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Resumo

Nesta dissertagdo, consideramos um cendrio cosmolégico com o campo escalar descrevendo um Infla-
ton na presenca de um redshift dependente de um campo de fundo tipo-tempo que viola a invariancia de
Lorentz para abordar o regime inflaciondrio e outras fases do Universo. Também mostramos que o regime
de energia escura a grandes distancias (baixos desvios para o vermelho) é essencialmente dominado pela

presenca do campo de fundo que controla a Viola¢do da Invariancia de Lorentz.

Palavras-chave: Cosmologia Inflaciondria, Violagdo da Invariancia de Lorentz, Limites Fenomenoldgi-

COS.
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Abstract

In this dissertation, we consider a cosmological setup with inflaton field in the presence of background
tield dependent redshift time-like to address the inflationary regime and other phases of the Universe. We
also show that the regime of dark energy at large distances (low redshifts) is essentially dominated by the

presence of the Lorentz-violating background.

Keywords: Inflacionary Cosmology, Lorentz Invariance Violation, Fenomelogical Limits.
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Introducao

Um dos principais feitos na cosmologia inflaciondria foi o de explicar o problema do horizonte, pla-
nitude e monopdlo magnético. Um dos objetivos iniciais da cosmologia foi o de explicar os problemas
do horizonte, planitude e monopolos magnéticos, que foi explicado com sucesso com o advento da fase
inflacionaria no universo primordial [1, 2, 3]. Esta fase acelerada deve terminar com o reaquecimento do
universo coincidindo com o inicio de uma era dominada pela radiacdo e entdo depois uma era denomi-
nada pela matéria (escura) para formar as primeiras estruturas, como as galdxias e os aglomerados. Estas
sdo as conhecidas, fases desaceleradas. No entanto, no ano de 1998, Riess at al. [4] e Perlmutter et al. [5]
relataram independentemente uma aceleracdo presente do Universo. E, a fonte dessa aceleragdo é denomi-
nada de energia escura. Desde entdo, vdrios modelos foram considerados na literatura para explicar essa
nova observacdo na cosmologia padrdo. Embora sua origem ainda ndo seja conhecida, alguns aspectos sdo
similares a fase inflaciondria, como por exemplo, sua pressdo deve ser negativa para equilibrar a forca gra-
vitacional e, entdo, proporcionar uma expansao acelerada. O candidato mais simples para a energia escura
é a constante cosmolédgica com a equacdo de estado: w = —1. Entretanto, é possivel que a origem da energia
escura ndo seja devido a uma constante cosmolédgica. Nesse caso, é necessdrio explorar modelos alterna-
tivos para explicar a atual aceleragdo da expansdo do universo. No entanto, como na fase inflaciondria,

pode-se modelar a fonte da energia escura através de campos escalares (tipo um inflaton, ¢(z,t) ~ ¢(t)).

A principal diferenca entre as descri¢des de constante cosmolédgica e os modelos de inflaton é a dife-
renga nas escalas. A escala da constante cosmoldgicas é muito baixa em comparagdo com a escala que
rege 0 campo de Inflaton e que os potenciais escalares devem ser planos o suficiente para impulsionar a
atual expansdo acelerada do universo. Os modelos com campos escalares descrevendo a energia escura
sdo basicamente aqueles chamados de quintesséncia [6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13] e k-esséncia [14, 15, 16]. No
primeiro caso, foca-se no uso do campo escalar com potenciais que variam bem lentamente, enquanto no
altimo caso é a parte cinética que impulsiona a presente fase de aceleracdo do universo. Deve-se mencio-
nar também que estes ndo sdo os tinicos a modelar a energia escura. Para citar as principais alternativas
recentes, destacam-se os modelos de gravidade modificada tais como a gravidade f(R) [17, 18, 19], a gra-

vidade f(R,T) [20, 21], teorias escalares-tensoriais [22, 23, 25, 26] e modelos de mundos de branas [27, 28].



Pode-se considerar nesta classe de teorias o modelo AC' DM (uma descri¢do da radiacdo césmica de fundo)
que é baseado na gravidade de Einstein ou na prépria f(R) com a inser¢do da constante cosmoldgica.
Atualmente, todos esses modelos podem ser distinguidos uns dos outros através do uso de dados obser-
vacionais, como a anédlise combinada de SN Ia, CMB e BAO [4, 5, 29, 30]. Essas observagdes tém impostas
certas restrigdes na equagdo do estado da energia escura ao limite inferior de —1,097 < w < —0,858 com
95% de confianca [29,30]. Isto favorece que a constante cosmoldgica seja um bom candidato a energia es-
cura, e a0 mesmo tempo, desfavorece vérios outros tipos de modelos encontrados na literatura. Contudo,
futuras observagdes experimentais devem confirmar o modelo ACDM como essencial para langar uma

nova luz na origem da energia escura.

O estudo de varios cendrios cosmolégicos no contexto da violagdo da invaridncia de Lorentz (LIV) na
fase inflaciondria também tém sido abordados na literatura [31, 32, 33, 34, 35, 36, 37, 38] . Entre tais trabalhos
podemos destacar, por exemplo, as motivag¢des principais para o desenvolvimento de linha de pesquisa:
as abordagens de Gasperini [31] e de Donnelly e Jacobson [38]. Em seu trabalho, Gasperini propde que
a fase primordial da expansdo acelerada do Universo poderia ser alcangada se, em alguma época muito
nova, as interagdes gravitacionais sejam descritas por uma teoria invariante de Lorentz ndo-local. Também
é sugerido que esse mecanismo adicional de producdo de inflagdo poderia ser usado para resolver alguns
problemas do cendrio inflaciondrio padrdo. Além disso, no trabalho de Jacobson, considera-se uma teoria
de LIV, formada por uma teoria de Einstein-éter acoplada a uma Lagrangeana de campos escalares. Neste
caso, o autor determina pardmetros cosmolégicos que sdo afetados pela LIV, mas ainda permitem um fim
natural para inflagdo. Por outro lado, a aplicacdo de tal cendrio também pode ser encontrada em energia
escura, onde é mostrado que os efeitos da LIV induz termos que sdo capazes de conduzir a aceleragdo atual
do universo [39, 40] . A primeira e a tltima abordagem, tratam da LIV em pequenas e grandes distancias
[41].

O objetivo geral desse trabalho de dissertagdo é o de compreender como um exemplar mais simples
dessas teorias LIV-cosmologia funciona, e usa-la como um guia no estudo de um cendrio cosmolégico em
que se pode examinar o fluxo inflacionario de pequenas a grandes distancias (baixos e pequenos redshifts)
na presenga dos efeitos da LIV (a referéncia principal é de Almeida, et. al.[42]. Como discutiremos a seguir,
este cendrio apresenta como ferramental, as equagdes de estado do regime inflaciondrio e da energia escura
em limites assintéticos, o que confirma os esfor¢os acima mencionados de produzir Universo acelerado de-
vido aos efeitos da LIV. Especificamente, nosso foco serd direcionado a abordagem tedrica que lida com o
campo escalar dependente do tempo, campo de inflaton, capaz de descrever um universo inicial inflacio-
nério e depois acelerado. A motivagdo associada a este estudo, tem a ver com a idealiza¢do de campo de
fundo efetivo que caracteriza a LIV permeando todo espago-tempo, e que é responsével pela dindmica da

energia escura a grandes distancias ou baixos redshifts (desvio da luz para o vermelho).
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A estrutura desta dissertagdo estd descrita a seguir: no Cap.1, apresentamos uma breve revisdo da di-
namica inflaciondria no universo da métrica de FRW. Apresentamos o modelo e através do qual estudamos
o método de obtencdo das equagdes de movimento relacionadas: setor do campo escalar, setor do campo
gravitacional (equagdo de Einstein- Hilbert) e as equag¢des de Friedmann. Aproveitamos o momento para
abordar a ideia do regime de rolagem lenta para dinamica do campo de inflaton. No Cap.2, consideramos
o modelo cosmoldgico estendido por um simples campo de fundo que controla a LIV na parte cinética do
campo escalar. Incialmente, estudamos quais os impactos da LIV sobre o indice de refracdo. Analisamos
também, os impactos da LIV no regime inflaciondrio até o regime da energia escura. Aproveitamos este
estudo, para impor limites para ocorréncia dos efeitos da LIV através de recentes medidas da CMB. No

Cap.3, apresentamos nossos comentdrios e conclusoes.



Capitulo 1

Dinimica Inflacionaria: uma breve revisiao

Utilizaremos este capitulo para fazer uma breve revisdo do ferramental envolvendo uma teoria de
campo escalar que descreve a dindmica de um campo de Inflaton homogéneo (isto equivale a afirmar
que o campo escalar tenha apenas dependéncia temporal, ou seja, ¢ = ¢(t)) no espago-tempo curvo em
(3 + 1) dimensoes, descrito pelo universo de FRW o qual o elemento de drea, numa descri¢do de espago

plano, é dada por :

ds? = g drtds” = —dt? + a(t)2(da? + dy? + d=2), (1.1)
n

Onde a(t) é o fator (ou pardmetro) de escala, ela é uma fungdo césmica no tempo ¢ relacionada com a
distancia no cosmos. Considerando um campo escalar ¢, minimamente acoplado a gravidade,o que pode

ser representado pela a¢do [43]:

1
S = / day/—g [RR — 59" 0u00,6 — V(9) (1.2)
Onde R = R,,g" (com R, sendo o tensor de Riemann), k = 1/167G e g = —a®(t), é determinante da
meétrica:
—1 0 0 0
0 a%(t) 0 0
Guv = ) (1.3)
0 a?t) 0
0 0 0 a®(t)

Associado a Eq.(1.1) e V(¢) é o potencial do campo de inflaton. Neste sentido, estudamos as equagdes de
movimento para cada setor da Eq.(1.2) e consequentemente as equagdes de Friedmann usando os seguintes
ingredientes: i) considerar o setor do campo gravitacional da Eq.(1.2) e associar ao principio variacional;

i1) usar o elemento de linha de FRW dado pela Eq.(1.1); 7i¢) usar a defini¢do do tensor energia-momneto.
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1.1 Equacio de Movimento: setor do campo de Inflaton

O campo escalar que estamos considerando admite uma dindmica que é descrita pela equacdo de Euler-

Lagrange, ou seja,
oL oL

Oy==————=0 14
“D0.0) 0 (4

Desta forma, combinando Eq.(1.2) e Eq.(1.4) determinamos:
0,0"p 4+ Vi = 0. (1.5)

Onde V;, = %. Entretanto, as derivadas aqui utilizadas ndo sdo derivadas comuns, mas sim derivadas

covariantes. Entdo:

1
0,0 = —0,(V/—99"" 0,0), 1.6
06 =~ Ou(V/=50"" 0u9) (L6)
e a equacdo de movimento Eq.(1.5) é reescrita como
1
——0,(v/—99"" 0,0) + Vi = 0. 1.7
\/jg H( g9 ¢) o] (1.7)
Sendo assim, vamos reescrever Eq.(1.7) como:
1
0,0l + —=0,(v/—9)0" p+Vy =0 1.8
Como ¢ = ¢(t), temos:
1
900°¢ + \/jgao(\ﬁ—g)a% +Vy=0 (1.9)

Lembrando ainda que g = —a® <= —g = a5 <= /=g = a® e que 9 é a derivada temporal, temos que:
¢+$3a2a¢+v¢=0<:>¢+sg¢+v¢zo (1.10)

E podemos fazer a identificacdo H = a/a como o parametro de Hubble. A descoberta de Hubble teve um
profundo impacto na Cosmologia da época, principalmente por sua andlise sobre a origem do Universo.
Desta forma, ao considerarmos a métrica FRW, chegamos a equac¢do de movimento do campo escalar, na
forma:

¢+3H)+Vy=0 (1.11)

de segunda ordem na derivada temporal.

1.2 Equacdes de Einstein-Hilbert

Nesta secdo, pretendemos obter as equagdes de Friedmann da Cosmologia. Para esta finalidade, de-
vemos inicialmente considerar o setor gravitacional da agdo, Eq. (1.2), conhecida como ag¢do de Einstein-

Hilbert:
SEg = /d4x\/—gg“"RW. (1.12)
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Como conhecido, o principio da minima acado, requer que a variagdo da agdo seja nula (0.5 = 0) . Assim:

/ [6(6") Ruw/ =9 + (GRyu)g" v/~ + 6(v/—9)g" Ru]d'z = 0. (1.13)

Por outro lado, a variagdo do determinante da métrica pode ser dado pela identidade:

1
0V=9 = =5V =9909"" (1.14)

Logo a Eq.(1.13) pode ser reescrita na forma:

/ (R — %gWR] Sgt/—gds + / (69" Ruu/=g |d*z = 0. (1.15)

Como g"” e seu determinante sdo quantidades arbitrarias, obtermos a equacdo de Einstein-Hilbert no vacuo
(na auséncia de fontes externas), escrita na forma:

1
Ry — §guuR =0. (1.16)

E, 0 segundo termo da Eq.(1.15) é identicamente nulo pelo teorema da divergéncia ( i, Vo A%d*z = 0).
Neste ponto, obtemos a equagdo de Einstein na sua forma completa. Consideramos a variagdo da agao,

Eq.(1.2) como,
0S = 0Sgn + 0S5y (1.17)

Onde S, € a agdo correspondente ao setor da matéria. A parte de Einstein-Hilbert pode ser reescrita como

0SEH

1
PR e oy g4, _ = wy g4
(5gP“’R59 d*x = / [RW 29#,,] ogh’/—gd*x (1.18)

tal que obtemos a identidade.

1 4S8 1
s fun )
Entao, a variacdo da acéo total é da forma:
Kk 0S8 EH 1 5S¢ .
Nk TRt 0. (1.20)
Pela defini¢do do tensor energia-momento:
2 08
Ty = = 59:; (1.21)

E, a relacdo dada pela Eq.(1.22), a familiar equagdo de Einstein que relaciona a curvatura do espago-tempo
e o termo de matéria é dada finalmente como:

1
Ry = 39w R = 871G T (1.22)

Note que pela métrica adotada, 7}, = diag(—pge,pe, P, Ps), cOM py € py sendo a densidade de energia e

momento respectivamente.



1.3 Equacgdes de Friedmann

Para obtermos as equagdes de Friedmann através da Eq.(1.22), primeiramente usamos a defini¢do do

tensor de Ricci:

Ry = Ro, = 0a1, — 0,10 + T4 T — T 0 (1.23)

Onde I'Y,, € o simbolo de Christoffel que representa uma conexdo sem torgdo e compativel com a métrica.

Segue a sua defini¢ado:

1
PC:w = 5904/\ (8ugu>\ + 81/9#/\ - a)\g;w) . (1.24)
Aqui, g = (900 = —1, gii = a?) é o tensor métrico definido na Eq.(1.3), e seu inverso, g"” = (g% =

—1, ¢" = a™?), para o universo de FRW.

Entédo, temos que:

Oo(a? .
F(l)l = 900( - 80911) = 0(2 ) = aa;
1 9y(a? a
To1 = g" (dogn1) = o 0(2 ) _ ~. (1.25)

De forma similar, devemos obter: T'9, = T'Y3 = ad; I'3, = I'3; = a/a. Note também que o ponto em a,
significa a derivada da fungdo em rela¢do ao tempo. Portanto, o tensor de curvatura dado pela Eq.(1.23)

deve oferecer o resultado para as suas componentes na forma:

= —8011%0 - 1“[1]11“%0

- 3¢ (1.26)
a

Rii = Rig + Riy + Rig
= =8I —TToy + 5T + 50
= ai+ 24’ (1.27)
Com os resultados obtidos acima, podemos resolver a equacdo de Einstein-Hilbert, Eq.(1.22). A principio
obteriamos dez equagdes diferenciais acopladas devido aos dez termos independentes do tensor simétrico
energia-momento, porém devido as simetrias ja& mencionadas, obteremos apenas duas equagdes linear-

mente independentes. A primeira delas é a componente: ;1 = v = 0 tal que Ryo — % gooRoo = —8mGTyo, que

deve nos oferecer:

33— 5 =81Gpy, (1.28)



A componente p = v = 1 da equagdo, Ry; — 3911 R = —87GTy, tal que:

P .2
ac  a
—2— — — = 81Gpy. 1.29
2 Po (1.29)
Note que podemos utilizar a primeira das equag¢des para reescrever a segunda como:

a2 871G

-5 = —T(]%; + 3p¢). (130)

Assim, obtemos as equagdes de Friedmann para um universo plano. Por outro lado, o parametro que

caracteriza a taxa de expansdo do universo é o parametro de Hubble:
a
H=". (1.31)
a

Manipulando as duas equagdes de Friedmann, Eqgs. (1.28) - (1.30) e usando a Eq.(1.31) devemos obter a

equacgdo da continuidade:

s = —3H (py + ps)- (1.32)

Notando ainda que ao combinar a equagdo Friedmann, Eq.(1.28) com o parametro de Hubble, obtemos a
expressdo para a densidade critica do universo plano:

3H?

- 1.
8rG (1.33)

Pc =

Essa equagdo é importante para analisar o problema do carater planar (ou planitude) do universo.

1.4 Aproximacao de Rolagem Lenta

O regime de Rolagem Lenta trata apenas dos efeitos da velocidade e, assim, desconsiderando todos os
efeitos de aceleragdo. Essa ideia diz que durante o regime inflaciondrio podemos assumir que o Inflaton

varia lentamente em um potencial V' (¢), tal que:
1.y
S < V(9) (1.34)

Sendo assim, a densidade de energia p seria diretamente proporcional ao potencial, ou seja, p = V, o que
nos leva a relagdo p ~ p, implicando em w ~ —1. Nesse caso, o Inflaton passa a desempenhar o papel de
uma constante cosmolégica, gerando uma rapida expansao do Universo primitivo, o que permite resolver
o problema das condi¢des iniciais do Universo, que passam agora a ser determinadas pelo inflaton. Esta

hipétese permite escrever a equagdo de Friedmann Eq.(1.24), com a ajuda da equagédo Eq.(1.21), como:

1% (1.35)



Por outro lado, o requisito de rolagem lenta sobre a equagdo de movimento do Inflaton nos leva a descartar
o termo de aceleragio ¢ frente a derivada do potencial Vy, sendo o termo de resisténcia 3H b, que lentinfica

a rolagem do campo em dire¢do ao minimo do potencial, dado por:
3H) ~ —Vy (1.36)

Em um regime inflaciondrio, a rdpida expansdo do Universo primordial nos leva a uma condicdo de su-
perresfriamento e, portanto, a inflagdo deve incluir um processo de reaquecimento que precede a nucle-
ossintese e a formagdo de estruturas. Diferentes formas de gerar um processo de reaquecimento foram
apresentadas na literatura. No modelo original de [1], conhecido como velha inflagdo, esse processo é de-
corrente de uma transicdo de fase em Teorias de Grande Unificacdo, em que atingida a temperatura critica
Trqu, uma quebra espontanea de simetria geraria bolhas inflaciondrias que eventualmente colidem e rea-
quecem o Universo a partir da conversdo da energia cinética das paredes das bolhas em energia térmica.
Guth nao leva em consideracdo que a regido entre as bolhas também inflaciondrias e impede a percolacao.
O modelo de nova infla¢do, preconizado por [2], propde que a inflagdo apenas ocorre apds a transi¢do de
fase e, portanto, temos um tinica bolha em que o processo de reaquecimento é agora associado a criagdo
de pares de particulas, a partir da oscilagio do Inflaton em torno do minimo de potencial. No entanto, a
condicdo da transicdo de fase inicial do Universo primitivo pode ser relaxada e abre espaco para a elabora-
cdo do modelo de inflacio cadtica, onde o Inflaton é escolhido para assumir qualquer condicdo inicial, em
especial o modelo de inflagdo cadtica para potencial quadratico é compativel com os dados observacionais
[52]. Outros modelos inflaciondrios de interesse como a inflagdo eterna, a inflagdo natural, a inflagdo hilltop
sdo bastante exploradas na literatura e apresentam diferentes alternativas no estudo da inflagdo césmica

[52].

1.4.1 Parametro de Rolagem Lenta

As condigoes de rolagem lenta sdo convencionalmente expressadas em termos dos parametros de rola-

gem, definidos por:

M2 v\ 2
_ Mo Vs
0= (V) (1.37)
e
v
Mo = M§l$ (1.38)

Onde V;, e V4 representam a primeira e a segunda derivada do potencial em relacdo a ¢. Embora as
condicdes €4 < 1 e ng < 1 sejam necessdrias, elas ndo sdo suficientes para a validade do procedimento,

sendo também exigido que ¢ se aproxime de uma solugao atrator, descrita por Eq.(1.36). A inflagdo termina
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quando as condi¢des de rolagem lenta sdo violadas:

€(¢end) = 17 (139)

O ntmero de "dobras"antes do final da inflagdo é definida por:

tend ¢end H ¢
N(¢) = In 2end — Hdt = Zde ~ Va6 (1.40)
a t ¢ ¢ d)ﬁnd V¢

Usando as Egs. (1.37)—-(1.40), obtemos o seguinte resultado:

_ [P do
N(¢) = /¢> U= (1.41)

Para resolver o problema de horizonte e de planicidade, é necessario que o ntimero total de "dobras"exceda

60.

Q final

Ntot =In (142)

Qinicial
O valor preciso depende da escala energética da inflagdo e dos detalhes do reaquecimento péds inflagdo. As
flutuagdes observadas no CMB variam com N¢asp = 40 — 60 dobras antes e no final da inflagdo. A seguinte

restricdo integral fornece o valor do campo correspondente ¢y

Demb d¢
—= = Ny ~ 40 — 60. 143
/end \/% emt ( )
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Capitulo 2

Cosmologia Inflacionaria Violando a

Invariancia de Lorentz

Neste capitulo, estudamos os efeitos causados por um tnico campo de fundo tipo-tempo Violando
a Invariancia de Lorentz na dindmica inflaciondria. O principal ponto levantado é o de que um campo
de fundo tipo-tempo Violando a Invariancia de Lorentz possa permear o espago-tempo responsavel pela
energia escura em grandes distancias (baixo redshifts).

Nosso ponto de partida, considera uma teoria de campos no espago-tempo de (3+1)-dimensdes, a qual
um campo de Inflaton tém sua dindmica modificada por um campo de fundo que desempenha um papel
de controlar a simetria de Lorentz. A Lagrangeana mais simples para descrever esse cendrio é descrita pela
expressdo:

e ! 1t

1 .
L= 22 §(guv + &k, )" 90" ¢ — V(¢), 2.1)

Onde e = /=g, & sendo um acoplamento, V' (¢) é o potencial do Inflaton e o tensor tipo-tempo K, i =
1,2,3---,a principio, seria acoplado a outros campos em uma Lagrageana mais geral de modo que kj, # 0,
isto é,

—61 0

k= . (2.2)
! 0 0

Vamos convencionar que o tensor kfw esteja relacionado com o campo de inflaton. Observamos também,
através de Eq. (2.1), que o Campo de inflaton estd acoplado como o pardmetro de violacdo de Lorentz
& > 0. E esperado que para pequenas distancias 3; — 0 a dinamica inflaciondria se mantenha, depen-
dendo apenas do campo de inflaton, por outro lado para 5; — —1 a Violagdo de Lorentz torna-se mais
efetiva a grandes distancias desenvolvendo energia escura, como veremos brevemente. As questdes cos-
molégicas deste modelo serdo estudadas considerando a métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW),

dada em um Universo plano (ver a Eq.(1.3)). Note que o elemento de linha efetivo, resultante da presenca
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do acoplamento £k, é dada por:
ds* = gdatda”
= (g;w + glk,ul/)dxudxy
= —(14&6)C%dt* + a(t)*(dz? + dy® + d2?), (2.3)

Onde C ¢é a velocidade da luz (diferentemente do capitulo anterior que adotamos o C' = 1 no sistema de

unidades naturais).

2.1 A Relacio de Dispersio e o Indice de Refracio da Luz

A relagio de dispersio (ou equacdo de onda) Co-variante relacionada ao setor do campo de Inflaton
modificado dado pela Eq.(2.1), pode ser obtida como resultado da seguinte expressdo no espago dos mo-

mentos e na auséncia de potencial:
kukygl“’ = (2.4)

Onde k, = (E, k) é o quadri-momento e §#* é a inversa da métrica de FRW efetiva, com g% = —1/(1 +

€181)c? e g = 1 na auséncia do parametro de aceleragdo. Assim, a eq.(2.4) se reduz a:

E = |k|\/1+ &5.C. (2.5)

A velocidade de grupo: v; = v, = 0F/ d|k| e a velocidade de fase: v f=FE/ k| efetivas para o Inflaton na

presenca do acoplamento &; 31 sdo equivalentes e dadas por:

v = 1+&6C. (2.6)

A escolha do parametro de violagdo de Lorentz {; muda o boost de Lorentz porque afeta a velocidade.

Desta forma, neste sentido podemos definir um indice de refracio andlogo sentido pelo Inflaton como:

C 1
n=—=

1 VIFE&GH

Isso ocorre porque o indice de refragdo é em geral um comprimento de onda dependente dado quantitati-

(2.7)

vamente por:

) N2

_ . 7
n° = 1+ZBZ)\2_)\2‘
i=1 01

A2 )2
= 1+ NBy—%—. (2.8)
Onde assumimos na tltima igualdade que todas as "moléculas'ressoam com a mesma frequéncia, o que

significa a igualdade B; = By. Isto é um analogo a equacao de dispersao de Sellmeier [44] bem definida em
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Otica [46]. Na férmula original, B; sdo os coeficientes de Sellmeier, os quais sdo determinados experimen-
talmente. Por uma perspectiva cosmoldgica podemos fazer a identificacdo Ao/A = ao/a(t), para variagdes
temporais pequenas, onde )\ e A sdo comprimentos de onda observados no agora e depois, respetivamente.

Lembrando que a definigdo de redshift é: z +1 = Ao/, com A < ), encontramos:

C
2 _q_ 21
n“=1 =112 (2.9)

Onde C; = N Bg)\%. O sinal de menos antes de (| que apenas para manter a analogia com a equagdo
de Sellmeier normalmente aplicada, por exemplo, considere A > \g. Agora comparando Eq.(2.9) com a
Eq.(2.7) estabelecemos uma relagdo entre o parametro de violagdo de Lorentz e o redshift cosmolégico, a

saber:
I %
2(z+2)+Cy

Observe que combinado Eq.(2.10) com a Eq.(2.6) o campo de Inflaton possui velocidade v(z) ~ 0 para

&1B1(2) = (2.10)

z — 0 (para redshift pequeno) e por outro lado, v(z) =~ ¢ para = — oo (para redshift grande). Portanto, é
esperado que na fase de reaquecimento (em UV) o inflaton desenvolve uma fase dominada pela radiacéo,

entretanto no regime atual (em IR) espera-se que Inflaton seja responsével pela energia escura.

2.2 Impactos sobre o Regime Inflacionario

Analisemos agora o regime onde o Inflaton é uma espécie dominante. As equacdes de campo de Eins-
tein leva-nos a equagio de Friedmann H? = (87G/3)p,, cuja densidade do Inflaton p4 é governada pelo

campo de Inflaton com tensor energia-momento modificado dado pela combinagéo da seguinte expressao:

T,uzx = aud)augb + g,uwczi) (2~11)

e o setor do campo de Inflaton da Eq.(2.1) com L4 sendo escrito como

Ly = —%(g;w + &1k, )0 90" — V (), (2.12)

Além disso, assinatura da métrica implica que T} = diag(—pg, Py, Ps: Po) € Dy € @ componente pressao do
tensor Energia-Momento relativo ao campo escalar ¢. A partir de agora, neste capitulo, vamos considerar

que ¢ = 1 e uma vez que o objetivo é trabalhar com o campo de Inflaton homogéneo temos que ¢ = ¢(t),

assim podemos escrever a densidade de energia p e a pressdo py (i = 1,2,3) como segue:
1 .
po =51~ £161)6° + V(9) (2.13)
1 .
Po = 5(1+ €618 = V(9) (2.14)
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Onde o ponto representa o derivada com respeito a derivada temporal. A equagdo de estado para o campo

de Inflaton pode ser facilmente encontrado e é dado por:
w=P_ (1/2)(1 + 5151)@2 — V(o) (2.15)
P (1/2)A=&p)e* + V(9)

Observamos que quando a parte potencial é dominante na expressdo acima encontramos w ~ —1 e um

regime inflaciondrio toma seu lugar, e isto também ocorre no limite ;31 — 0. Por outro lado, quando a

energia cinética é dominante nas expressdes acima, encontramos a seguinte equagdo de estado:

L1+ &8
1o §&16

Ao tomarmos o limite {131 — —1/2 temos que w — 1/3, o qual representa o regime inflacionario

(2.16)

dominado pela radiacdo, ja o regime dominado pela matéria, w — 0, se d4 quando tomamos na Eq.(2.15)
o limite £ 51 — —1. Estes valores obtidos concordam com a equagdo Eq.(2.10) uma vez que &1 51 € (—1,0).
Além disso, outra andlise interessante a ser considerada na equacdo de estado, Eq.(2.15), é observar o

comportamento, via expansdo de Taylor, em torno de z = 0 (IR) e z = oo (UV). Das equacoes (2.10) e (2.15)

segue que:
1 2(242) 2
2 2(z+2)+C1 +Cl ¢ ((b)
w(z) = - (2.17)
Y P+ V()

Em torno de z = 0, a expansdo em Taylor é dada por: wy(z) = w(0) + (2 — 0)w'(z) + 3(z — 0)%w"(2) + - -,

V()
P2+V(h)’

como w(0) = — teremos que:

V(o)
@+W@+
1

Observe que quando z — oo temos que 5 — 0. Dai, vamos expandir em Taylor a fungdo w(1/z) nas

wo(z) = — O(z) (2.18)

vizinhangas de Z = 0, onde z = 1/z. Portanto:

1 1+2%) 2
112 52 y(¢)
(z) = 2ULE2HCL (2.19)
T I EEEER V)
Dai,
wo(Z) = w(0) + (2 — 0)'(Z) + %(2 — 02" @)+, (2.20)
Como, neste caso, w(0) = % temos que:
/2@ -v(e)
wo(Z) = 1205 1V (0) + O(z). (2.21)
Entretanto, wy(Z) = wso(2). Logo,
weo(z) = W2 VD) |y, (222)

(1/2)¢% + V(¢)
Note que das Egs. (2.18)—(2.22), observamos que wy(z) € (—1,0) e wso(2) € (—1,1), 0 que significa que no

regime de rolagem lenta, onde ¢? < V(¢), a equacdo de estado estd em um regime inflacionario wu(z) =

—1, e de alguma forma é conduzido ao regime de energia escura wy(z) ~ —1.
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2.3 Energia Escura

Vamos calcular a equacdo de movimento para o Inflaton considerando a Lagrangeana, Eq.(2.12), sub-
metida a métrica FRW modificada definida pela Eq.(2.3). Ao considerarmos a equagdo Eiiler-Lagrange

para a teoria em questdo, obtém a seguinte expressao:
(G + €115 )00 = V5 = 0 (223)
Entretanto, podemos encontrar uma melhor expressio para a equacao acima:

(guu + fll‘iiw)a’uay(ﬁ — Vs =0+

1
N

14 1 14
(g +113) |00 + ——=0"(/=9)0" 8] =V = 0

(g/w + 51’{;111/) |: 8#(\/_7!]8”?@} - V(;S =0«

Como estamos considerando que o Inflaton é homogéneo, ¢ = ¢(t), além disso, notemos que g"° = —1 e

que g = detg,, = —ab. Logo:
1
(g00 + &Ko) [808% + 580((13)3%] V=0

-1 .
~(1+&B)[d+ —3(a%)ad] — Vs =0
Finalmente, a equacdo de movimento é dada por:

1

b+ 3HG+ (m) V=0 (2.24)

A equagdo de Friedmann ¢ dada por: H? = (2/3)p ¢ modificada para o nosso modelo para:

=

- 6B)F + V() 2.25)

Portanto, a presenga do parametro de invariancia de Lorentz nas Eqgs. (2.23)- (2.24) indicara novos efeitos.
Na equagio de movimento, Eq.(2.24), o regime de rolagem lenta acontece quando o termo 3H ¢ domina o
termo de aceleracdo, isto é,

3H$ + ( V, ~ 0. (2.26)

1
1+ 5151)

Para a equagdo de Friedmann modificada, a condi¢do de rolagem lenta, resulta em

2~ 5TC () e = 4RO L BTG ) (2.27)
3 dt 3
tal que
_dlna 8rG
H="2" o[22V (0) (2.28)



1
2.3.1 Exemplo: Potencial Quadratico; V (¢) = §m2¢2

Vamos agora considerar um exemplo simples de um potencial de inflaton. Seja o potencial quadratico
nosso objeto de estudo:
1

V(g) = 5m*® (2.29)

Para o regime de rolagem lenta, gi')Q < V(¢), aequagao de Friedmann, é dada por:

H= 47TG T e (2.30)
e as Egs.(2.26)-(2.27) conduzem a:
. m
¢ =— (2.31)
A% 127['G(1 + flﬁl)
Integrando a equagao acima em relagdo ao tempo, obtemos que:
t t
/ @ds =— / m ds
o dt 0 V12rG(1+4&.61)
O que é equivalente a:
m
o(t) = ¢o — t 2.32

O fator de escala a(t) é obtido a partir da equagao:

t 2 t
/Hds—/ —Ina(s)ds = 47;Gm¢0/ ds_i)’(l‘tlflﬁl)/o sds <=

Ina(t) —Inay = mqﬁot 50+ 5151)
@ _ [4nG
In 20 = 3 mgbot 7(1 T 5151)15

Portanto, a expressdo para o fator de escala segue:

= ag exp \/ maeot — T 5151)t2] (2.33)

2.3.2 Impactos no Regime Inflacionario

Para entendermos o efeito da Violagdo de Lorentz sob um regime inflaciondrio de um universo, preci-
samos usar o niimero de e-dobras definido por:
ty oltr) [
N, = Hdt = / —d¢ (2.34)
ti o(t:)

Assim, como:

o L1 1_ _3HA+&A)
¢ = <1+§1ﬁ1)v N
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Desta forma:

o(tr) fr2 oty) v
N, = —3(1 + 5151)/ 761(]5 = —87TG(1 + flﬂl)/ Vdd)
o(t:;) Vo d(t:s) Vo
Para o potencial quadrético, temos que:
B(ty) ) )
Ne —4nG(1 +&151) /¢( : pde = 2mG(1 4 &151)[0(ti)° — o(ty)]
t;
Agora, assumindo que ¢(ts) = 0, obtemos que:
N = 27G(1 + & B1)b(t:)?
Implicando que N, = 271G B16(t;)? + 2rGh(t;)?, sendo assim:
N, — 21nGp(t;)? Ne
b1y = e —2ZnColt) |

2mGo(t)?  2mGo(t:)?
Para N, = 60, ¢(t;)? ~ 20M3%, e G ~ 1/M%,. Portanto:

60 60y, _
fr~ ( 1 _1)511: ( )511%_0’5225511
2m——20M2, 40m
2
M2,

(2.35)

(2.36)

(2.37)

(2.38)

Note que este resultado concorda com o final do regime Inflaciondario (Inicio da fase cosmoldgica de radia-

¢do), onde o campo de fundo na Invariancia de Lorentz assume o valor §; 51 ~ —1/2. Além da abordagem

acima, existem varias outras propriedades cosmolégicas que podem ser obtidas a partir dos parametros

de rolagem lenta, bem como da poténcia do espectro de pertubagdo. Inicialmente, vamos observar as con-

sequéncias deste modelo Inflaciondrio para os dois primeiros pardmetros de rolagem lenta sdo dados nessa

condicao por:

°= 16;G (%)2

_ 1 Ve
T 8G TV

Como, V = $m?¢?, segue que: V,, = m?¢ e que Vs = m?. Dat:

1 (E)zi 1

T 160G\ V) T 1xGo?
e
_ 1 Ve 1
"8GV T G
Portanto:
o
T mGer

(2.39)

(2.40)

(2.41)

(2.42)

(2.43)

Este resultado é consistente com um regime inflaciondrio caético a partir de um potencial quadratico.
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2.3.3 Espectro de Poténcia

Em um cendrio Inflaciondrio padrao, a forga das perturbagdes do tensor é diretamente relacionado com
a amplitude da densidade de energia. Sabemos que o espectro da poténcia para perturbagdo escalar é dado

por [45].
H4
prercy

Onde ¢ é o campo escalar. Observamos que todas as quantidades sdo determinadas em um horizonte

P, (2.44)

cruzado [45], [46]. Tal parametro nos permite calcular o chamado indice espectral escalar, o qual é dado em
[45].
1 dFP;

—1l=-——"= .
ns IR (2.45)

e este pardmetro é muito importante como um teste para modelos cosmoldgicos, uma vez que é medido

diretamente na CMB. Uma maneira equivalente de representar n, é considerando a expressao:
ng = —6e 4+ 2n = —4e (2.46)

Onde usamos o fato de que € = 1 devido a aproximacao de rolagem lenta. Considerando a Eq.(2.2), temos

que:
4 2rG(1 + 2 2
ng=—de=-———-= _(—&61) = — 45
ArGo(t) 7G N, N. N,
Assim, somando —1 em ambos os membros, teremos que:
2 2
N [ [
Ng N, N, §161
colocando a condigdo: —2/N, > —1, teremos que:
2
ng — 1~ N, Ones (2.47)

Onde 6,, = (2/N¢)&1 51 com, N, > 2 e consideramos ¢(t) = ¢(t;). Recentemente em "Planck 2015 results
XIII. Cosmological Parameters"[32] foi obtido um valor para o indice espectral escalar n, = 0.9655+0.0062;
portanto podemos estabelecer um limite para o termo &; 31 relativo ao dado CMB. Esse limite é mais forte

do que o obtido em:
_ Ne
221G (t)?

Uma vez que ndo precisamos impor qualquer valor inicial para ¢(¢;). Seguindo o procedimento adotado

1, (2.48)

§&181 =

em [47], podemos assumir as igualdades:

2
ns=1- = 0.9655 (2.49)

e

2
8y = — ~ 1073 2.50
. Neflﬁl , (2.50)
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Onde associamos o pardmetro de quebra de Lorentz com a ordem do erro experimental para n,. Portanto,

encontramos N, ~ 57.97 e &1 31 ~ —1072. A partir das Eqs.(2.30)—(2.32)—(2.45), obtemos ns como fungéo do
tempo:
1 dP,  4n%* 1 AH3H$® — 206H*

Nng —

= Hipc dt ~  HP ’ 42 ¢4
_ QPH3(H$-20H) 1 4H$—20H
- H5¢4 CH
3 e N 3H
T ArGm2¢2 <4H 2¢’>H) - wGm?¢?
3H
e (2.51)
Temos ainda que:
= oomr 2.52)
31+ &) >
sendo assim:
L 3m2 . 127G (1 + £181)?
s 31+ &B1) mGm2(mt — V12rG(1 + €81 )2
_ 36(1+&161) (2.53)

(V3mt — 6v/7Go(1+ &151))2

Segue que:
36(1 + &151)

" (Bt~ 6vaGoo(1 G .

Este tiltimo resultado é ttil para determinar a relagdo existente entre o indice escalar espectral com o deno-

minado raio tensor-escalar, cuja defini¢do é dada por:

P H
r= —T; Pr :647TG(

2
2 ﬁ) . (2.55)

Desta forma, tomando Eq.(2.30) e Eq.(2.32), a dependéncia explicita de r é:

H2 47.[.2Q'§2 §£2 3¢2
r = 647TG47T2 . H4 = 647'er = 6477Gm =
B m? 367G (1 + &1581)2

=48 ’
m212rG(1+€181)%  (V3mt — 6v/TGeo(1 + £151))2

segue entdo que:

144

" (VBmt — 6vnGeo(1+ €151)2 (250

Portanto, combinando ns com r encontramos a relagdo:

B o l-n, 4(1 — ny)
rEM T T 1rah 257)
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fazendo uma expansdo em ;31 na tltima expressdo, obtemos que:
r=4(1 —ng)(1 - &) (2.58)
Além disso, a partir da relagdo ns — 1 ~ —(2/N.) — (2/N¢)&1 81, obtemos que:

]\8]6(1 +&B81) (1= &61) =

r= f;e(l (@B (2.59)

entdo, usando os valores anteriormente encontrados para N, e para ;51 (V. = 60 e 181 = —10*2)

8 4
=—(1-10 R

Ll

(1071 —107°) ~ 1071 (2.60)

O valor obtido na equagédo acima é compativel com o experimento da colaboragdo do Planck para os para-

metros cosmolégicos [30].
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Capitulo 3

Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho, dissertamos sobre os t6picos da dindmica inflaciondria no contexto da Violagdo da In-
variancia de Lorentz. Nosso estudo gira em torno do trabalho desenvolvido por Almeida, et. al, [42] o
qual adota um simples modelo com LIV para abordar o problema da energia escura. Esse modelo modifica
a parte cinética do setor do campo de Inflaton através de um campo de fundo que controla a LIV, caracte-
rizando um meio que modifica a velocidade do Inflaton (ver Eq.(2.6)). Verificamos que tal comportamento
pode ser responsédvel por mudangas no tempo de um longo processo inflaciondrio. Ao identificar um in-
dice de refragdo andlogo, foi possivel relacionar esse meio anisotrépico com o redshift cosmolégico. Tal
relacdo nos leva a concluir que um meio violando a invaridncia de Lorentz tipo-tempo possa ser respon-
sdvel pela energia escura em baixas energias (baixo redshift). Além disso, isso concorda com o fato acima
mencionado em que foi demonstrado que a violagdo da invaridncia de Lorentz induz Lagrangianas que

podem conduzir a atual acelera¢do do universo.

Resultados interessantes também sdo obtidos para o dindmica cosmolégica. Note que ao combinar o
regime de rolagem lenta com o campo de fundo violado a Invariancia de Lorentz, isto desenvolve-se uma
equacao de estado para a energia escura que se aproxima da equagdo de estado da constante cosmoldgica.
Esse recurso é notavelmente consistente com a fase de expansado pela qual nosso Universo estd passando.
Outro resultado interessante levantado por esse trabalho, é que essa investigacao foi capaz de determinar
o indice espectral escalar ns e da razdo tensor-escalar (r), para este cendrio cosmolégico. Observe que o
pardmetro de LIV mudou a relagdo entre os dois parametros cosmolégicos. Além disso, o limite para o
produto &; 81 derivado de n, resultou em um valor para a razdo tensor-escalar que concorda com os dados
de Planck para parametros cosmolégicos. Esse teste reforca o potencial do nosso trabalho, e mais estudos

devem ser abordados em outros lugares.

Um perspectiva imediata, é o de revisitar todos os pontos abordados neste trabalho de dissertagdo

em um cendrio de LIV mais complexo, tal como a abordagem de se introduzir os efeitos da LIV via uma
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métrica de arco-iris (ou Rainbow metric) proposta por Magueijo e Smolin (ver refs. [50, 51]). Na tentativa
de abordar problemas de uma possivel relatividade ndo inercial, essa métrica modifica fortemente a relagao
de dispersdo que por sua vez, é capaz de gerar velocidade para as particulas com dependéncia da energia.

Aqui estamos usando a potencial quadrético para ser compativel com o regime de rolagem lenta.
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