do potencial. Isto nos fornece resultados
explicitos, também analiticamente, para a duracdo da fase pré-inflaciondria e
para a amplitude do inflaton no inicio do regime inflacionério. Além disto,
na segunda parte do trabalho analisamos também, os efeitos de variarmos o
parametro de Barbero-Immirzi. As andlises serdo apresentadas para diferentes
classes de potenciais inflaciondrios, incluindo os monomiais cadticos tipo lei
de poténcia, o Starobinsky e o potencial de pogo duplo para diferentes valores
esperados do vacuo (VEVs). A condigdo inicial para a dindmica de evolucao
que fornecerd os resultados para o nimero de e-folds desde o bounce até o
inicio do regime inflaciondrio e a subsequente duracdo da inflagdo, independe
dos detalhes da fase de contracdo, caso a dindmica comece suficientemente
no passado e a energia cinética seja dominante no bounce, como usualmente
considerado. Também discutimos sob quais condicdes cada modelo conside-
rado pode levar a sinais observaveis no espectro da radiacdo césmica de fundo,

ou, por ndo prever uma quantidade suficiente de inflagdo, ser excluido. Em um
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primeiro momento, consideramos o valor padrio para o pardmetro de Barbero-
Immirzi, ¥ ~ 0.2375, obtido por meio dos célculos de entropia de buracos ne-
gros. Posteriormente, assumimos esse parametro como sendo um pardmetro
livre da teoria quantica subjacente em loop quantum gravity e estabelecemos
um limite inferior para o mesmo exigindo uma quantidade minima de expansao

inflacionaria.

5.1 Potencial Starobinsky

Além dos potenciais ja apresentados no capitulo anterior, aqui, abor-

daremos também o caso do potencial Starobinsky.

5.1.1 Potencial Starobinsky

O modelo Starobinsky [133] € um exemplo de caso limite de teorias de
gravidade modificadas mais gerais. Quando expressa no referencial de Eins-

tein, representa um modelo que pode ser descrito através do seguinte potencial

_ymE e \?
V:V0<1—e 3 '"Pl) . (5.1

Os resultados para a inflagdo derivados do modelo (Eq. (5.1)) concordam muito
bem com os dados observacionais para razdo tensor-escalar e indice espec-
tral [2], conforme ilustrado na Fig. (2.3). Por esse motivo, esse tipo de poten-
cial € uma forma popular em estudos de inflagao.

Conforme visto no capitulo anterior, a escala de Vj € fixada diferente-
mente para cada potencial. Seu valor € determinado pela amplitude do espectro
escalar da RCF. Detalhes sobre a estimativa de Vj para as trés formas de po-

tenciais aqui considerados sdo fornecidos no Apéndice B.

5.2 Background analitico em LQC

Motivados com tais resultados presentes na literatura [3, 10,23], neste

capitulo seguimos investigando a interessante possibilidade que o regime quan-
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tico do Universo no contexto de LQC pode deixar sinais observaveis na RCF,

indo um pouco mais além dos trabalhos anteriores em dois aspectos:

* Primeiramente, investigando a duracdo da inflacdo para diferentes po-
tenciais, incluindo o potencial Starobinsky e o potencial de poco duplo,
além daqueles monomiais, considerando que as condicdes iniciais sao
unicamente determinadas no bounce uma vez que tracamos a dindmica
no passado distante na fase de contracdo. No entanto, nossos métodos
sdo gerais o suficiente para serem estendidos a outras formas de poten-
ciais primordiais. Para fins praticos, as quantidades foram obtidas em
algum ponto na fase de contrago e onde a energia cinética do campo in-
flaton comeca a dominar sobre a energia potencial. A partir desse ponto,

a evolucdo é encaminhada até o fim do regime inflaciondrio acelerado;

* Posteriormente, consideramos o pardmetro de Barbero-Immirzi como
sendo uma varidvel livre da teoria. De nossas andlises obtemos, pela
primeira vez, um limite inferior para este pardmetro, exigindo que este
modelo seja consistente com as observagdes da RCF. As restricdes no
pardmetro de Barbero-Immirzi foram obtidas no contexto do dressed
metric approach e considerando o vacuo de Bunch-Davies (BD) como
condicdo inicial para as perturbagdes na fase de contragdo. Essa escolha
fornece basicamente o mesmo resultado que obtemos quando conside-
ramos o estado de védcuo adiabético de quarta-ordem no bounce, como
condicao inicial no contexto do dressed metric approach (para mais de-

talhes, veja, por exemplo, [10]).

Para os modelos que aqui serdo descritos, a dinamica em LQC consi-
derada € assumida iniciando na fase de contracdo suficientemente anterior ao
bounce onde as condi¢des iniciais sdo definidas [23]. Considerando que, as
condicdes iniciais sdo definidas na fase de contracdo quando o campo infla-
ton estd oscilando, entdo, para um potencial do inflaton genérico cuja forma
€V o @™, m> 0, segue que a amplitude do campo inflaton é esperada evoluir

m+2)

como uma funcio do fator de escala a(t) como [134] ¢ o< a(t) %/ ("+2)_ Desse
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modo, no regime oscilatério V o< a(t)*6/ (m+2) " enquanto a energia cinética do
inflaton comportard como ¢2 o< a(t) ~%. Desse modo, para qualquer valor finito
para o expoente m, com a fase oscilante sendo suficientemente longa na contra-
¢do, a energia cinética do campo inflaton necessariamente surgird dominando
no bounce. Com a energia cinética dominante no bounce, o valor do campo
inflaton, ¢p, entdo serd unicamente determinado neste momento. Resultado
este, que independe dos detalhes da fase de contracdo, desde que a evolucdo
comece suficientemente no passado na fase de contragdo do Universo e no re-
gime oscilatério para o campo do inflaton. Para cada modelo, o valor obtido
para @ fornece as condi¢des iniciais para uma posterior evolucio do sistema,
e pode ser estendida até o fim do regime inflaciondrio.

Como demonstrado em alguns trabalhos anteriores [3, 10, 19, 23, 25,
101] em modelos de LQC onde a evolu¢do do campo inflaton é dominada pela
sua energia cinética no bounce, uma fase de inflacdo é quase inevitavel de ser
atingida. Todavia, conhecendo o valor de ¢p podemos determinar toda a di-
namica, obtendo, por exemplo, o nimero de e-folds das fases pré-inflaciondria
e inflaciondria. Assim sendo, nesta primeira parte desse capitulo, o objetivo
¢ estimar o ndmero de e-folds, tal como anteriormente, em dois regimes: o
pré-inflaciondrio, que vai desde o instante do bounce até o inicio da inflacao
e o inflaciondrio, que vai do inicio ao fim da inflagdo. O ndmero de e-folds
da fase de expansdo acelerada denominamos por Nj,g € o nimero de e-folds
de expansdo, entre 0 bounce € o inicio da inflagdo, Ny. Nesse intuito, co-
mecaremos a nossa andlise da dindmica de background para o nosso cenario
iniciando da fase do bounce, sem assumir um modelo especifico para a fase de

contracao [16].

5.2.1 Regime dominado por energia cinética

Esta fase é dominada pela energia cinética do inflaton, com ¢2/2 >>

V(¢). Da equagdo de movimento para o campo inflaton Eq.(2.49), despre-
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zando a derivada do potencial V 4, temos

¢+3H¢p ~0, (5.2)
cuja solucao é dada por
ap 3
)(t) = £/2Pcr | — | 5.3

onde ag € o fator de escala no bounce. Substituindo a solugdo (5.3) na Eq. (4.1),

obtemos que [112]

_1
OTTPcr 2 (f — IB)2:| 3(14w) ’ (5.4)

a(t) =ap {l—l— (14+w) 5

my Ip
para um fluido com equacio de estado barotrépica, ou seja, p = wp, em LQC.
A Eq. (5.4) é a expressdo do fator de escala no regime quantico do Universo,

em que ag = a(tp).

Com a solugdo analitica para a(t), de Eq. (5.3) encontramos

A% 2pcr

o(r) =+ " 2 (5.5)
2P (¢ )2 /42
[1+ = (t—1tg) /tpl]
que ao ser integrada, resulta em
mpy . 247pe (t —1g)
t)= ¢+ arcsinh . 5.6
o) = e 2V/3x [ my  tp -0

E importante notar que, embora o resultado para amplitude do campo
inflaton (Eq. (5.6)) € derivado préximo ao bounce e onde o potencial do infla-
ton é desprezivel, a sua validade se estende muito bem por um longo periodo
de tempo, ambos antes e apds o bounce, conforme ilustrado na Fig. (5.1). Na
Fig. (5.1) é mostrada a evolu¢do numérica para a amplitude do inflaton ¢ (¢) e
sua comparagdo com o resultado analitico dado pela Eq. (5.6). Para propdsi-
tos ilustrativos, consideramos o potencial quadratico tipo lei de poténcia, com

n = 1. Para outros valores do expoente n, os resultados sdo qualitativamente
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semelhantes, quando consideramos outros potenciais. As condicdes iniciais
foram consideradas na fase de contragdo e de tal forma que 147 e-folds de in-
flagdo seriam produzidos. Este valor de e-folds de inflag@o foi escolhido uma
vez que estd dentro do que é esperado para este potencial a partir de anali-
ses estatisticas anteriores (veja, por exemplo, as Refs. [3,23] para detalhes).
O tempo de transigio nas fases de contragdo e expansdo, f,; € f,, respectiva-
mente, definidos por ¢%(¢5) /2 =V (¢ (£)), sdo marcados pelas faixas verticais
vermelha e verde. O bounce é marcado pela faixa vertical azul. Note que o
resultado analitico para @(¢) concorda bem com a solu¢do numérica obtida
quando evoluimos a Eq. (2.49) com o parametro de Hubble em LQC em todo

ointervalo f,, <t <t

5.2.2 Definindo as condicoes iniciais

Vamos agora descrever o processo de determinacao das condigdes ini-
ciais apropriadas para a evolug@o do sistema e que determinard a amplitude do
campo inflaton ¢g, no instante do bounce. Determinar ¢g é importante por-
que podemos relaciond-lo diretamente com todas as quantidades pds-bounce
relevantes para nossas andlises [16], conforme mostraremos a seguir.

Considerando a Eq. (5.4) e a sua derivada, o pardmetro de Hubble

em LQC pode ser escrito como

47chr (1 + W)ﬂ

tpl
HLQC (l‘) = il mp;. (5.7)
67tpcr 2 (t7t13)2
14 80 (1 )2 (o }

Distante do bounce, quando os efeitos quanticos podem ser desprezi-
veis, ou seja, |t —tg| > tp;, a Eq. (5.7) nos fornece a expressdo usual obtida
em RG,

2

H~ (eI (5.8)

A seguir, assumiremos que a equagdo de estado na expressdo (5.8) pode ser
estendida para o campo inflaton, com a equacdo de estado na forma dada pela

Eq. (2.48). Assumindo também uma notacio semelhante aquela usada pelos
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Figura 5.1: Comparacdo dos resultados numérico e analitico para a amplitude do inflaton, ¢.
Um potencial quadratico tipo lei de poténcia foi considerado e as condicdes iniciais (definidas
na fase de contracio), dado que por volta de 147 e-folds de inflacdo é gerado (veja o texto).
As faixas verticais vermelha e verde indicam o inicio do regime dominado por energia cinética,
$%/2 > V(). A faixa vertical azul indica o instante do bounce, r3. A evolugdo é mostrada
ambos em termos do nimero de e-folds (painel a) e em termos do tempo fisico (painel b).
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autores da Ref. [101] e definindo a razdo entre a energia potencial e a energia
cinética, @ =V /(¢>/2), o parametro de Hubble distante do bounce é aproxi-

mado como
1+«

~ 730_@), (5.9)
onde usamos que w = (1 — &) /(1 + o) na Eq. (5.8). Teoricamente, a expres-
s30 (5.9) pode ser considerada uma aproximacao grosseira para o parimetro
de Hubble. Mas como € possivel ver a partir dos resultados da Fig. (5.1), se
observarmos a dindmica na fase de contracdo, para f, <t < tg, ela tende a
ser muito mais lenta que na fase de expansdo, para tg < t < 5, 0 que nos déd
a expectativa que podemos eventualmente combinar os resultados em algum
ponto na fase de contragdo com algum valor de ¢, e assim, evoluir o sistema
para frente, para o instante do bounce. Como sugerido a partir dos resultados
mostrados na Fig. (5.1) e pela discuss@o anterior, 0 momento apropriado para
fazer tal combinacdo é bem antes do bounce, ainda na fase de contracao, mas
onde os efeitos quanticos sdo ainda despreziveis e podemos usar a Eq. (5.9).
Porém, apds o instante de transicdo 7., as Egs. (5.5) e (5.6) podem ser aplica-
das com boa aproximacdo. Nossos resultados serdo mostrados mais adiante, e
indicam que, de fato, esta simples estratégia € sélida.

Para os resultados a serem apresentados nesse capitulo, nossa apro-
ximacdo consiste entdo de considerar a dindmica em algum ponto na fase de
contragdo, apos o instante de tempo de transi¢do 7., mas ainda bem antes do
bounce, dado que os efeitos quanticos sao insignificantes. Olhemos entdo, para
algum instante de tempo ¢, na fase de contra¢do dado por #, <ty < g, e onde
o pardmetro de Hubble pode ser aproximado por Eq. (5.9). Assim, tomando
a derivada temporal da Eq. (5.8) e igualando a —47¢$?/ mlz,l, valida no regime
que estamos considerando (ou seja, distante do bounce e onde os efeitos ad-
vindos do regime quantico sdo despreziveis), obtemos uma relagdo direta entre

o potencial e sua derivada do campo V', dada por

V(o) _v1ita (5.10)

V'(¢a) 437
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A Eq. (5.10) foi obtida usando a equacio de movimento do inflaton (Eq. (2.49)),
juntamente com a Eq. (5.9) para eliminar a dependéncia temporal explicita para

o parAmetro de Hubble, ! e assim obtemos que

(5.11)

que segue ao usarmos a relacio ¢2/2 =V /a. Nossa aproximagio para esti-
mar ¢g, consiste agora em considerar que podemos tomar um valor “médio”
para o e aproxima-lo como uma constante &t. Neste caso, para um dado va-
lor de & dentro do intervalo (0, 1) podemos facilmente estimar a amplitude do
campo inflaton ¢ = ¢ (¢+), para qualquer dado potencial, quando fizermos uso
da Eq. (5.10) e também do instante de tempo ?, quando usamos as Egs. (5.9)

e (5.11) paraax — @,

1+a 3m3, 0
3\ 8x(l+a)V(de)

to — 13 (5.12)

Aqui, o valor de & é fixado de modo que a dindmica correspondera aquela ob-
tida para cada potencial e cujos resultados estdo disponiveis para os potenciais
que estamos analisando. Esta estratégia é andloga aquela adotada, por exem-
plo, na Ref. [101], onde o valor para a constante ¢ foi fixado combinando seus
resultados numéricos para ¢, mas no regime pds-bounce. Os autores dessa
Ref. [101] também abordaram sobre a aparente arbitrariedade em ter que esco-
lher um valor diferente de & para diferentes condi¢des iniciais, fixando & para
uma condi¢do inicial e entdo usando o mesmo valor para todos 0s outros casos.
Assim, hd um tdnico valor de & fixado de uma sé vez para todas as condi¢des
iniciais. Como mostrado também pelos autores dessa Ref. [101], esta simples
abordagem era suficientemente boa para reproduzir seus resultados numéricos
na fase pds-bounce quando considerava diferentes condigdes iniciais tomadas
no instante do bounce. Para o nosso caso, evitamos aplicar essa técnica para

a fase pds-bounce e escolhemos considerar sua aplicacdo na fase de contra-

'Uma vez que estamos considerando a dinimica na fase de contracdo, H < 0. Por isso,
escolhemos o sinal de menus para o parametro de Hubble.
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cdo. Essa escolha pode ser justificada a partir da Fig. 5.1(b). A dinamica
p6s-bounce durando desde o bounce até o tempo de transi¢io ¢, é muito mais
curta do que aquela que vai desde o instante 7, até o tempo do bounce #g. A ra-
z30 @ entre as energias potencial e cinética, muda muito mais rapido na fase de
expansao que na fase de contragdo. Tentando fixar & para combinar com os re-
sultados numéricos na fase de expansio e evoluindo de volta para o instante do
bounce tg para obter ¢p, por exemplo, implica em exigir uma precisdo muito
alta em relacdo a que podemos atingir fazendo o mesmo procedimento na fase
de contragdo. Motivados também pelos resultados obtidos pelos autores da
Ref. [101] fixaremos o valor de & de modo que nossos resultados analiticos
coincidam com a andlise estatistica considerada no nosso trabalho anterior [3].
Além disso, também mostramos que apenas ¢ preciso fixar o valor de @ uma
vez para um potencial primordial do inflaton. Este mesmo valor pode entao ser
usado para os demais potenciais. Mais adiante, mostraremos que esta simples

estratégia produzira resultados com boa precisao.

5.2.3 Transicao pos-bounce e a amplitude do inflaton

Com ¢, e o instante de tempo ¢, para um dado valor de &, seguindo o
procedimento acima na fase de contracdo, entdo podemos usar a Eq. (5.6) para
obter a amplitude do inflaton no tempo do bounce, ¢g. Dado o valor de ¢p
podemos estimar o nimero de e-folds de inflagdo. Mas antes de determinar ¢g,
o valor do campo fnflaton no instante de tempo de transigdo ¢,/ no regime pés-

bounce é também determinado usando a Eq. (5.6). Ou seja,

m . 247Pe 1 — 1
Pl arcsinh Per Ty — 18

2v3m g, Ipl

O(15) = ¢ + (5.13)
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Considerando que no instante de transicdo temos que>

O(t) = \/2V(9(t))- (5.14)

Usando a derivada de ¢(¢), Eq. (5.5) em ¢ e substituindo em Eq. (5.14)
podemos entio resolver numericamente® para o intervalo de tempo ¢, — tg.
Este resultado entdio nos permite obter ¢(,”) quando substituirmos a solu¢do

para t,, — g de volta na Eq. (5.13).

5.2.4 Inicio da fase inflacionaria

Quando a fase de inflagdo comega em algum instante de tempo #; > £,
o Universo ja estd muito distante do regime quantico. A energia potencial co-
mega a dominar sobre a energia cinética dando origem ao regime inflaciondrio.
No que segue, usamos o indice “i” para denotar as quantidades no inicio da in-
flacdo, que corresponde ao momento quando o Universo comega a acelerar e a

equacdo de estado satisfaz w < —1/3. No intuito de obter as quantidades nesse

momento podemos usar a expansdo de ¢ (¢), valida para r ~ #,

. tl
Oi > O+ Pty mF’ (5.15)

tr

onde ¢y = @ (1), v = 9 (2,)) €, sem perda de generalidade, definimos a partir
deste ponto, que tg = 0. Desse modo, para ¢ (z;) temos que,
y

‘lsi = 7 .tr- (5.16)

2Note que para essa equacio podemos ter ambos sinais positivo e negativo para ¢. Ao longo
deste capitulo, trabalhamos com a convencdo de adotar o sinal positivo na Eq. (5.6) quando
a escrevemos para t = thrr na Eq. (5.13). Isto implica que o campo inflaton estd sempre se
movendo da esquerda para a direita do potencial. Para os potenciais lei de poténcia e pogo
duplo esta escolha néo leva a qualquer ambiguidade desde que o potencial seja simétrico e, para
qualquer escolha do sinal para ¢ o campo est4 sempre subindo o potencial quando comegarmos
com as condicdes iniciais no regime de contragdo e sempre proximo ao minimo do potencial.
O potencial Starobinsky é assimétrico, mas para a forma padrao, Eq. [(5.1)], inflacdo apenas
acontece ao longo da regido plana, que reside no lado direito do potencial.

3De fato, expressdes analiticas para ambos t;r —1mpe (;)(t;r ) podem ser obtidas a partir des-
sas equagdes aproximando-as considerando #,} — g > tp| (veja, por exemplo, a Ref. [10] para
detalhes nos casos dos potenciais lei de poténcia e Starobinsky.) A solugdo é, em geral, expres-
sada em termos de fungdes de Lambert. Aqui, simplesmente escolhemos resolver diretamente
a Eq. (5.14) numericamente, que em principio, pode ser feita para qualquer potencial genérico.
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Assim,
, t
V(8) =V (9u) + Vo (4 iy Gurln = (5.17)
tr
Uma vez que o regime acelerado (¢ > 0) comega em w = —1/3, entdo
97 = V() (5.18)

Usando as Eqgs. (5.18) e (5.17) e j4 tendo determinado t:r’ e ¢y por meio dos
passos descritos anteriormente, a Eq. (5.18) pode agora ser resolvida numeri-

camente* para o tempo inicial #;, que entdio determinara ¢; a partir da Eq. (5.15).

5.2.5 Number of e-folds pré-inflacionario e inflacionario

Primeiramente, vamos apresentar os resultados para a fase pré-inflaciondria,

ou seja, a expansio desde o instante do bounce até o inicio da fase inflacionaria.
Lembrando que o niimero de e-folds para a fase pré-inflaciondria é denotado
por Npre, com Npre = In(aj/ag), onde ag and g; sdo os fatores de escala no
bounce e no inicio da inflagdo, respectivamente. Em concordancia com que

fizemos nas subsecdes anteriores, a; pode ser escrito como [10]

t.
a; ™ g <1+t;Htr1nti) , (5.19)

tr

onde Hy: na Eq. (5.19) é obtido da equacdo de Friedmann considerando py, =

$?/2+V(¢y). Portanto, o nimero de e-folds de expansdo na fase pré-inflaciondria

pode ser escrito como

Npe = In (“) =In (at> +ln (“)
as as Ay

1 247pe (t,7)? f;
~ —In (1+ 4pcr(“2) )—Hn <1+Z$Htrlnl+>,
mp I li

(5.20)

onde temos usado a Eq. (5.4) emt =1, e a Eq. (5.19).

4Novamente, é possivel obter soluges analiticas gerais para a Eq. (5.18) que sdo expressas
também em termos de funcdes de Lambert [10]. Porém, para fins praticos, apenas optamos por
resolver numericamente essa equacgao.
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Lembrando que o nimero de e-folds de expansdo durante a fase infla-

cionaria, Ni,q, € definido como

8 oi
Ninei(¢) =In fend ) l/
i iy

end

1%
<w> do, (5.21)

onde no dltimo termo na equagdo acima usamos aproximacoes slow-roll, vali-
das durante a inflagdo, ¢ ~ —V 4 /(3H) and H? ~ 87V /(3m3,). O nimero de e-
folds desde o bounce até o fim da fase inflaciondria € entao Niota1 = Npre + Ninfi-
Na Eq. (5.21), ¢; é dado pela Eq. (5.15) € @eng, que representa o campo escalar
no fim da fase inflaciondria é obtido pelo coeficiente slow-roll € = —H /H?
quando igualado a 1 (indicando o fim do regime acelerado). Assim, de € =
—H/H?* >~ (Vymp/V)?/(167) = 1, Pena pode ser facilmente obtido explicita-
mente, para cada uma das formas dos potenciais que estamos considerando.
Para os monomiais lei de poténcia, de Eq. (5.21) temos que Niyq é dado

por
2n

N = — (67 —24), (5.22)
nmPl

com (epg €scrito como

2 n* 2
Oend = an e (5.23)

No caso do potencial de poco duplo, o nimero de e-folds inflacionérios

21 [9F — 92 o; ]
Nipft = —5 | A—rend 21 | (5.24)
infl m]%] |: D) (Pend
onde
2 2 2
4r
Qeng = £ |12+ 2B 4 TR [y TEE (5.25)
21 27 mp,

cujos sinais positivo e negativo correspondem aos casos de campo com ampli-
tude grande e campo com amplitude pequena, respectivamente.
Finalmente, para o potencial Starobinsky obtemos que

3 Toz 9 Tox fend V3m
Nini = 1 (e 3ompr—eV 3 mp > +— ((Pl - ¢end)7 (5.26)

mpj
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com

/3 2
Qend = mp| 167_[111(14‘\@)- (5.27)

Ap6s obter as equacgdes analiticas relevantes explicitamente, nos ve-

mos em condic¢des de apresentar nossos resultados.

5.3 Resultados para o parametro de Barbero-Immirzi

fixo

Como explicado na Se¢do 5.2, primeiramente, é necessario definir um
valor apropriado para a razdo @, entre a energia potencial e a energia cinética,
na fase de contracdo. Os gréficos ilustram a comparacio entre os resultados
obtidos usando a Eq. (5.21) com a nossa abordagem e aqueles obtidos através
da andlise estatistica feita anteriormente, na Ref. [3], usando o valor tipica-
mente adotado para o pardmetro de Barbero-Immirzi, y ~ 0.2375. A Ref. [3]
segue a proposta iniciada pelos autores da Ref. [23], onde as condi¢des iniciais
sdo geradas dentro da fase de contragdo, onde py < per, € 0 inflaton estd osci-
lando em torno do minimo do seu potencial. O ndimero de e-folds de inflacao
€ entdo obtido assumindo um grande nimero de condicdes iniciais aleatdrias
que satisfazem essas condi¢des e cada uma delas € evoluida até o fim da in-
flagdo. A funcdo distribuicao de probabilidade para cada potencial € obtida, a
partir do qual, previsdes estatisticas sdo realizadas para o nimero de e-folds.

Na Fig. (5.2) temos o caso dos potenciais monomiais tipo lei de po-
téncia, em que, aumentar a poténcia n implica em uma diminui¢cdo no nimero
de e-folds [3]. E possivel ver que os resultados se ajustam muito razoavel-
mente aos dados pontuais, com uma diferenga de 5% para a escolha® & = 1/3.
Essa mesma escolha de & também reproduz bem os resultados para o potencial
de pogo duplo, considerando diferentes valores de v, conforme mostrado na
Fig. (5.3). Note que para o potencial de poco duplo, as curvas ndo concordam

bem com os dados pontuais para o nimero de e-folds pré-inflacionério, mas

50 mesmo valor para a constante & dado por 1 /3 foi coincidentemente, também obtido pelos
autores da Ref. [101], porém, igualando seus resultados numéricos obtidos na fase pds-bounce.
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Figura 5.2: Resultados numéricos para o nimero de e-folds de inflacdo (painel a) e para o
ndmero de e-folds da fase pré-inflaciondria, desde o instante do bounce até o inicio da infla-
¢do (painel b), obtido através do método descrito na Se¢do (5.2.5) quando aplicado ao potencial
monomial lei de poténcia. Os “dados” pontuais mostram os resultados obtidos na Ref. [3].
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Figura 5.3: Resultados numéricos para o niimero de e-folds inflaciondrios no caso do potencial
de poco duplo quando inflagdo acontece na regido do potencial para o campo com amplitude
grande, |@| > |v| (painel a), e para inflagéio acontecendo ao redor da regido platd, |¢| < |v| (painel
b). O nimero de e-folds para o regime pré-inflaciondrio desde o bounce até o inicio da inflagdo é
mostrado no painel c. Os dados pontuais s@o os resultados obtidos usando os métodos descritos
na Ref. [3]. Todas as curvas aqui foram obtidas definindo & = 1/3 dentro do procedimento
descrito na Sec¢do (5.2.2).
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a concordancia qualitativa € ainda muito boa, novamente, com menos de 5%
de diferenca®. Assim, nossos resultados indicam que podemos fixar o valor
de @& = 1/3 permanentemente para os demais potenciais primordiais, continu-
ando a produzir resultados suficientemente precisos. Isto é o que assumiremos
em todos os nossos resultados subsequentes. Lembrando que o estd relacio-
nada a equagdo de estado por w = (1 — ) /(1 + ), logo, a escolha & = 1/3 é
também equivalente a considerar o instante de tempo ?, na fase de contracdo,
onde w =1/2.

As Figs. (5.2) e (5.3) nos trazem informacdes relevantes. Recordando
que tipicamente sdo necessdrios por volta de 80 e-folds de expansdo desde o
bounce até o fim da inflagdo, para que os efeitos quanticos no espectro da RCF
sejam suficientemente diluidos [10], caso contrario, se a expansdo dura menos
do que este minimo, os efeitos de LQC no espectro ja deveriam ser visiveis.
Este vinculo que é uma consequéncia dos efeitos de LQC no espectro de po-
téncia sera detalhada mais adiante. Desse modo, analisando os resultados mos-
trados na Fig. (5.2)a, vemos que os potenciais monomiais lei de poténcia com
uma poténcia no inflaton de quinta ordem (n = 2.5) e superior ndo sdo fa-
vorecidos devido a pequena quantidade de expansdo prevista por eles. Para
o potencial quadritico (n = 1), a situacdo ¢ bem diferente. O nimero de e-
folds inflaciondrios previsto é Nj,g ~ 147, de acordo com resultados obtidos
anteriormente pela Ref. [23]. Embora esteja em concordancia com os dados
atuais da RCF, tal valor alto para Nj,q ndo leva a boas perspectivas quanto a
observagao de possiveis sinais do regime de altas energias nos dados da RCF.
Por outro lado, para o modelo quértico (n = 2) obtemos Njyq ~ 87. Enquanto
este modelo de potencial fornece uma quantidade satisfatéria de e-folds de in-
flacdo, também permite melhores perspectivas quanto a sinais potencialmente
observaveis do regime quantico de LQC em medi¢des futuras da RCF. Na
Fig. (5.3)a, sdo mostrados os nossos resultados para o potencial de poco duplo

quando inflagdo acontece na regido do potencial de campo com grande ampli-

%Note que para todos os pontos de dados mostrados nas figuras, as barras de erro sdo um
desvio padrdo dos valores médios.
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tude, ou seja, |@| > |v|. O nimero de e-folds é sempre maior do que Nipg ~ 87,
cujo valor € alcangado quando v — 0 e 0 modelo € andlogo ao caso do poten-
cial monomial quértico. No entanto, quando inflacdo acontece na regido platd
do potencial, ou seja, quando |@| < |v|, o nimero de e-folds tende a aumentar
com o valor do VEV v, até por volta de Smpj, depois ele cai e tende a uma as-
sintota em torno de Nj g ~ 200. Este comportamento j4 foi sugerido na andlise
feita no nosso trabalho anterior [3], mas se torna claro, agora nos resultados
mostrados na Fig. (5.3)b. A explicagdo para tal comportamento é bastante sim-
ples. Para pequenos valores de VEV a regido platd do potencial é pequena e é
dificil localizar o inflaton na regido do potencial de campo com amplitude pe-
quena e o nimero de e-folds de inflagdo tende a ser pequeno. A medida que o
VEV v aumenta, torna-se mais provavel que a inflacdo aconteca mais préxima
do platd do potencial e o niimero de e-folds de inflagio aumenta’. No entanto,
para valores de v ainda maiores, mais uma vez, torna-se menos provavel que a
dindmica coloque o inflaton muito préximo ao topo do potencial, € o nimero
de e-folds diminui. Os nossos resultados indicam que existe um valor 6timo
para v para que inflacdo tenha um nimero méaximo de e-folds para o poten-
cial de poco duplo no contexto de LQC, cujo valor é em torno de v ~ Smipy.
Por outro lado, nossos resultados também mostram que para v < 3mpy, es-
sencialmente, ndo ha mais condi¢des iniciais levando a inflagdo comecgando e
finalizando na regido do platd do potencial, o que estd de acordo com o que foi
encontrado pelos autores da Ref. [128].

Além dos potenciais monomiais quadratico, quartico e séxtico e o po-
tencial de pogo duplo, nossos resultados também incluem a andlise feita para o
potencial Starobinsky dado pela Eq. (5.1) e estdo resumidos nas Tabelas (5.1 -
5.4). Nas Tabelas (5.1) e (5.2) s@o dados os resultados para as varias quantida-

des que foram definidas no decorrer da Secdo (5.2). Em particular, a previsao

"Deve-se notar que o nimero de e-folds na Fig. (5.3)b parece crescer muito acentuadamente
em torno de v ~ Smp;. Espera-se que a situacdo atual exiba um méaximo mais suave como re-
almente indicado pelos dados numéricos. Isto ocorre porque sempre hd flutuagdes quanticas
estocasticas gaussianas [128] atuando no campo inflaton de background. Essas flutuagdes tor-
nam improvével que o inflaton seja precisamente localizado no topo do maximo do potencial,
em ¢ =0.
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numérica para a amplitude do campo inflaton no bounce, ¢g. Esta quantidade é
muito importante, uma vez que as demais quantidades, em particular, o ponto
onde inflacdo inicia dependem desse valor. De certo modo, vemos que isso
€ equivalente a fornecer as condi¢des iniciais no instante do bounce. A sub-
sequente evolucdo do Universo é entdo completamente determinada a partir
dessas condig¢des iniciais, especialmente o regime inflaciondrio. Assim, co-
nhecendo as condi¢des iniciais no bounce mostramos que ele determina com-
pletamente a duracdo da inflagdo para qualquer dado potencial. Note que a
duracio total da inflacdo aqui prevista é baseada na suposi¢do de um bounce
dominado por energia cinética e usando o = 1/3, diferentemente dos resulta-
dos estatisticos obtidos, por exemplo, nas Refs. [3,23-26]. Os valores previstos
para a duragdo da fase pré-inflaciondria e da inflaciondria sdo apresentados nas
Tabelas (5.3) e (5.4).

A partir dos resultados mostrados nas Tabelas (5.3) e (5.4) vemos que
para todos os modelos estudados o niimero de e-folds pré-inflaciondrio, que
considera a expansdo do bounce ao inicio da inflagdo € sempre Nye ~ 4 — 5,
que concorda com a Ref. [3] e outras referéncias anteriores. Esta € uma con-
sequéncia do bounce ser dominado pela energia cinética do campo inflaton,
sendo assim, fracamente dependente da forma do seu potencial. Para o nud-
mero de e-folds inflaciondrios, também obtivemos resultados genericamente
em acordo com aqueles obtidos na Ref. [3]. Particularmente, para o potencial
Starobinsky podemos observar que Ni,q ~ 10°, ou seja, a duracio da inflagio
€ mais longa comparada aos outros modelos. Isto é consistente com os resul-
tados mostrados, por exemplo, na Ref. [26], que segue a determinacio para o
nimero de e-folds de inflacdo originalmente proposto na Ref. [23] e que tam-
bém foi considerado na Ref. [3]. Isto ocorre para valores positivos do campo
escalar no inicio da inflacdo, ou seja, onde os potenciais t&€m um plato [135].
Segundo discutido na Ref. [26], a dinAmica de LQC automaticamente fornece
configuragdes de campo altamente energéticas no inicio da inflagdo. Como
consequéncia disto, o campo inflaton é “empurrado” para o plato, levando a

uma fase muito longa de inflagio. E importante relembrar que os potenciais
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Tabela 5.3: Nimero de e-folds obtidos através da andlise analitica para os mesmos modelos
considerados na Tab. (5.1).

Modelo Npre Ninfi
Quadratico 4.15 146.55
Quartico 4.06 86.36

Sextico 4.06 67.30

Starobinsky 4.92 1.10 x 10°

que preveem um grande nimero de e-folds estdo perfeitamente em acordo com

as observagdes atuais, como € o caso do potencial Starobinsky.

Tabela 5.4: Numero de e-folds obtidos para o potencial de pogo duplo, assumindo diferentes
valores para o VEV.

Modelo Nore Not

(98] zlffilgk.gmm y 408 1183
(98] Elffvg Sz_litk.gmplp 4.08 11546
(s glf\;vg s:ilkgmpﬂ) 409 117.35
(I¢s| Iilz]%;‘%sz'lgkgmpl') 453 3264
(98] Tlgvg S:_Iilk.((e)mpﬂ) 443 95.66
Migestike 437 235.92

(|¢| < |v=4.5mp||)

5.4 Vinculos ao parametro de Barbero-Immirzi

O parametro de Barbero-Immirzi, ¥, é estritamente um parametro livre
da teoria. Portanto, é importante encontrar maneiras para vincular o seu valor.
Nesta secdo serd estudada como a previsao para o nimero de e-folds em LQC
auxilia na definicdo de possiveis vinculos para esse parametro.

Para vincular esse pardmetro necessitaremos analisar o espectro de po-
téncia em LQC, conforme explicamos a seguir. As perturbagdes em LQC
serdo tratadas usando a abordagem de quantiza¢do conhecida como dressed-

metric approach [104]. A dressed-metric approach, além de ser uma das abor-
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dagens mais estudadas na literatura, € a que parece mais adequada para este
tipo de andlise. Ela reproduz resultados qualitativamente semelhantes a cha-
mada abordagem hibrida para o espectro de poténcia [136]. Em geral, ambos
os esquemas de quantizagdo e as condi¢des iniciais escolhidas sdo importantes
quando derivamos o espectro de poténcia em LQC. Em relacdo as condigcdes
iniciais, a mais comumente usada € o estado de vacuo de Bunch-Davies (BD)
imposto na fase de contracdo, anterior ao bounce. Desde antes do inicio da fase
do bounce, todos os modos de perturbacdo importantes estdo dentro do hori-
zonte efetivo, o estado de vacuo BD é uma escolha natural neste caso. Uma
segunda possibilidade seria impor as condic¢des iniciais no bounce. No bounce,
alguns modos estdo dentro do horizonte efetivo e alguns estdo fora dele. As-
sim, neste caso, o estado de vdcuo BD nao € mais uma escolha adequada. Em
vez disso, pode-se impor o estado de vicuo adiabdtico de quarta ordem [104].
Dentro da validade deste tltimo, foi demonstrado na literatura [10] que ambas

as escolhas levam essencialmente aos mesmos resultados.

5.4.1 Espectro de poténcia em LQC

O bounce quantico muda o espectro de poténcia escalar por um termo
de correcdo que depende da escala caracteristica no bounce. Em trabalhos an-
teriores (veja, por exemplo, Ref. [27]), vinculos precisos no termo de correcao
no espectro de poténcia escalar de LQC foram obtidas usando dados recentes
da RCF, fornecendo limites na escala caracteristica kg. Acontece que esta es-
cala € uma funcio do pardmetro de Barbero-Immirzi e o nimero de e-folds de
expansdo desde o bounce até hoje, Ny. Portanto, no que segue, usaremos da-
dos vinculos observacionais em kg a fim de impor limites no valor de ¥, como
uma fun¢@o do nimero de e-folds [16].

Pelas razdes mencionadas acima, além das modificacdes a nivel de
background em LQC, também sdo esperadas modificagdes a nivel perturba-
tivo, especialmente, de modos relevantes que tém comprimentos de onda fi-
sicos compardveis ao raio de curvatura no instante do bounce. Ao contrd-

rio do que acontece em RG, onde normalmente assume-se que a dindmica
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pré-inflaciondria ndo tem qualquer efeito nos modos observaveis na RCF,
em LQC, a situacdo € bem diferente. Os modos que experimentam curvatura
sdo excitados no regime de Planck ao redor do instante do bounce. O principal
efeito no inicio da inflacdo € que o estado quantico das perturbacdes € povoado
por excitacdes desses modos sobre o vicuo de Bunch-Davies. Consequente-
mente, o espectro de poténcia escalar em LQC é modificado em relagdo ao
obtido em RG, dado que ele pode ser escrito como (para mais detalhes, veja a

Ref. [10])

Ag(k) = |og+ B> AG% (k)
= (142[Bif* +2Re(auBy))AGR (k). (5.28)

Na Eq. (5.28), oy e B sdo os coeficientes de Bogoliubov®, onde os efeitos pré-
inflaciondrios estdo codificados, e A%R ¢ a forma para o espectro de poténcia
em RG. Em RG, com o vicuo BD, os coeficientes de Bogoliubov na Eq. (5.28)
devem reduzir simplesmente a o — afP =1 ¢ f — BE° =0. Em LQC, a
mudanga do espectro pode ser vista exatamente como um resultado da mu-
danca do estado de védcuo em relagio ao caso em RG, visto que |B;|> = ny estd
associado com o nimero de excitacdes no modo k.

Podemos parametrizar a Eq. (5.28) como
Agp (k) = (1+ 8pL)AG k), (5.29)

onde o fator dpr. é uma corre¢éio dependente de escala (k-). Seguindo a deriva-

cdo dada na Ref. [10], temos que

o o) o)
A AEY

X csch? (\/%IZ ) cos(2kng + @), (5.30)
B

8530 os coeficientes quando se faz uma mudanca de base onde o vécuo é quantico sem
particulas.
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onde

O, = arctan { Im[F(al)F(az)F2(a3 —ay — ag)] } , (5.31)

Re[l(a1)T(a2)%(az —a) — ay)]
com ay, az, a3 definido como aj» = (1+1/+/3)/2 — ik/(v/6kp) and az =
1 —ik/ (\@kB). Em particular, ng é o tempo conforme no bounce e kg =
\/Pcrag NGY /mpy é a escala caracteristica também no bounce.

Das equagdes acima identificamos que

2BL = [l—kcos(\%)]cschz(\;g];), (5.32)

2Re(auf) = V2 COSh<5g:B>+COS<\%>

o) (o

(5.33)

Na Eq. (5.33), o termo cos(2kng + @) oscila muito rdpido tendo um efeito
desprezivel quando se calcula a média temporal. Entretanto, para fins praticos,
em quantidades observaveis, o fator dp;, pode ser simplesmente considerado

como sendo dado por

7/ Tk
=1 B h? . 34
OpL [ —|—cos<\/§>]csc <\@k3> (5.34)

Repare que neste caso, dp. pode simplesmente ser identificado com 2n;, ou

seja, com o nimero de excitacdes no modo k que aparecem como uma con-
sequéncia do bounce em LQC. E devido a este termo de correcio, que em LQC,
para que o espectro seja consistente com as observacoes, exige-se que o Uni-
verso tenha expandido 21 e-folds extras de modo a permitir que essas caracte-
risticas dependentes de escala no espectro de poténcia escalar primordial sejam
suficientemente diluidas, segundo discutido em detalhes nas Refs. [10,27].
Embora a corre¢do dada pela Eq. (5.34) tenha sido derivada na aborda-
gem de quantizacio dressed-metric, o resultado é qualitativamente similar na
abordagem de quantizagdo hibrida (veja, por exemplo, Ref. [137]). Outros es-

quemas de quantizacdo alternativos usados em LQC podem levar a correcdes
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no espectro de poténcia que sio suprimidas. Este parece ser o caso, por exem-
plo, na closed/deformed algebra approach [138,139]. Neste caso, ndo é neces-
sério em principio, adicionar e-folds de expansdo extras, conforme exigido nas
abordagens de quantizac¢do dressed ou hibrida. De qualquer maneira podemos
ver nossos resultados usando a abordagem dressed-metric como aquela que
d4 a condi¢do mais vinculada no nimero de e-folds minimo exigido. Mesmo
em outras abordagens que podem levar a uma correcao para o espectro de po-
téncia suprimida, ainda é necessdrio exigir que a inflacdo dure pelo menos
alguns 60 e-folds ou mais. Isto ainda fornece uma descricdo qualitativamente

semelhante ao que consideraremos a seguir, embora mais fraca.

5.4.2 Parametro de Barbero-Immirzi como uma funcio do ni-

mero de e-folds

No contexto de LQC, o nimero total de e-folds de expansdo desde o
instante do bounce até hoje, N, estd relacionado ao parametro kg. Ao assumir
um limite superior em kg, ele pode ser traduzido em vinculos no nimero total
de e-folds. Diante dessas ponderacdes, o interesse dessa subsecio é encontrar
um limite superior para o valor de kg, que implica em um limite inferior para
o nimero de e-folds. Na Ref. [27], por exemplo, vinculos no pardmetro kg
foram obtidos a partir de dados da RCF. Uma vez que kg estd relacionado a 7,
esses resultados podem ser transformados em vinculos no pardmetro y. Assim,

arelacdo entre kg e o nimero de e-folds é dada pela equagao,

1/2

k= VOPeras _ (V3N (5.35)

i any )
onde usamos que P = \@m;‘,l /327%y} e Ny =1n(ag/ag) corresponde ao ni-
mero total de e-folds desde o bounce até hoje [16]. Observe que na Eq. (5.35)
usamos a conveng¢do padrio de definir o fator de escala do Universo hoje, como
sendo ap = 1.

As observagdes da RCF restringem diretamente o valor de kg ao im-

por um limite no termo de correcdo dado pela Eq. (5.34). Uma restricao
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de observacdo atualizada em kg foi obtida na Ref. [27], o que leva a kg <
1.9 x 10~*Mpc~! em 1o. Note que essa restri¢io independe do valor do pa-
rametro de Barbero-Immirzi e deve ser vélida para qualquer valor de y. Usando
a Eq. (5.35), isso se traduz em um limite inferior em Nt, dependendo do valor

para o parametro ¥, que é descrito como
3
Nr 2 139 — 3 In(y). (5.36)

Observe que Nt pode ser expresso da seguinte maneira:

Nr = In (ao> =1In <aiaend Areh 4o ) :
as ap di dend dreh
a
= Npre + Ninfi + Neeh +In ( 0 ) ; (5.37)
Qreh

onde aj, deng € dren, correspondem aos fatores de escala no inicio da inflacéo,
no fim da inflacdo e na fase de reaquecimento, respectivamente, enquanto Ny

¢ a duracdo da fase de reaquecimento. Temos também que [140]

1
ao _ < 1lgs,reh> 3 Tien (5.38)
Qreh 43 TemB o '

onde T € a temperatura de reaquecimento, Tcmp o € a temperatura da RCF
hoje e, gsren € 0 niimero efetivo de graus de liberdade relativisticos para a
entropia no fim da fase do reaquecimento. Considerando o caso de reaqueci-
mento instantdneo no fim da fase inflaciondria (ou seja, desprezando a fisica
tipicamente desconhecida na fase de reaquecimento) Nep =~ 0, e associando
T..h com a densidade de energia potencial do inflaton no fim da inflacdo, Veyq,

temos que

1
30 4 1L
Treh = <greh7l'2) (1+x)2Ve,, (5.39)

onde g, ¢ 0 nimero efetivo de graus de liberdade relativisticos para a energia
em total termalizacdo. Na Eq. (5.39), k corresponde a razao da energia cinética
pela energia potencial durante a inflagdo. No fim da inflagdo, k = 1/2. Consi-

derando ambos g, reh € gren tendo valores proximos aqueles considerados para
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o modelo padrio da fisica de particulas, g reh >~ gren ~ 100, 0 resultado encon-
trado é que In (ag/aren) ~ 60. Assim, a Eq. (5.36) pode ser escrita como um

limite inferior para Ny + Ninf, dado por
3
Npre +Ninst 279 — > In(7y). (5.40)

A adic@o de detalhes da fase de reaquecimento apds a inflagdo, apenas faz
com que esta relacdo se torne mais restritiva. Desse modo, a Eq. (5.40) pode
ser usada como um limite inferior geral para o nimero de e-folds total desde
o bounce até o fim da fase de inflacdo, como uma fungdo do parametro de
Barbero-Immirzi. Adotando o valor de y como sendo aquele sugerido pelo cél-
culo da entropia do buraco negro [100], Y~ 0.2375, obtém-se Nt 2 141 € Nyre +
Ninfi 2 81. Lembre-se também que o nimero de e-folds relevantes das observa-
¢oes da RCF (por exemplo, em uma escala pivd k, = 0.05/Mpc e assumindo

reaquecimento instantineo por simplicidade) é [2]

1/4
V* Treh
Ny~ 5T4+2In | | —In [ ) 5.41
+ n<1016GeV> n<1016GeV> (>-41)

que tipicamente implica em N, ~ 50 — 60 para o niimero necessario de e-folds
de inflagdo. Como vimos que Ny ~ 4, sendo muito fracamente dependente da
forma do potencial do inflaton, entdo, N, pode confortavelmente fitar o limite
inferior estimado para Npre + Ning 2 81.

A seguir, serd analisado o comportamento geral do nimero de e-folds
Npretinfi = Npre + Nin desde o bounce at€ o fim da fase inflaciondria, como
uma fun¢do de y. As expressdes gerais derivadas na se¢do anterior para Npre
€ Ning serdo usadas. Em seguida, vamos considerar como Npre i mudam
ao variar o pardmetro de Barbero-Immirzi e também considerando um limite

inferior geral, dado pela Eq. (5.40).
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Resultados para o parametro de Barbero-Immirzi
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Figura 5.4: Nimero de e-folds pré-inflaciondrios + nimero de e-folds inflaciondrios, Nyre yinf»
para os potenciais considerados, variando o parametro de Barbero-Immirzi. As linhas cinza

quase horizontais mostram o limite em Npre 1 inf (7) definido pela Eq. (5.40). Painel (a): poten-
ciais lei de poténcia; painel (b): potencial Starobinsky.

As Figs. (5.4) e (5.5) mostram o comportamento do nimero de e-folds

desde o bounce até o fim da inflagdo como uma fung¢ado de ¥, para os modelos

de potenciais considerados na Se¢do (5.1). Na Fig. (5.4)a é mostrado os resul-

tados para o caso dos potenciais monomiais tipo lei de poté€ncia. Para nossas

simulacdes consideramos um intervalo suficiente de valores representativos

para ¥ (o intervalo 0 < 7 < 10, tipicamente corresponde ao intervalo mais con-
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siderado na literatura [141-145]). As linhas cinzas quase horizontais em am-
bos os plots mostram o limite inferior em Npre tin(¥) definido pela Eq. (5.40).
Em todos os casos € observado que, quanto menor o valor de ¥, maior € o va-
lor de Npreyinfi- Para o caso quadrético (n = 1) obtemos um valor de Npre tinf
que satisfaz os vinculos observacionais para quase todo o intervalo de 7. No
entanto, para os casos qudrtico (n = 2) e séxtico (n = 3), eles aproximam do
limite de 81 e-folds para valores de ¥ pequenos. Para o caso do potencial quar-
tico, encontramos que para ¥y ~ 0.46, Npe infi atinge o valor de 81 e-folds. Po-
rém, para o caso séxtico, encontramos que para Yy ~ 0.1, o nimero de e-folds
atinge o valor limite Ny inf = 81 €, rapidamente cai para um valor abaixo
desse quando Yy aumenta. Vemos que, embora para o valor usual do pardmetro
de Barbero-Immirzi o potencial séxtico em LQC estd em forte tensdo com as
observacOes, para pequenos valores do pardmetro, ¥ < 0.1, ele pode ser con-
sistente.

Para complementar os resultados discutidos acima, na Fig. (5.4)b é
mostrado o resultado para o nimero de e-folds como uma fun¢do de 7, para o
potencial Starobinsky. Como ¢é possivel ver, mais uma vez, este corresponde
ao caso que apresenta os valores mais altos para Npre tinf 9. Analisamos qual o
valor de y que levaria a um valor limite de Npyre 1inff = 81. Os resultados numé-
ricos mostram que, neste caso, o valor do pardmetro de Barbero-Immirzi seria
por volta de ¥ ~ 1000, conforme pode ser visto na Fig. (5.4)b. Note que, em-
bora normalmente se espera que ¥ ~ 1, um valor alto de ¥ ndo € inconsistente.

Finalmente, para completar nossas andlises para os modelos de po-
tenciais estudados nesse capitulo, vamos discutir os resultados obtidos para
o caso do potencial de poco duplo, dado pela Fig. (5.5). O niimero de e-
folds como uma fungdo de Yy para o caso de potencial do campo com grande
amplitude € mostrado na Fig. (5.5)a, enquanto para o caso de potencial do
campo com amplitude pequena é mostrado na Fig. (5.5)b. Em ambos os ca-

sos, valores representativos para o VEV sdo considerados. Na Fig. (5.5)a, que

9Para uma andlise na duragdo da inflagdo para este tipo de potencial na presenca de cisalha-
mento, veja, por exemplo, a Ref. [26].
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Figura 5.5: Nimero de e-folds Npreinfi, cOmo uma fungéo do parimetro de Barbero-Immirzi
para o potencial de poco duplo com diferentes valores do VEV. A linha cinza quase horizontal
mostra o limite inferior em Npre1infi(¥) definido pela Eq. (5.40). Painel (a): os resultados para o
caso de campo com amplitude grande |@| > |v|; Painel (b): os resultados para o caso de campo
com amplitude pequena |9| < |v|.

corresponde ao caso do potencial com amplitude grande para o campo, obser-
vamos que quando o valor de Y aumenta, Nprein diminui. Para os diferentes
valores de VEVss considerados observamos um comportamento semelhante e
vemos que o limite Npretini = 81 ocorre quando y =~ 1.15. Por outro lado,
para o caso do potencial com amplitude pequena para o campo, mostrado na
Fig. (5.5)b, € possivel observar que, quanto maior o VEV maior é o nimero
de e-folds para cada valor de ¥, até algum valor critico para ¥, acima do qual, o
nimero de e-folds diminui. O comportamento decrescente para o niimero de e-

folds visto aqui, e que ocorre acima de algum valor do pardmetro de Barbero-
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Immirzi é consequéncia do efeito ja discutido em conexdo com o que vemos
na Fig. (5.3)b. O aumento de Y muda o ponto (VEV) onde o nimero de e-
folds atinge o pico quando inflacdo acontece na regido platd do potencial. Para
valores de VEVs maiores que cerca de 7mp;, o nimero de e-folds cai abaixo
do limite inferior definido pela Eq.(5.40) para y ~ 10. Mas para VEVs ainda
maiores, o limite inferior serd alcancado para valores de ¥ muito menores.

Os resultados aqui apresentados mostram que, para diferentes valores
de 7y, as previsdes de sinais observdveis de LQC na RCF sao consideravel-
mente diferentes. N6s vemos que a consisténcia dos modelos com os dados
atuais depende fortemente do valor do pardmetro de Barbero-Immirzi. Isso
motiva e destaca a importancia de uma andlise cuidadosa do papel desse para-

metro nesses cenarios.



Capitulo 6

Conclusao

Ao final da producio dessa tese, algumas conclusdes relevantes podem
ser extraidas. A primeira delas é que nosso trabalho consiste no estudo da di-
namica de evolucdo do Universo primordial no contexto dos modelos de LQC,
desde antes do bounce até o fim da fase inflaciondria. A singularidade inicial
presente nos modelos de Big Bang € solucionada no contexto de uma teoria de
gravidade quantica aplicada a Cosmologia, isto €, Loop Quantum Cosmology-
(LQC).

No Capitulo 2 foi feita uma revisdo da cosmologia padrdo do Big
Bang.

No Capitulo 3 fizemos uma discussdo sobre diferentes abordagens para
a gravitagdo quantica, argumentando de modo qualitativo, as suas principais
caracteristicas e suas propostas para resolver a singularidade inicial, presente
nos modelos de Big Bang. Dentro deste contexto consideramos a abordagem
dada por LQC, j4 no Capitulo 4.

No Capitulo 4 fizemos a andlise da estimativa de predi¢des probabilis-
ticas para a duragdo das fases inflaciondria e pré-inflaciondria em LQC, ap6s o
bounce. Na secdo 4.1, a partir da equagdo de Friedmann modificada em LQC
discutimos sobre a dinamica dada pela Eq. (4.1) e como os efeitos da geome-
tria quantica do Universo eliminam a singularidade. Na secéo 4.2 discutimos
sobre a previsdo do cendrio inflaciondrio em LQC e, como a auséncia da sin-

gularidade, permite que seja calculada uma probabilidade a priori da duracio
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de uma fase de inflacdo, ao setar as condi¢des iniciais em uma superficie re-
gular na auséncia de singularidade. Desse modo, é possivel contar o nimero
de e-folds e obter uma distribuicdo de probabilidade, tomando as condi¢des
iniciais no bounce ou no passado remoto.

Com base na proposta introduzida por Linda e Barrau [23] de como
algumas predi¢des bem definidas sobre a probabilidade e duracdo da inflacao
em LQC podem ser feitas, estendemos suas andlises para outros potenciais
monomiais tipo lei de poténcia, como o quadratico, quartico e sextico e, para
o potencial de pogo duplo, respectivamente.

Seguindo o procedimento descrito detalhadamente nas Refs. [23,25]
com a fracdo da densidade de energia suficientemente pequena o < 1 para ini-
ciar a evolugdo, na fase de contragdo, com o campo inflaton no regime oscilaté-
rio, obtemos diferentes PDFs para quantidades relevantes incluindo, por exem-
plo, o nimero de e-folds de inflacdo, o niimero de e-folds pré-inflacionarios
desde o bounce até o inicio da inflacdo e, a fracdo da densidade de energia da
radiacdo no bounce. E a partir desses resultados tiramos conclusdes estatisti-
cas para cada um dos modelos aqui estudados. Fizemos uma primeira andlise
na auséncia de radiagdo e, uma segunda andlise, onde consideramos a presenca
de radiag@o. Para todos os casos estudados e para as andlises realizadas para
cada uma das PDFs resultantes encontramos que o nimero de e-folds da fase
pré-inflaciondria na auséncia da radiagdo é aproximadamente 4, para todos os
modelos analisados. Jd na presenga da radia¢@o, Npreinfi aumenta com a densi-
dade de energia de radiacdo no bounce. Por outro lado, o nimero de e-folds
inflaciondrios muda bastante para cada modelo do potencial e também depende
fortemente da densidade de energia de radiacdo presente no bounce.

Na auséncia de radiag¢do, nds obtivemos que, dentre os potenciais mo-
nomiais tipo lei de poténcia analisados, o modelo sextico em LQC € o que
prevé o mais baixo valor para o nimero de e-folds inflaciondrios Ny,g, impli-
cando em uma baixa probabilidade de ser consistente com os dados da RCF.
O potencial quartico, por outro lado, prevé que o Nj,q mais provavel seja em

torno de 80, sugerindo uma possibilidade muito boa de levar a sinais observa-
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veis de LQC no espectro da RCF [10]. Para o modelo quadratico, o Nj,g mais
provével é em torno de 140, o que estd em acordo com os resultados obtidos
previamente na Ref. [23]. Com os valores tdo altos de Nj,g, os efeitos do re-
gime quéantico seriam diluidos a um nivel ndo observavel sempre que nao hou-
vesse radiacdo presente para afetar a dindmica da expansao e do inflaton. Para
o potencial de po¢o duplo mostramos que Ny cresce com o valor esperado
do vacuo (VEV) para o caso de inflacdo acontecendo na regido platd (campo
com amplitude pequena), enquanto, para inflacdo acontecendo na parte caé-
tica (campo com amplitude grande) do potencial, Njpg € quase independente
do VEV, sendo sempre em torno de Nj,g ~ 100.

Na presenca da radiagc@o, Nj,q diminui para os potenciais monomiais,
enquanto, para o potencial de poco duplo, vemos que a radiacdo tem uma forte
influéncia no nimero de e-folds na regido platd do potencial. Ao invés de
tender a suprimir a duracgio da inflagcao no platd, ela inicialmente, favorece um
aumento de Nj,, que pode ser por um grande fator dependendo do VEV e da
densidade de energia de radiagdo disponivel. Este efeito foi identificado como
um resultado do fato que a producgao de radiacdo diminui a energia que de outra
forma estaria disponivel para o inflaton (ambas energia cinética e potencial).
Por ter uma energia cinética menor, o inflaton pode entdo ser melhor localizado
ao longo do platd e, assim, aumentar a duragdo da inflaco.

O niimero de e-folds depende do modelo considerado para o potencial
e também da maneira como define as condi¢des iniciais. A abordagem de con-
siderar as condicdes iniciais no regime cldssico na fase de contracdo [23] leva
a resultados muito diferentes que a outra abordagem considerada na literatura,
ou seja, tomando as condi¢des iniciais no instante do bounce [10]. A razdo
para tal diferenca pode ser considerada da seguinte maneira: em geral, assu-
mir as condigdes iniciais no instante do bounce leva a um nimero de e-folds
muito maior e, a previsdo para a duracio da fase inflaciondria é mais dificil
de se obter. No entanto, assumindo as condi¢des iniciais no regime cldssico
na fase de contracao, a amplitude no bounce € sempre restringida e o bounce é

essencialmente dominado por energia cinética, levando assim, a um nimero de
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e-folds muito menor e nos permite fazer previsdes sobre a duracio da inflacao.
Como explicado na Ref. [26], isto ocorre porque uma longa fase de deflacio
no regime de contracdo (e antes de o bounce ser atingido) é fortemente supri-
mida. Na verdade, em todas as nossas simulacdes numéricas para os modelos
considerados, nenhum deles atingiu tal fase de deflacdo longa. Isso impede
que o inflaton atinja grandes amplitudes e, consequentemente, o nimero de e-
folds ndo pode ser tdo grande e permanece restrito. Resultado este, que vimos
explicitamente em nossas andlises. Vale ressaltar que, os resultados obtidos
indicam que o nimero de e-folds de inflacdo previstos em LQC nao é a priori
um nuimero arbitrario, mas pode em principio, ser uma quantidade previsivel,
embora os resultados dependam do modelo e da quantidade de radiagcdo pre-
sente no Universo antes do inicio do regime inflacionario.

Por fim, no Capitulo 5, mais uma vez foi investigada a duracdo de uma
fase inflaciondria, porém, sobre uma perspectiva diferente em relagdo as con-
di¢des iniciais, obtidas por meio de equacdes analiticas. Os mesmos modelos
foram considerados: potenciais monomiais tipo lei de poténcia e o potencial
de poco duplo, incluindo também, o potencial Starobinsky. Novamente, para
os modelos que consideramos no contexto de LQC, a dindmica inicia na fase
de contracdo suficientemente anterior ao bounce, dado que a energia cinética
do campo inflaton, necessariamente, domina no bounce. Assim sendo, mostra-
mos que é possivel estimar a amplitude do campo inflaton em algum instante
intermedidrio na fase de contragdo, mas ainda bem distante do bounce. Com
este valor para a amplitude do inflaton podemos direcionar a dinAmica de back-
ground até o instante do bounce e determinar ¢g. Com ¢g determinado, toda
a dindmica subsequente desde o bounce até o fim da inflagdo pode entdo ser
determinada. Nos modelos de LQC em que a evolug¢do do campo inflaton é
dominada pela sua energia cinética no bounce quantico, uma fase de inflacao
¢ praticamente sempre atingida, conforme demonstramos em nossos resulta-
dos. Com as condi¢des iniciais tomadas anteriormente na fase de contracdo,
o regime de energia cinética domina mais cedo e por mais tempo até que o

bounce seja atingido. Assim, esperamos que nossos resultados sejam fraca-
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mente dependentes do potencial inflacionario, como os mesmos indicam. Isso
também implica que os resultados acabam por ser fracamente dependentes do
valor especifico adotado para a razdo da energia cinética e potencial.

Para todos os modelos analisados encontramos que o nimero de e-
folds para a duragdo da fase pré-inflaciondria € Ny ~ 4. Por outro lado,
conforme jia mencionado, o nimero de e-folds muda consideravelmente de-
pendendo do potencial para o inflaton. Potenciais monomiais com V o< [¢|° e
poténcias superiores, tendem a prever um nimero de e-folds tdo baixo para a
inflacdo, portanto, € provdvel que sejam incompativeis com os dados da RCF.
O potencial quartico V o< ¢*, por outro lado, prevé que Niyg ~ 86, 0 que su-
gere uma boa possibilidade de levar a sinais observaveis de LQC no espectro
da RCF. Para o modelo quadratico V o< (1)2, Ninf ~ 147, em concordancia com
os resultados obtidos na Ref. [3]. Com valores tdo altos de Ny permitidos
para o potencial quadratico, os efeitos do regime quantico estariam provavel-
mente diluidos a um nivel ndo observdvel. Para o potencial de poco duplo,
mostramos que N cresce com o VEV v para o caso de inflagdo ocorrendo na
regido platé (campo de amplitude pequena). Ele atinge um nimero maximo
para o nimero de e-folds quando v ~ Smp; e além desse valor, Nj,q cai e tende a
uma assintota em torno de Nj,g ~ 200, conforme ilustrado na Fig. 5.3(b). Para
inflacdo ocorrendo na parte cadtica (campo com amplitude grande), Nj,q tem
uma dependéncia fraca em v, com Njpg ~ 110 no intervalo de valores de v que
consideramos, segundo ilustrado na Fig. 5.3(a). Mesmo que esses resultados
foram obtidos para um potencial de pogo duplo, esperamos que as caracteris-
ticas exibidas também estejam presentes em outros potenciais com campo de
amplitude pequena, como hiltop e tipo axion. Para o modelo Starobinsky pre-
vemos um valor muito alto para o nimero de e-folds inflaciondrios Nipg ~ 10°,
quando comparado aos outros modelos de potenciais estudados. Isso implica
em nenhum sinal potencialmente observdvel que possa ser buscado em da-
dos da RCF, a medida que o modelo Starobinsky é considerado no contexto

de LQC.
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Como € sabido, o espectro de poténcia primordial € uma quantidade
que pode relacionar a teoria do Universo primordial com as observacdes. Em
trabalhos anteriores na literatura [10] foi mostrado que o espectro de poténcia
em modelos de LQC recebem um termo de correcdo com relagdo as previ-
sOes no contexto de RG. De acordo com essa Ref. [10], devido a este termo
de correcdo, os modelos no contexto de LQC exigem uma quantidade mi-
nima de 81 e-folds de expansdo desde o bounce até o fim da fase inflacionaria,
para que seja consistente com as observacdes. Todavia, o nimero de e-folds
de inflacdo pode ser fortemente afetado pelo valor do pardmetro de Barbero-
Immirzi, 7y, obtido ao considerarmos o espectro de poténcias com a corre¢ao
dada na Ref. [10] para vincular um limite para esse pardmetro. O parAmetro de
Barbero-Immirzi é estritamente um parametro livre da teoria subjacente LQG.
Estando relacionado a escala tipica no bounce, esse parametro implica em di-
ferentes previsdes para o espectro de poténcia em LQC. De fato, o que a RCF
restringe € a combinag¢io dos parAmetros ¥ € Npreinfl, 0 NUmero total de e-folds
do bounce até o fim da inflagdo. Portanto, ¢ importante investigar a relacdo en-
tre as previsdes para o nimero de e-folds em LQC e o valor de 7. Esta anédlise
foi entdo feita pela primeira vez, no nosso trabalho [16] que compde um capi-
tulo dessa tese. Os resultados sdo totalmente originais.

Os resultados ilustrados nas Figs.(5.4) e (5.5) mostram que para di-
ferentes valores de 7, as previsdes para a duracdo da inflacdo em LQC sdo
consideravelmente diferentes. Conforme ilustrado na Fig. (5.4) para os poten-
ciais monomiais, o nimero de e-folds previstos diminui com o valor de y. Em
particular, por exemplo, para o modelo sextico em LQC € interessante destacar
que, embora para o valor usual do pardmetro de Barbero-Immirzi adotado na
literatura, v ~ 0.2375 [100], o modelo esteja em forte tensdo com as observa-
¢Oes, para valores menores do pardmetro, como ¥ < 0.1, ele pode ser consis-
tente com o aumento do nimero de e-folds previstos quando y < 0.2375. Para
o potencial de poco duplo obtivemos que o nimero de e-folds aumenta com y
no caso do campo com amplitude pequena, até um valor critico, além do qual,

com o aumento de Yy comega a diminuir, segundo a Fig. 5.5(b). Por outro lado,
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no caso do campo com amplitude grande, o nimero de e-folds sempre diminui
quando Y aumenta, pelo que estd ilustrado na Fig. 5.5(a). Para o modelo Staro-
binsky obtivemos que a previsao para o nimero de e-folds pode atingir o valor
limitante N ~ 81 para o valor do parAmetro de Barbero-Immirzi y ~ 1000,
que é, no entanto, um valor bem elevado para ser aceitdvel pela teoria subja-
cente LQG.

Vale ressaltar que, as predi¢des observaveis em LQC e as restri¢des
obtidas para o parAmetro de Barbero-Immirzi dependem de como as condi-
coes iniciais sdo definidas. Nesse trabalho consideramos as condigdes iniciais
para as perturbacdes sendo o vdcuo de Bunch-Davies (BD) na fase de contra-
¢do, no contexto dressed-metric-approach, que leva basicamente aos mesmos
resultados quando consideramos o estado de vicuo adiabético de quarta or-
dem no bounce. Por meio dos nossos resultados, obtivemos também que, as
previsdes observaveis em modelos de LQC dependem também do valor do
pardmetro de Barbero-Immirzi e sdo muito sensiveis a ele. Obtivemos limi-
tes para y diretamente do espectro de poténcia escalar. Como a consisténcia
dos modelos com os dados atuais dependem fortemente do valor deste para-
metro, nosso trabalho, destaca pela primeira vez, a importancia de uma andlise
cuidadosa do papel desse pardmetro em LQC. Todos os resultados novos e
originais apresentados nesta tese foram publicados e os mesmos se encontram

nas Refs. [3, 16].



Apéndice A

Equacao de Friedmann modificada em LQC

Para obter a equagdo de Friedmann modificada, a estratégia adotada é
considerar o espago de fase do modelo de FLRW cléssico acoplado com um
campo de matéria. No entanto, o hamiltoniano efetivo contendo a correcio

quantica é definido como [6]:

3
Cy E—4y/,LZVS1n2(/lb)+Hmat, (A.1)

onde H,;; denota o Hamiltoniano de matéria, & é a constante de Planck redu-
zida, v é o volume da célula cubica fiducial, » € o0 momento conjugado a v e
Y é o pardmetro de Barbero-Immirzi. Note que, no caso A — 0, isto reproduz
0 hamiltoniano cldssico. A matéria € considerada com uma equacao de estado
que satisfaz p = p(p), onde p é a pressdo.

A equacio de Friedmann € obtida quando se calcula a equacdo de mo-

vimento para V. Isto é,

eff

v={v,cM} = cie = 3 sin(Ab)cos(1b),  (A2)

_29
h db YA

com A dado por

A2 = 43myi, (A.3)

representa a drea de “gap” que vem de LQG [9]. Ele corresponde ao menor

valor que pode ser usado para descrever a area discreta do espago-tempo [9].
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e < . .~ ff
Uma vez que as solucdes fisicas também satisfazem a restricao CI({e )

0, temos que [6]

3,
mv s (Ab) —Hmat- (A.4)

De Eq. (A.4) obtemos a seguinte quantidade

sin?(Ab)  87G
'}’2/12 - 3 pa (AS)

onde usamos a relacdo dada pelo operador volume V e o volume fisico v,

segundo a Ref. [6]
Vy(v) =21yl |v]y, (A.6)

na qual usamos que o comprimento de Planck é 13, = AiG.
Elevando a Eq. (A.2) ao quadrado e usando a Eq. (A.5), obtemos a
equacdo de Friedmann modificada em Loop Quantum Cosmology [6,8,101]

2
Z_L_SEG P
H = = 3 p <1 pmax>7 (A7)

em que Pmax = m ~ 0.41pp é a mixima densidade de energia e H =
d@/a. Também foi usada a relagdo trigonométrica sin®(Ab) + cos’*(Ab) = 1 na

obtencdo da expressdo acima.



Apéndice B

Obtencao da constante de normalizacao

através do espectro da RCF

A normalizacdo da constante Vy para cada um dos potenciais estuda-
dos nesse trabalho sdo obtidas através do espectro de poténcia primordial do

escalar de curvatura, dado por [146]

H2\?
Ay = (Zn(ﬁ*) ; (B.)

onde o subindice * indica que as quantidades sdo avaliadas no cruzamento
do raio de Hubble k. (k. = a.H,). Normalmente, assumi-se que isso ocorre
quando quando N, ~ 50 — 60 e-folds antes do fim da inflagdo. No presente
trabalho, assumimos o valor inicial de 60 e-folds para fins de ilustragdo. O
valor de Vj € fixado pela normaliza¢do do espectro de poténcia primordial.
A colaboragdo Planck [1] fornece, por exemplo, o valor de In (10'°Az) ~
3.047 (TT,TE,EE-lowE+lensing+BAO 68% limits). Consideramos este valor
em nossos calculos para obter a normalizacdo de Vj.

Durante o regime de inflacdo slow-roll podemos usar as seguintes apro-

ximagdes H> ~ 87V /(3m})) e ¢ ~ —V/(3H). Assim,

1287 V3

~ 07 e B.2

AR
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para qualquer modelo do potencial.
Para os potenciais monomiais tipo lei de poténcia dados pela Eq. (4.19),

aEq. (B.2)¢

A 4 1 [n(2N, +n)]""! (B.3)
R = — n N , .
3(4m)r n? m‘lﬁl
Onde usamos que
0. = ¢(N,) = \/(nml%l/47r) (2N, +n). (B.4)

Portanto, a normalizacdo de Vj obtida a partir de medi¢des da RCF

resulta em:
vgrer 3(4m)” n’

= Ag.
iy 4 [n@N. )"

(B.5)

Para o caso do potencial de pogo duplo dado pela Eq. (4.20), analoga-

mente, obtemos que.

27 Y (g2 2

AR = (B.6)
3mpyy i, ¢
Resolvendo para Vp obtemos que,
Higgs 6 2
V 3
0 _ M, ¢~ (Ny) B.7)

onde ¢(N,) é obtido da expressdo (5.24) que resulta em duas possiveis solu-

coes
[ 7m71§)1
2 Ny end v
7_1_7
0> (N.) = —v*Wo —S—;d <e T ) , (B.8)
© 2
"pl

2 Ni*+¢ezigd v2
OX(N,) =Wy |—"2d (" mh : (B.9)
Vv
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onde Wy e W_, correspondem as fungdes de Lambert e ¢q € dado pela Eq. (5.25).
Pode ser verificado que a solug@o dada pela Eq. (B.8) se aplica ao caso quando
inflagdo acontece na regido do campo com amplitude pequena (|¢| < |v|) para

o potencial de pogo duplo. Por outro lado, a solugdo dada pela Eq. (B.9), se
aplica ao caso em que inflacdo acontece na regido do campo com amplitude
grande (|6] > |v).

Para o potencial Starobinsky dado pela Eq, (5.1), a normalizacdo de Vj

¢ dada por
T P«
y Staro 6_8 3 upy
0 = 2 Ar, (B.10)
m 4 T O«
Pl 2<1—e_ 3’”P1>
onde ¢, é
mpj
N) = — {4N*+3+2\@+1n<—135+78\@)
o) 431

2 _ANe 2
W | = 1+—5 3 V3l o B.11
R G | B

Embora obtemos para todos os modelos a relagdo dada por Vp/ mgl,
lembre-se que, é andlogo ao assumir a massa de Planck reduzida Mp;. As-
sim, ao substituir os valores nessas expressdes obtemos exatamente, os valores

normalizados de Vp, dados nos Capitulos 4 e 5.
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