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RESUMO

Analigamos numericamente a evolugao de um campo escalar sujeito 2 um potencial

que leva 3 quebra de simetria em uma métrica de Robertson-Walker, para saber se o

mecanismo da transicio de fase leva 2 um estado inflacionario.

Nossos resultados , em concordancia com estimativas analfticas, sugerem que para

constantes de acoplamento suficientemente pequenas a inflagao pode ocorrer por causa de

desvios do equilfbrio térmico gerados pela répida expansio do Universo.




ABSTRACT

We have numerically analiged the evolution of 2 scalar field with a double-well-shaped

potencial on a Robertson- Walker background, aiming at deciding whether the phase tran-

sition mechanism can generate an inflationary state.

Our results, in agreement with analytical estimates, sugges that for small enough

coupling constants the inflation can happen due to the high Universe expansion rate that

drives the scalar field out of thermal equilibrium.
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CONVENCOES

A menos que se diga explicitamente o contrério, o sistema de unidades usado nesta

dissertacio é aquele para o qual i=e=6= kn = L.

« proporcional a " e o simbolo’ s ! significa  da mesma

O sfmbolo ¢ ~ ! significa
ordem de grandeza ”.

A mnétrica do espago tempo tem signatura (+1,-1,-1,-1).



1. O MODELO INFLACIONARIO

— O modélo cosmolégico padrio e seus problemas

Ao longo deste século, o chamado modelo padrao (Weinberg(1)) se fixou como o
mais promissor para a descrigao do Universo em larga escala. Entre os seus principais
suceszsos astio a explicagio natural da lei de Hubble da racessia das galixias, a pravisio
da abundancia primordial de nicleos leves (H2,Tlet) ¢ a explicagao da origem da radiagao

de fundo de 3 °K.0 modelo padrao prevé que o Universo em seus instantes iniciais tinha

temperaturas elavadissimas, malores que a8 que podem ser obtidas em laboratérics ou

. : : a ira. o infcio do Universo fornece
mesmo as que existem no ‘nterior das estrélas. Dessa maneira,

um laboratério finico para o estudo da fisica de altas energias.

A medida que a ffsica passa a especular sobre a constituigao da matéria & cnergias mais

altas. 0 modelo padrio é egtendido a instantes mais préximos do “big-bang”, onde essas
b

energias eram cornuns. Enquanto na década de 40 ( Gamow(1)) estudava-se a formagao

de ntcleog leves anvolvendo energias da ordem de s 0.1 Mev @ ocorrida quando o Univarsa

tinha = 10s. de idade, hoje se fala sobre instantes da ordem de s 10737 e energias da
* )
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ordem daquelas envolvidas na grande unificagao (

~ 1013 ),

Passaremos agora a uma descrigio suméria do modelo padrio. Assumimos que o
Universo € homogéneo e isotrdpico quando tomamos a média sobre distincias da ordem
de % 10° Mpc. Para distancias menores, as observagoes astrondmicas indicam uma hier-
arquia de estruturas( estrelas, gal4xias, aglomerados, aglomerados de aglomerados, etc.).

A métrica mais geral com as propriedades de homogeneidade e isotropia é a métrica de

Robertson- Walker (Weinberg (1)):

ds? = dt? — a3(¢) | T 3
ey

Uma secgiio espacial  =cte. § um espago tridimensional de curvatura igual a k/a?.
Reescalando a fun¢ao a(t) ¢ a coordenada r é possivel fazer com que o parimetro k tenha
um dos valores 1,0 0u — 1, 0 que corresponde a secgoes espaciais com curvaturas positiva,

pula a negativa, respactivamente. Suporemos sempre que este reescalonamento tenha sido

feito.

Quando colocamos a métrica de Robertson-Walker nas equagoes de Einstein:

Ry, — guB= 8x T,y

obtemos que o tensor momento-energia deve ter a forma:

T4, = diag(p,—p,—P,~P)
o que poda ser abtido como congequencia direta da homogeneidade e isotropia. A isotropia

impede termos de tensao T, com i # j o implica em termo diagonais (pressio) iguaie em

qualquer diregao.
As equagies de Ringtein escritas em termo de a(t), p e p, depois de combinadas entre

81 fornecam:




g ()=~

Coma oa processaa dissipativos eio despresfveis assumimas qua

d
a(saa) =0

onde 3 é a densidade de entropia. A conservagao da entropia noe permite relacionar p e p:

(i%1) p=p(p)

As relacdes (i), (ii) e (iii) nos permitem, em principio, obter as fungoes a(t), p(t) e

p(t).

A relagio Tyo'# = 0, qua é uma consequéncia da equagio de Einstein , pode ser escrita

como:

%(pft’) = —3pa’

Qe io p é nao negativa, p deve, portanto, decrescer com uma potencia maior
a pressao

ou igual 3 3. Dessa maneira 3 equagao (i) fica:

e\’ Bu com a2>3
(iv) al-F 3uda a?’




O comportamento qualitativo de a(t)

pode agora ser obtido conhecendo-se o sinal de
k. Se k = 1, e assumindo que 4 > 0 en algum instante(

expandindo atualments), o lado direito da equagio (iv)

e, de fato, o Universo esta se

deve se anular em algim instante,
porque o primeiro termo do lado direito diminue majs rapidamente que o segundo. A partir |

daf, o lado direito da equagio seria negativo se a(t) continuasse a crescer. Como o lado
esquerdo 6 sempre positivo, concluimos que a(t) deve passar a diminuir, isto é, o Universo

atinge um tamanho miximo e a partir dafse contrai. Isto nio acontece se k=10u0. O

lado direito da equagao (iv) é sempre poeitivo, o sinal de 4 é constante e o Universo se

expande indefinidamente.

O sinal da curvatura espacial pode ser determinado através do conhecimento da con-

stante de Hubble H = a/a e p:

8%

OF k =0
)7t Ll

Bx ko=-1
3—E§P<l

Por isso costuma-se definir a densidade critica per = 3H3/8x e 0 = p/per. O fato
de 0 sar maior, manor ou igual & um, define o ginal da curvatura espacial do Universo e,
portanto, seu destino final. B bastante dificil estimar o valor de ) atualmente e mesmo
! )

o valor de H é incerto por um fator 2. Obsgervagdes atuais indicam um valor de H igual
a ho 100 Km/s/Mpc, onde y <o £ ( Tamman(1)) é o chamado fator de ignordncia.
Q i

Para {1 as observagoes atuais fornecem um valor .01 < {1 < 4, portanto é uma questao em

aberto o ginal de k.

Como j4 vimos, no caso de pressio nao negativa a energia p § proporcional a a(t)~¢,
mo j4 vimos,

: e : i
> 3. Dessa maneira p deve ter gido enorme nos instantes 1niciais do Universo,
com a > 3.

_ Quando a temperatura era bem maior que a
implica também em temperaturas elevadas. Q

: 2gm articulas
4 (ol amantares, o Universo era preenc.hldo por um plagma de partic
magaa das particulag al An
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relativisticas e as funcdes termodindmicag eram, essencialmente aquelas de um g4s ideal
no limite ultra-relativistico. Assim temos: g

o1
pP=3p= '35N (T)T4
2n?
8= e NI
L 7
onde N(T) = No(T) + g Ny(T), com Ny(T) = ntimero de graus de liberdade dos bésons
relativisticos ¢ Ny(T') = nimero de graus de liberdade dos {érmions relativisticos a tem-
peratura T,
A conservagao da entropia sa® = cte. implica que T é proporcional a a=!(1), e podemos

escrever a equagio (i) em fungio da temperatura:

A% 3 2 2/3
(v) (;) = NI - h1? [%ﬁ_fgl)]

onde S = sa® & a entropia total de um volume ~ a®. Como S é conservado, podemos

estim4-lo a partir de observagdes atuais. Da equagao (i) temos:

el el oo A
a? Per

Como p < 10p,, atualmente:

k
3 < OH?

(v1)

portanto ag > IEH(TI o 1010 anos. A entropia do Universo atual é dominada pela

contribuigao da radiagdo de fundo de fétons e peutrinos de 3 9K, cuja origem, segundo o

5




modelo padrao, serd expli i8 adj
P , plicada mais adiange, Supondo a existéncia de nao muito mais que

trés espécies de neutrinos (v, v, v
3 Ypy ¥y ) COmM masgs3 zero, temos;

S = gas > 1087

Supondo N(T) # 107 vemos que, enquanto T' 33 10% 9K, o termo de curvatura da
equagdo (v) é despreafvel:

<\ 2
T\ _4°

cuja solugao ¢é facilmente encontrada:

(vii) (1) = % (Ea‘%ﬂ) i

e portanto a(t) ~ v/I. A relagio (vii) nos permite saber qual a temperatura em cada

instante e a partir disso concluirmos o que ocorria no Universo:

1 <10-% 4. (T > 10! Gev)- A temperatura é maior que a massa de Planck. Efeitos

quinticos gravitacionais 8ao esperados e portanto nao sabemos nada sobre esta fase.
164 103 (T w 108 Gev)- Ocorre a transigao de fase da grande unificagao.

17610~ & (T~ 107 Gev)- Ocorre a transigao de fase de Weinberg-Salam.

tew 10796 (T w1 Gev)- Prétons e séutrons deixam de ser relativisticos e sao

suprimidos por um fator e M T,

te10-1s. (T 1 Mev)- A :ntensidade das forgas fracas ¢ insuficiente para manter

o8 neutrinos em equilfbrio com © resto da matéria A partir dafos neutrinos esfriam com
T, & a—!. O ntmero de olétrone, pdsitrons @ t4tons 6 comparével e um pequeno nimero

6




de prétons também estd presente. Com temperaturas abaixo de # 10!5 Gev o nmero de

birions é quase constante ¢ assim, p = np /fy & 0 mesmo de hoje ( rs 10-10 ). Assim o
ntmero de prétons deve ter sido ay 109-10

ny. Como o Universo é eletricamente neutro,
havia um excesso de 107! elétrons sobre og pésitrons.

|
t 2 101 6. (T ~ 0.1 Mev)- Eléirons e pésitrons sio suprimidos por um fator ™ /T |

através do processo et + ¢~ = 2 que aquece os fétons em relagao acs neutrinos. Prétons
¢ néutrons se unem para formar nicleos leves. A porcentagem de He? que se calcula tenha

gido produzida neata época concorda com az obgervacoes.

710! 5. (T4107° Gev ~ 10°°K) - A densidade de energia pasea a a ser dominada

pela massa de repouso dos birions. A pressao cai a sero e por isso a lei de evolugao do fator

de escala a(t) muda. O termo de curvatura da equagao (i) é despresfvel ¢ assim temos:

d i
Ha(pas) =0= p=poa>

a 2_81rp0
a/  3a

pp 4 py = Ty = man

o £§ . O jnstante em que a massa de repouso dos bérions domina a densidade
s8im a ~ t§.

de energia do Universo pode ser determinado conhecendo-se f que 8e mantém o mesmo
e

até hoje:

PBHM:"T'?:'"B"'

: o] :
A conservagao da entropia implica que Ty ~a7, logo

7




Assim:

¢~ to(Tf}/mBq)i ~ 101

Aproximadamente a0 mesmo tempo os elétrons se combinam com o nficleos leves for-
mando 4tomos eletricamente neutros. Esse fenémeno é usualmente conhecido por recom-
binagao, apesar de elétrons e nficleos nunca estarem ligados antes. A recombinagao acon-
tece quando a temperatura dos fétons é da ordem do potencial de ionizagao do hidrogénio.
Como 2 matéria passa a ser eletricamente neutra, ela interage muito fracamente com os
{4tons. Isso fas com que os f6tons percam o contato térmico com a matéria. A distribuigao
das energias dos fétans continua a ser a de Planck , ndo porque o espalhamento féton-féton
termalige a radiagho, mas porque cada comprimento de onda sofre, proporcionalmente, o
mesmo desvio para o vermelho, mantendo assim a forma do espectro. Estes fétons po-
dem ser observados hoje e formam a radiagio de fundo de 39K que é uma das principais
previsoes confirmadas do modelo.

¢t > 10! g (~ 10 anos)- Planetas, estrélas, galdxias e aglomerados se formam. Os
elomentos pesados ( £ > 8 ) sio formados no interior das estrélas.

Apesar dos seus grandes sucessos, O modelo padrio apresenta algumas dificuldades

importantes. Vamos discutir trés delas.

O problema do éfatness” — Como j4 vimos, o termo de curvatura da equagdo (i) é

desprezfvel no inicio do Universo. Entretanto, 2 medida que o tempo passa, este termo

cresce de importéncia ( lembre que decresce, pelo menos, como a—? ). O tempo necessirio

para que isso acontesa depende da ragao {1 = p/per. Isto porque o valor (1 = 1 é instdvel.

] t . Como a importincia da
Qualquer paqueno desvio desse valor aumenta com o empao p

8




t Sl ;
curvatura 1a equagao (i) est4 ligada com o desvio de {1 do valor 1 ( eq.(vi)) temos que

¢6 um ajuste fino das condicdes iniciai
§0%8 Inicials pode manter a curvatura despresfvel por muito

tempo. Mas quanto & muito tempo 7 Uma estimativa de ordem de deza pode

obtida lembrando que em um Universo dominado pela radiagao o ﬁnii:;arﬁ.m;ro comr;
dimensao de tempo é o tempo de Planck ($P1ancx ~ 1044 s.). Portanto o Universo j4 J
dura s 10%! tempos de Planck e ainda nio é dominado pela curvatura. Este é o problema
do “flatness”: o Universo é plano demais e isto implica em um ajuste fino das condigdes

iniciais. No modelo padrio estas condiges iniciaie, apegar de muito particulares, sio

assumidas sem explicagio ( Dicke(1)).

Podemos quantificar o problema do “fatness® da seguinte maneira. Da equagdo (i)

temos:
(vids) -1 p—per _ 3k
0 p  Bxa?p
Assim:

1-1 3.4 em um Universo dominado pela radiagao

(z) _Q_(_“I_E - 4 om um Universo dominado pela matéria

O valor atual de It &

~100 < (n—&l)o <1

9




f Portanto, no momento em

| que a densidade de energi G

¥ ia da radi :
matéria (t & 1011 8): g agdo igualou-se a de

(9_;1) = (ﬂ -1 t § 10-%
Lo 2 /o %) ~ ) -10-3
Para instantes anteriorez o Universo era dominado por radiagio e devemos usar a

relagao (ix) :

{1 -1 i ¢ 10-°
g, IO s.) ~10-3
Asgim, se tomarmos como “instante inicial” do modelo padrio 4 época da grande

unificagao (¢ & 107%7 5. e T a5 10'° Gev ) : |

-1
<7 = < 10758
( {1 )GUT

Essc ¢ o ajuste fino das condigoes iniciais de que falamos. E bastante incémodo aceitar
‘80 como regultado do acaso. Obviamente que efeitos quinticos ocorridos na era de Planck

podem ter gerado esse ajuste, porém uma explicagio que use apenas 2 fisica da qual temos

algum conhecimento seria bam vinda.

O problema do horizonte — A distincia que 2 lng pode atravessar desde o “big-bang”
até um determinado instante t é chamado horizonte. Ele egtabelece a distincia mixima

em que poda haver relagio causal. Ela nio é simplesmente £, porque as distincias j4

percorridas pelo ginal luminoso continuam 2 se expandir com o Universo, mas é dada, na

métrica de Robertson- Walker por:

h(2) = o(t) ﬁ) PRGL

Em um Universo dominado per radiagao:
10




4
h(t)_—.té/ 14 gt _ oy
0

A radiagao d ' '
radiagao de fundo é bastante 1B6tropica em sua temperatura (87T /T ~ 10°) mesmo

do t ireco :
quando tomamos diregoes diametralmente opostas, f'}, portanto, razoével supor quc os

ontos que a emitira
p q m puderam travar contato para termalisar. Porém o horizonte na

§poca da recombinagao era da ordem de 10!! . 6 a disténcia entre eles do s 10!0 anos
(30K/40009K) a6 10134,
O problema do horizonte é explicar como pontos separados por s 100 horizontes
podiam estar a uma mesma temperatura com um grau tio alto de precisao ( Rindler(1)).
A situagio fica mais complicada quando lembramos que o modelo padrao assume
homogeneidade desde tempos da ordem de ¢ s 10743 5. com T' = 10'7 Gev. Usando

novamente a consarvagio da entropia, determinamos o tamanho do Universo observivel

naquele ingtante:

)
1l
AT
2|
~——
L od
s
o
e
=z
=13

)
T ) 10’%2nos = 10~ %cm

Asggim temos que:

h() —19

—< w10

700

Abundincia de monopolos - Acredita-se que as forgas fortes e eletrofacas sejam unifi-

cadas em escalas de energia acima de & 1016 Gev. Provavelmente a teoria que descreve

esta fendmeno & uma teoria de gauge sobre um grupo G , ainda nao conhecido mas que

contém SU(B)C ® SU(Z) & U(l)wc{nbcrg— Salam
do mecaniamo de Higgs para resultar na fenomenologia

como subgrupo. A simetria de G deve ser

quebrada espontaneamente através

conhecida de baixas energlas:
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G=Gy = = SU(3). ® SU(2), ® U1}y = SU(3), & U(1),

Para temperaturas acima de & 10'® G 6 valor esperado do campo de Higgs se anula
e a simetria é restaurada. Eeta é a sjtuagio esperada para t < 10-37 4., Porém, a medida
que o Universo esfria, passa por uma transigio de fase e o campo de Higgs adquire um
valor diferente de zero. Easge valor & escolhida 20 acaso dentra aqueles qua minimigam a
energia livre. Se o minimo da energia livre € degenerado, o valor assumido pelos campos

de Higgs em dois pontos diferentes do espago nio precisa ser o mesmo, principalmente se a

distincia entre astes doiz pontos é maior que o horizonte. A trangigio se realiza através da
formagao de bolhas da nova fase ( isto é, regides onde o campo de Higgs é diferente de zero
) que s oxpondem preenchenda, por fim, todo o espago. Quando algnmas dessas bolhas
ge encontram em um ponto e o valor do campo de Higgs em cada uma delas é diferente
pode se formar um sdliton topolégico chamado monopolo magnético ( Coleman(1) ). Isto
pode ser compreendido da seguinte maneira. Imagine uma superficie envolvendo o ponto
de ancontra das bolhas, de raia maior que as dimensées caractarfsticas de um menapolo
mas menor que as bolhas. Ela define uma fungao continua ( se as paredes entre as bolhas
nao sio singulares ) de §? ( pontoe da esfera ) em GGy {vécuos verdadeiros ). Se esta

fungio nao for trivial, igto 4, nao puder ser continuamenta daformada até uma fungao

constante, ela permaneceré nio-trivial, j4 que a equagao de movimento é continua e, com

temperaturas abaixo de Te, n50 & vantajoso o campo de Higgs ter um valor fora de G/Gp.

| Aszim, o campo de Higgs nos pontos da esfera nunca seri constante, devendo, por-
?

1 1 .dOS na su-
i8t1 ] 1 r da. esfera ue mi‘.erpole o8 va]oree assumi
tantO, exigtir uma reglao no lDteI‘lO q

perficie.

930 conhecidas solugoes analfticas deste tipo no espago de Minkovski, com a esfara

colocada no infinito ( Hooft(1) e Polyakov(1))-

auge também devem ser n3o nulos na viginhanga do monopolo.
g

Para que o campo de Higgs nio seja

singular, o8 campos de

Das solugoes explicitas gabemos que 2 integral do campo magnético sobre uma superficie

q ] monopolo magnético sobre uma superficie que envolve o monopolo é nao
ue envolve o

12




nula. Dafo nome de monopolo magnético.

Abaixo da temperatura critica, um
amento monopelo-anti-menopale,

spresfvel ( Preskill(1))

monopolo 86 pode ser destruido em um aniquil- ]“
Em situacdes cosmolégicas este aniquilamento & de- |

. Portanto, oe monopolos produsidos na transigao de fase cosmoldgica

devemn estar presentes no Universo atual. Sua densidade é f4cil de ger estimada, j4 que

deve haver aproximadamente um monopolo por bolha de fase assimétrica. Tomando o

tamanho de uma bolha como o de um horizonte na época da transigao tamos:

densidade primordial de monopolos # [horizonte(GUT)]~* & 1078 /ems :

Usando a conservagao de entropia temos que a densidade agora é de:

a’(GUT)
Phoref
s(hoje)

= denatdade primordial ;

denssdade atual = densidade primordial

= 10710 /em?

Essa densidade de monopolos poderia ter escapado 3 detegio em experiéncias de
laboratério mas nio passaria desapercebida das observagdes astrondmicas. Isto porque a

massa de um monapolo, estimada com sando a energia da solugdo cldssica & da ordem de

M/g? onde M é a escala da quebra de simetriae g a constante de acoplamento. Portanto

2 massa de um monopolo seria da ordem de s 1016 Gev ps 108 g. e a densidade de energia

dovida a ela par 108 Jem® 3> por, © qQUe contraria as observagooes. Com uma densidade

dessas o Universo nio poderia ter durado mais que & 10.000 anos.

13




A Inflagao

O modelo inflaciondrio, proposto por Guth em 1980 ( Guth(1)), é uma alteragio
do modelo padrao nos seus instantes iniciais que parece solucionar os problemas vistos
acima. Como o modelo padrao é intocado em instantes bem posteriores 2 época da grande
unificagao, os seus principais sucessos s3o mantidos.

A idéia central da inflagio é que o8 trés problemas apresentados deixariam de existir
se, em algum perfodo, o Universo passasse por uma fase de enorme expansio mantendo-se
a denssdade da entropia. Essa expansio diluiria a densidade de monopolos, diminuiria a
curvatura espacial.e, como o Universo observivel antes da expansio seria menor do que o
previsto pelo modelo padrio, o problema do horizonte também seria resolvido. A hipétese
de nio conservagio da antropia total é essencial porqua, como j4 vimos, a ralagio entra o
fator de escala e o tempo é determinada pela condigio de adiabaticidade.

Segundo o modelo inflaciongrio esta expangio é uma consequencia do mecanismo de

transigio de fase da GUT. Vamos ver com algum detalhe como isto aconteca. Define-se

W(8,J) como:

1
W(p,J) = -% o Z(8,J) = —%m Tr B = - g lnTr exp(-ALH +J4))

onde H é o hamiltoniano, fg a matriz densidade do emsemble candnicoe J ¢ = J‘ J¢dz.

Assim:

~ _ OW(B )
(=) (¢)=2 ' InTrofe= =57

V: estringir a J(Z) = ele.. Como H é invariante por translagdes e nao
amos nos I

esperamos quebra espontinea da eimetria {ranslacional (¢) deve também ser constante.

Eliminando-se a varidvel J por ¢ através de

14

uma transformada de Legendre:




Ver($:8) = V=1 [W(8,J) - J(g)V]

Assim:

Na auséncia de fonte externa J a equagao:

av.,,

n

determina o valor esperado de ¢. O potencial efetivo de uma teoria de gauge com

simetria quebrada através do mecanismo de Higgs tem o formato mostrado na figura 1.

sV sV Ty,
8, s

Y Al Al ,rV Ta20
kA %

PanT> T, ¢=0¢é0 minimo global de Vey. Para T < T, o8 minimos globais
cy o

P lores +@miny & consequentemente, 0 CaMpo ¢ escolhe um destes dois
asgam a ser os va mnin)
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valores ¢ a simetria (no caso ¢ — -4 )

e ¢ quebrada. A variagio de ¢ com T é abrupta em
T = T, portanto a transigio é de primeira ordem

O modelo inflaciondrio assume que

inicialmente o Universo estava 3 uma temperatura

T > T, e portanto { ¢ ) = 0, porém, devido a0 resfriamento ripido o campo ¢ permanecen

# 0 mesmo ap6s a temperatura ter abaixado para T < T, preso pela barreira de potencial 4
em torno de ¢ sz 0. Este estado, é claro, é metaestével, isto &, flutnagdes térmicas ou
quinticas farao com que, apés um certo tempo, ¢ atravesse a barreira de potencial e 153
atinj)a um dos valores +¢,nin. Esse fendmeno é conhecido por superesfriamento e tem
anélogos conhecidos na fisica de materia condensada. Qual a consequencia cosmolégica |

do superesfriamento do campo de Higgs? O tensor momento-energia do estado ¢ = 0 é

dado por:

Tyy (¢=0)= Tw(ﬁ“ = témin) + V(0) g,

onde V(O) é a diferenga entre a densidade de energia entre o vécuo falso e verdadeiro. A
dengidade de energia do vacuo de um campo quéntico & infinita e precisa ser renormalizgada.
No espago de Minkovaki isto 8 feito através do ordenamento normal, que equivale 2 impor

a condigao de que a energia do vécuo é nula. Neste caso isto é, de qualquer maneira,

irrelevante, porque 86 diferengas entre energias é que tem significado fisico. Na pressnga

da gravitagio, no entanto, o valor absoluto da densidade de energia é importante e devemcs

tomar cuidado ao impor a condigao de normalisagio. Isso pode ser feito lembrando que

a constante cosmolégica A faz 0 papel de densidade de energia na equasao de Binstein.

Como o valor obssrvado de A atualmente & préximo de gero, 2 condigio de normalisagao

que devemos impor é que 2 densidade de energia do vicuo verdadeiro é sero. Isto implica

em:

Ap = cte. cosmolégica nua

Ap + v(‘#min) =0,
16




Assim o estado metaestével ¢ = 0 {erg como tensor momento-energia:

T,,,,(¢ = 0) = V(O) dpv)

on s¢gja, p = V(0) e p = —V(0). Esta estranha equagio de estado quando colocada nas

equagdes de movimento para a(t) fornecem:

cosh Ht K
a(t) ~ expHt K =0
sinh Ht K=-1

Br
Il = -§~V(0)

Todas essas solucdes tendem rapidamente (= 1/H ) para ~ eflt, ou seja, o estado
metaestével ¢ = 0 leva o Universo a uma expansio exponencial, que é a fase inflacionéria.

Vamos analigar com mais detalha como a existancia da fase inflacioniria pode resolver
os problemas discutidos do modelo padrao.

O problema do “fatness” - A expansio inflacionéria redus a curvatura espacial k /a7 a

um valor muito menor que o inicial. Da equagao (i) concluimos que isto ajusta a densidade

de energia a um valor perto do critico.
Ht.
Da equagao (viii) temos que 8¢ aft) ~ e’

Q-1 -3

——

0

ificaga -1/Q
Anteriormente argumentamos queé od época da grande unificagao o valor de @ — 1/
nter

deveria ser ajustado para:

17




~L0Ee e -QT;E < 10-93

para termos um valor de 3 — 1/Q compativel com o de hoje. Porém, se a duragaao do

perfodo inflaciondrio 7 for da ordem de GOH=) ek Sunte & fotlo iaturslnuni o p o

inflagao:

1-1 -1 10-82 1
( 0 )antca da :( 0 )apoaa eQH,“emo{_m—m“{_l

inflacao inflacao

O Problema do horisonte — A existéncia de uma fase inflacionéria implica que no
pagsado o Universo era bem menor do que supde o modelo padrao. Vimos que o tamanho do
Universo observével em s 1078 5. segundo o modelo padrao era de = 10-2 cm., enquanto o
horizonte era de apenas ~ 107%! cm..Paraa solugio do problema do horizonte é necessério,

portanto, que o Universo observivel seja resultado da evolugao de uma regiao ~4 10%0 veses

menor do que supde o modelo padrao, ou gaja:

cﬂfgjloa‘):’}f%?o-lﬁ

Abundéncia de monopolos - A expansio inflaciondria dilue 2 densidade de qualquer

grandega conservada, em especial 2 densidade de monopolos magnéticos.Uma expansio da
1

: 18 te
ordem de 102¢ diminue easa densidade em & 10777, tornando o8 monopolos completamen

inobservdveis. O nfimero baridnico também é reduzido 2 uma quantidade despresfvel. A

» do Universo atual foi gerada, portanto, apés 3 inflagio.

igto se deu apés 38 bolhas da fase assimétrica se

asgimetria matéria-anti-matén

Segundo o cendrio original da inflagao,

nas paredes ( que 4 o calor latente da transigao ) e

. H .da
chocarem, liberando a energia contl

18




endo o Univ
il HVErso a uma temperatura da ordem de T,. O ntmero baridnico nio é

ado 2 essas
conserv temperaturas e um valor atya] de zero pode ter sido gerado

O perfodo inflaciondrio pode ser visto como um processo que fixa as condigBes iniciais |
para o desenvolvimento do Universo segundo o modelo padrio. Essas condigoes tndependem

do contetdo antertor do Universo, que sai da inflagio com a densidade muito préxima da

crftica e a densidade de todas as grandezas conservadas zeradas quaisquer que sejam as

condicoes antes da inflagao.

O modélo inflaciondrio sofre também das suas dificuldades. A principal delas é 2
falta de uma safda natural da fase inflacioniria. Isto acontece porque as bolhas da fase

asgimétrica cregcem mais lentamente que o espago, mantendo o Universo permanentemente
inflando. De fato, supondo que as paredes das bolhas tenham a velocidade da lug, a

coordonada r(t) de uma parede do bolha surgida no instante to com raio r(to) satisfas a

equagao:

cuja solugao é:

I za 1 e
() = r{to) + ¢ e

No limite t - » 00, & coordenada da parede tende a um valor finito r{eo) = rlto) +

jamal j . A formagao de
H-'e~Hto, Aggim uma (nica bolha jamais preencheria todo o eapago aga

novas bolhas poderia completar o processo; mas a2 estimativas da taxa derdecamienss

eata taxa é insuficiente para o conjunto de parimetros que

do falgo v4cuo mosiram que

fornecem inflagao suficiente.
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A Nova Inflagao

Para evitar o problema da falta de uma safda natural do perfodo inflaciondrio, foi

proposta ( Linde(2) e Albrecht(1)) uma alteragio no cendrio apresentado acima conhecido

por nova inflagao.

A nova inflagio supde que a simetria da GUT seja quebrada pelo mecanismo de
Coleman- Weinberg (Coleman(2)), que é o mecanismo de Higgs onde, na lagrangeana do
bégons escalares nio exite o termo de massa com sinal trocado. A quebra de simetria é
gerada por flutuagbes quinticas e portanto s6 aparece quando olhamos para o potencial
efetivo calculado além da aproximagao de drvore. Em um loop o potencial efetivo é:

9
Ve.j”) = V(0) + B¢ [h’(éi) = %] ’

Ve = Vi =0 ) perto de ¢ = 0. Os efeito de

Repare que ele ¢ bastante plano (
que, para ¢ K 7 6 e 2 T3, A figura II mostra o

temperatura finita adicionam um termo

potencial efetivo em diversas temperafuras.
20
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e in
Coma na inflagas original, o campo de Higgs pasea palo estado metaestivel 4 = 0,

gerando 2 @xpansao axponaencial. A barreira de potencial que prende o campo ¢ em 4 = 0 5

é bastante pequena quando T & ¢ ¢ flutuagdes térmicas on quéinticas levam o campo ¢

a atravessé-la. Porém o valor mais provivel da # apés atravessar a harreira & de & 3¢
)

onde ¢; é determinada pala equagia:

Ves (0,T) = Vey(44,T)

O valor 3¢, provém de simulagoes numéricas (Linde(2)). Devido ao formato particular do

.

potencial , ¢1 « o o Vep(= ¢;) & Veys(0) A partir de 34; o campo ¢ desce o potencial
seguindo uma trajetéria cléssica até chegar em 0. Como o potencial é bastante plano,

a queda de ¢ pelo potencial pode ser bastante demorada. Durante a queda, o potencial
domina a densidade de energia do Universo, levando 4 uma fase inflacionéria. As estima- |
tivas indicam uma expansio de até 1030%, Isto significa que todo o Universo observivel : t
( e ainda muito mais ) evoluiu de uma tnica bolha. Isto evita a necessidade das bol- |
has colidirermn. O calor latente da transigao é liberado quando o campo ¢ passa a oscilar

amortecidamente em torno de o, ou seja, 03 bésons de Higgs decaem em outras partfculas

e reaquecem 0 Universo.

Critica ao uso do potencial ofctivo no modalo inflacionério

Os argumentos usuais que sustentam o modelo flaciondrio 830 baseados no método

o. Em especial é agsumido impli

de gero em cad2 ponto do esp

citamente que quando T > T, o valor do

do potenci ti
potencial efetiv aco. Entretanto, como obsgervou

campo de Higgs é préximo
21
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Magenko et al. (Mazenko(1)), o minimo do potencial efetivo determina somente médias

espaciais de ¢. De fato, tomando J(Z) = ste. na oquagio (xi) temos que:

e d—djW(ﬁ:-’) = —(VZﬂ)“ff Tr exp|-B(H + J [ $d°7)

=Wvzy TT[/¢daflup[—ﬂ(H + J/qbd’i] 1

:v-l(qud%f)_z_(a),

onde V & o volume espacial que tomamos V — oo no final do chlculos. Como V,; é

a transformada de Legendre de W que substitui J por {§ ) chegamos a conclusio que os

mfnimos de V,; correspondem a valores assumidos pela média espacial de ¢. O fato de a

curvatura de V,; noe pontos de mfnimo ser grande n3o nos garante que o valor de 4(Z) em

cada ponto flutua pouco. Na realidade temos que:

Py 41 (a8 s (EWNT
iz d¢ . \dJ) o \d)® |
|

Como:
142 _ 131y oxpf-p(H+ [ 1462)
ol [(_ﬂf¢d3i’)expl-ﬁ(ﬂ+[~’¢daf)l]
- (%),
temoa:




g‘% ﬁ
|
f ;3

Em um potencial tipo Coleman. Weinberg:

av,
|
$=0

Assim:

(#)- ()2 =c'1!

Portanto é a flutuacio da média espacial de ¢ que diminui com 2 temperatura. lato

nao significa que a flutuagio de 4(Z) em cada ponto ponto é menor ( o campo flutua mais

a altas temperaturas ) mas que o comprimento de correlagio ~ T—! é menor.

Desgga maneira ge espera que mesmo com T' > T, a3 configuragdes de 4 mais proviveis
gejam aquelas compostas de domfnios com ¢ £ @min. O sistema nunca entra no estado su-
peresfriado, preferindo desde o ‘nfcio os minimos globais do potencial. A emergia fica
concentrada nas parades divisérias dos domfnios @ nio hi motivo para se esperar in-

flacio.Embora o estado metaestivel exista na termodinimica do modelo, isto n3o significa

que o resfriamento do Universo desde T > T, levard o campo ¢ a ele, a menos que se

admita como condigao inicial um estado homogéneo ¢ = 0. Esta hipétese & claramente um

retrocesso em relagio 3 idéia da inflagdo, que visa descartar a necessidade de um ajuste

. -~ P T 1 e.
fino das condigdes inicials para que o modelo funcion

As analogias com sistemas de matéria condensada que 830 apresentados na referéncia

(Mazenko(1)) como suporte da gituagao descrita acl :
em nenhum deles 0 regfriamento é causado pela expansao do

ma tém em comum uma diferenga

com a situagio cosmolégica:

espaco. A intengao deste trabalho serd investigar o mecanismo da quebra de gimetria em
o. A inten

um espago que 88 expande rapidamente.
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0O Modalo

Para analigar 2 existéncia ou nio de uma fase, inflacion4ria consideraremos um modelo
bastante simplificado do mecanismo de quebra de simetria da GUT, Estudaremos o com-
portamento de um campo escalar real sujeito a um potencial com o formato caracterfstico
que leva 2 quebra espontinea de simetria em uma métrica de Robertson-Walker bidi-
mensional. Eesa simplificagdo merece alguns comentdrios. A primeira diferenga do nosgo
modelo com modelos mais realistas é que nosso campo escalar nio est4 acoplado a cam-
pos de gauge. Supondo nao haver correlagio entra ¢ e os campos da gauge, o efeito deste
acoplamento seria equivalente a um termo adicional ~ —e? 4¢3 ~ —3(A3)4% ~ —€IT343
no potencial, ou seja, surge um pequeno pogo em torno de ¢ = 0, tanto mais profundo
quanto malor a temperatura. Este pogo pode alterar a dinimiea da transigao de fase
apenas se 0 campo ¢ for de alguma maneira preparado inicialmente em uma configuragao
4 = 0. Assim o sistema entraria no estado metaestivel e a transigio ocorreria segundo os
cenirios usuais de inflagio. Se o sistema é simpleamente resfriado desde uma temperatura
T > T., a fnica alteragio que este pogo pode causar é a formagio de alguns dominios
com ¢ = 0, além daqueles com ¢ = £0. Esges domfnios desapareceriam 20 se chocar com
domfnios da fase assimétrica. Resta ainda 2 possibilidade de inflagio local de um desses

domfnios ¢ s 0. Como a pressao dentro Jesses domfnios é grande e negativa, a parede

recuaria com velocidade préxima da lus. A coordenada da parede r(t) satisfas a 6quagao:

Hi) = —a () ==

logo:

I o 1 $=0 é o infcio da inflagao.
() =r0)+ ¢ T
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Para que o raio do domfnjo e#ty(f) — eHtr(0) 4 H-1 _ f_1,He shaica lb oot I
o domfnio e4ja formado com r(0) » H-1, g4 assim 3 contragio das paredes § contra-

ngada pela inflagh A
bala p 3530 do domfnio nio podem ser multo majores que o comprimento

a == -1 .
de correlagao ¢ & To" 07! ( na realidade o comprimento de correlagao diverge em

T = T., mas argumentoe causalidade impedem a formagao de domfnics » T; ! ). Como

e A A R T AT

H = V(0)! ~ 0/}, a razio entre tamanho dos domfnios formados ¢ o rajo minimo para
que eles nao desaparegam é:

7;% =oVik1

Portanto é improvéivel que um dominio de tamanho suficiente seja formado.

A depressio no potencial efetivo pode ainda ter influéncia no mecanismo da transigao
se algum mecanismo levar o campo de Higgs proximo de zero ( ou seja, dentro do pogo )
em uma regiao maior que §. Voliaremos a comentar esta possibilidade depois de termos
alguns resultades numérices.

A hipétese de que o Universo seja descrito por uma métrica de Robertson-Walker
e, portanto, homogéneo @ igotrépico, mesmo antes da inflagio é um defeito das andlises

usuais do modelo inflacionério. Assumir 3 homogeneidade e isotropia antes do perfodo

inflacion4rio torna sem sentido a resolugao do problema do horizonte que comentamos.

Assurniremos o ponto de vista prético de que 2 métrica de Robertson-Walker é gimples de

se trabalhar e que a sua substituigao por outra métrica qualquer nio altera o mecanismo

da transicio. Isto deve ser verdade pelo menos para aquelas métricas que variam pouco

dentro de uma dimensio comparé.vel 208 dominios formados. Também por razoes préticas

foesas auAlises €50 feitas em uma Jimengio espacial. Como veremos depois, 0 aumento

para trés dimensbes espaciais sumenta em vérias ordens de grandesa o tempo de com-
putacio. Quando dizemos que trabalhamos em uma dimensio espacial queremos diger que
agao. Qu

¢ que independem de duas coordenads espaciais. A

consideramos configuragoes do campo
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¥
5 a4

1 .
DyDF 4+ V' = —p, (g sraaad ,
" 7 ulg 6u¢)+V'_¢+dE¢-FA¢+V =0

onde d é o nimero de dimensdes espaciais e A o laplaciano da métrica tridimensional.
O coeficiente do termo dissipativo depende, portanto, se considerarmos um sistema tridi-
mensional independente de duas coordenadas ou um sistema realmente unidimensional.
Veremos depois que esta diferenga é essencial na dinimica do sistema. O fator de escala
também serd aquele de um Universo tridimensional (por exemplo,se a radiagio domina
a(t) ~ \/f)

0 nosso problema ¢ analisar a equagio de movimento (xii), sujeita a condigdes iniciais
que simulem o equilfbrio térmico 2 altas temperaturas. Algumas estimativas podem ser
feitag analiticamente mas, apesar da s estarmos intereszados na comportamento qualita-
tivo da solugao (existéncia ou nao da inflagio), a andlise numérica é necessaria. A anilise

numérica de (xii) n3o é trivial. As dificuldades encontradas e suas solugdes serao discutidas

no capftulo seguinte.
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2. 08 METODOS NUMERICOS

—~Estabilidade

O método mais usual para a resolugao numérica de equagoes 3 derivadas parciais do
tipo hiperbélico é o método das diferengas finitas, ou da réde, que consiste em substituir
o espago-tempo por um retfculo e discretizar 2 equagao diferencial sobre ele. A equagao

resultante & apenas uma equagao algébrica, muito mais facil de se resolver. Vamos ilustrar

o método com uma versio simplificada da equago (xii), agora com coeficientes constantes:

(z34) b+19- D¢ +V'(#)=0
com

3 e
vig) =g+ 3¢
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Y=cle. >0

T
Chamando de ¢ o valor de ¢ em um 16 da réde gituado na posigio (TAL, XDz ),
At e Az sendo o espagamento da réde,X e 7 inteiros, 2 maneira mais simples de discretizar

(xili) é:

(ziv) 1
Et_g( -2k + s 4 _2%(953}-#1 B e

1
s (#he — 2% + %) - migk + 0% = 0

Conhecendo-se 9%, qbg‘("l IR ¢%_; , obtém-se ¢§+1, sondo assim possfvel obter-

se um novo “passo® a partir dos anteriores. Os dois primeiros passos, necesadrios para

comegar o processo 830 obtidos a partir das condigdes iniciais:

$(2,0) = f(2)
&(3,0) 5 g(”)

entao:

$% = f(XD9)
$ = % + g(XAz)AL
At suficientemente pequenos, o método acima

Parece rasoivel esperar que para Az e
Na figura IV estao alguns passos da

fornece uma boa aproximagdo da solugao de (xi).

solugao obtida com o esquema pumérico (xiv).
parece funcionar bem, é abruptamente destrufda pelo

A simulagio, que de infcio :
, ogcila muito de um ponto para outro da réde.

po ¢

aparecimento de regices onde o cam .
rapidamente € fagem o campo divergir.

as oscilagoes crescem em amp}itude
7R
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FIGURA 1V t=6.9E-003

|, 6E-802
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i

Existem diversas i
WSS dese perebier que esta oscilagao nao € um fendmeno fisico

}
descrito na equagdo (xiii), mas sim um defeito do método numérico. Em primeiro lugar, a ; ‘
|

equagao (xiii) é dissipativa e portanto gua energia é decrescente, o que & incompatfvel com o

resultado numérico. Em segundo lugar, o comprimento de onda instivel tem comprimento ‘
de onda A & 2Az independentemente do valor deAz Como o parametro Az nio aparece
em (xii) o problema é claramente de origem numérica. Para investigarmos a interferéncia
de erros de arredondamento nesse fendmeno, alteramos as condigdes iniciais adicionando
um pequeno desvio & ¢% em um ¢mico ponto 5. Em torno de 7 surgiu uma regido de
instabilidade muito parecida com as instabilidades anteriores. Isto mostra que os erros

de arredondamento 830 pelo menos, uma das fontes de instabilidade numérica. Por fim,

2abemos gque cg mais diversos tipos de equagdes a0 serem resolvidas por diferengas finitas

apresentam comportamento semelhante.

A instabilidade numérica é a principal dificuldade da resolugio de equagdes 3 derivadas

o o e e

parciaic da réde. Em um exemplo mais simplag, onde 2 solugdo analftica 2eja conhecida,

e

poderemos entender mais a respeito. Vamos considerar a equagio de difusao:

e

B SRS,

(q;u) . 4 = Ay

discretizada segundo o esquema:

T
1 .90 o2 (uF4, - 2u% +u%_y)

1
(:cvi) —Aft‘(ux = Ux) = —A_E:_f

Tight> a0 (xvi) obtemos:
Se tentarmos uma solugao da forms ¥k ~ (&) ¢ para a equagao (xvi)

At e
5k = 1+2B‘;§(COSkAz )
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A tentativa andloga 4(z,t) ~ (ar)t/At gikz o equagao contfnua f
ornece:

Qe = c"szt

Pars que a solugio u} aproxime u(t, ) é necessério que cada modo e™*% tenha taxas
de crescimento {ou decrescimento) £y e ay semelhantes, Expandindo em série:

43
ap=e PO —1_k3AL4 %k‘At“—... cantinuo

=1+ %%(cosk&z ~-1)=1-KkKAt+ %k‘Azﬂm — ... discreto
A taxa de crescimento de cada comprimento de onda £ (que 820 independentes porque
a equagao ¢ linear) pode ser tomada tio préxima da taxa correspondente ax quanto se
queira. Para isso basta tamar Az e At muficientemente pequencs. Entretanto, fixados
Az e At, existem sempre valores de k para os quais ¢, difere apreciavelmente de ag.
Isto nio invalida necessiriamente a simulagio. Apés decidirmos por um determinado grau
de precisao, modos k maiores que um determinado ko sio daespresfveis a para eles nao

importa se £x # aj, 3 menocs que 2 amplitude deste modo cresga 2 ponto de nao ser mais

despresfvel. Evidentemente, a condigao que evita isto acontecer é:

|&n] < 1

No nosso caso e = 1+ %4%(005 kO — 1) » condigho acima podezer sec s Cy
i z

At 1

(E'Ul:!') KE’- & '2'
A condicio acima garante 3 estabilidade do esquema. Repare que o modo que tem o
y aquele cAle compriento de ouda ¢ o deabra do

wmaiar valor de |yt 4 k= =[O 92 i
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amento da réde. L .
e8pag Se 3 condigio (xvn) nao for satisfeita, esse serd o modo que mais ir

crescer, criando o padrio de instabilidade que encontramos na nossa simulacio. M
lagao. Mesmo

este modo nao este; o
que teja presente na decomposicio de Fourier das condigdes iniciais e

n3o possa, portanto, ser amplificado, ele pode ser criado na prética através de erros de
arredondamento. Toda equagao quc contenha o termo Au discretizado como Az 3(u} -
2UT + U%_,) contém, na expressio de ¢k o termo ( coskAz —1). Como valor extremo ’!
deste termo se encontra em k = #/Az, § provével que, se o esquema for instdvel, o modo Z
k = x/Az seja o mais instével. i

O método que utilizamos aqui para a anélise da estabilidade & conhecido como método 1
de Von Neumann. Vamos aplicd-lo agora 20 nosso esquema original dado pela equagao
(xiv). Aqui surge uma dificuldade. Como a equag3o n3o é linear, a solugao de cada modo
n3o ¢ independente dos demais. O que podemos fager é linearizar o esquema (xiv) em i

torno de uma solugio conhecida e estudarmos a estabilidade do esquema com regpeito 2

pequenag variagoes em torno desta golugio. Vamos tomar, como exemplo, a solugao: |

m

i
¢X \/X) |
que é estdvel no continuo, j4 que corregponde a um mfnimo do potencial. Somando

: ;;
a ola uma perturbagho — €7 kX B2 o despresando termos da ordem O(£?) temos, apos ”

alguma 4lgebra: |

_é_t_ 3 - 13 3AL? -1
fk?-1+(-§%)°(cosk&z—1)—mQAt°ﬂ:1/lmgA39_(Az) (coskAz — 1)) +1

O aparecimento de dois valores de £ para cada k é devido a0 fato de que 2 equagao
L : : |
é de segunda ordem no tempo ¢ portanto, 3 especificagio da amplitude e comprimento de 1

nte para determinar seu desenvolvimento futuro. Como

onda no instante inicial & insuficie : i .
suspeito de

30 (xix) é o complicavdaj yamos noe concentrar no moco mais BUSp

3 expressao (XIX mul
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instabilidade & = x/Ag,

& il
raszodve] 3upor que Az ¢ At devam ser bem menores quc o3 !

parimetros da equagio com 2 mesma dimensio 8¢ quisermos ter resolugio suficiente:

g =

Ats Az & ’Y_l 3 m-1

Assim temos que:

i e g e et S T

s L s S S

l&x/A:l > 1

Isto explica o padrao de instabilidade numérica observado na figura 4.

~Os nossos esquemas numdricos

O problema pasea ser agora achar um esquemna de discretizagio da equago (xii) que i
geja est4vel. Dois esquemas foram usados nas nossas experiéncias numéricas. O primeiro

deles é uma generalizagdo de um esquema proposto por Strauss e Vazques (Strauss(1))

para a equagao de Klein-Gordon nao linear. Com a nossa adaptagio o esquema ficou s-

assim:

§ s gl R

b WTAY) 141 _ 4T-1
3%¢ Gy 3%m(¢x+ 4'}‘( )

33




1
—58d — -

1
TRy $her - 2% + 6%_,)

et m?
e (D

Mo AR g5t
4 (¢3;c+1 _¢T}}-—l)

O fGltimo termo pode ser fatorado como :

3 2
MOXH + %05 + 5 6% + 45/

Assim, para obtermos ¢3! a partir de qb&,q"%“l,q‘;ﬂ e ¢%_{, precisamos resolver
uma equagio clibica. Isto torna a execugdo do esquema bem mais lenta do que, por
exemplo, o esquema (Xiv).

A vantagem do esquema de Strauss e Vasques é que é possfvel mostrar a sua estabili-
dade, no espago de Minkovski, ou dar um bom argumento em favor da estabilidade, no casa

do espago estar expandindo. Para isso, multiplicamos o esquema (xx) por ( THL g3t

Lambrando que:

- SR,
S F(X) ;( 1)

X

onde F(X) é qualquer fungdo e a8 condigdes de contorno 830 periédicas, chegamos a con-

clusiio de que a versao Jiscretizada da energia Er dada por:

3 rr1 _ T+ (6%, - ¢%
__ 2; %~ 0% 9;&,.1-.) (T“
ET = ( At o5 AI =

I g R+ GUR 4R
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satisfaz:

. 3a(TAt) I
i W; A

g ) % (ml‘m M) (4’;‘“1; "Sg‘)

No espago de Minkovski a(TAt) = cte. e portanto a energia Ey § conservada. Isto

limita o valor de |¢%|, mostrando a estabilidade do esquema. No nosso caso, em que o

espaco estd se expandindo, o termo dissipativo:

3a
“3ALa ( S ¢x) )
¢ sempre negativo, diminuindo Er a cada passo. No entanto nio podemos garantir o sinal
do outro termo de (xxi); o que esiraga a prova de instabilidade. No entanto, quando a(t)

¢ crescente:

1 ! #5i -5 (R 8 r "l
a?(tAt) T a3((T - I)At)} g{: (%;_x__,) ( A% ) ZGQAt/(V.ﬁ) dz <

Enquanto a apraximagao acima for rasodvel, Ep serd decrescente e a estabilidade do

esquema est4 garantida. Na pratica, quando sinais de ingtabilidaa surgiam, uma diminuigao

de At resolvia o problema.

B importante notar que 3 estabilidade ndo garante gue a solugio numérica tenda 3

solugﬁo real quando Az e Al — 0. No caso linear um teorema de Lax (Lax(l)) garante
a equivaléncia entre estabilidade e convergéncia. S0 conhecidos, no entanto, exemplos de

ois que néo convergem para a solugdo exata (Richtmeyer(1)).

esquemas nio-lineares estdv ‘ i
Hanto ser testado, Dois testes foram feitos. O primeiro foi

o
e quagao (xii) com a(t)=1queéo “ink”. A outra foi
3 €
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N

locar como condicao injc; :
. : Pemba A #(z,0) =0¢ comparar a evolugao do
o resultado obtido pelo método de Ryp SN 0o eceis § campo com |
nda ordem; |

I S L -~ o COm ess . -~
iniciais a equagao (xii) ag condigoes

8e tran8f0 i dlBB pat VO queé Dak
t ‘ . t t I'Tna Duma equagao Ol‘dlnal.r.'.la. O tel‘mo 1 i i q
atua no primeir To de passosg que not

usamos (= 3000), a precisio da solugio & bem mais do que qualitativa

O segundo de nossos esquemas numéricos, € o que mais ugamos, é uma adptagao do
)
esquema usado por Ablowita, Kruskal e Ladik ( Ablowite(1)) ) para a equagio de Klein-

Gordon nao linear. Ela é baseado na descoberta empirica de que o esquema mais simples

possivel ( “leap-frog” ): i

1 S |
(13271“) E(¢§+l L 2¢§ -4 ¢)§ 1) e Eﬁ(¢§1{+1 ""2¢§ + ¢§~]) +Vl(¢§‘{) -0 f

pode ger estabilizado substituindo-se ¢ por (¢% 41 + ¢%-1)/2 no termo do potencial.

Nosso esquema na métrica de Robertson- Walker é o seguinte:

= (pRt - 29k + 4% ) - 3———H(”(¢§+‘ - ¢% ') - ———91 (%4 — U 9% )+
A2 PYAN a3z
+V! (%4 +6%_1)/2) =0

. To1 /T T :
Para obter ¢% a partir de o%,dx 1Px41 4% _, & necessério resolver apenas uma

50 de terceiro grau como nO primeiro esquema, o que 8ig-

ATLRT

equagio de primeiro grau, € o
nifica um considerivel aumento na velocidade de célculo. Com os coeficientes variveis,
Uma condugio de estabilidade que

o esquema (xxiv) ndo & tio estével quamto (xii)- E

encantramos empiric.a.mante a:

At < at)Az,
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’ ‘t ey
que é muito semelhante a condigo de estabilidade para diverses esquemas de discretizagio
de equagoes hiperbdlicas ( Courant(1)) 2

A grande virtude d
gr € deste esquema para nés, ¢ 5 possibilidade de estudarmos potenciais

u maior = N
de gra que 4 ou mesmo nio-polinomiais, No nosso caso é interessante o estudo do

potencial de Coleman-Weinberg, que ¢ o potencial assumido pela nova inflagio.

Denominaremos a partir de agora o primeiro (eq.(xx)) esquema numérico discutido de

ssquema SV ( Strauss e Vasquez ) ¢ o tltimo esquema (eq.(xxiv)) de que falamos de esquema
AKL ( Ablowitz,Kruskal e Ladik ). Temoe duas maneiras de trabalhar com o poterncial
Ag*: com o esquema SV ou o AKL. Uma comparagio entre os dois pode nos fornecer uma
estimativa da precisao do método e uma checagem dos nossos programas. Como exemplo,
mostramos abaixo (tab. I) o resultado das simnlagdes feitas com ambos 08 esquemas com
pardmetros o = 1, A = 1073, com condicbes iniciais 4(z,0) = 2 sen(2z) e $(z,0) = 0.
O espagamento da rede Az ¢ igual & #/400 ¢ o passo At § varidvel, sendo igual 4 ¢/50
( tempo de Hubble/100 ) até o limite Az a(t), e, a partir daf, para satisfazer a condigao
de estabilidade, At ¢ igual & Az aft). Obeervamos um desvio do valor de ¢(100Az)
crescente mas sempre despresfvel para ag nossas anjlises quantitativas. Os valores da
energia potencial e cinética (incluindo também o termo de derivada espacial), calculados
com um e outro esquema, estao suficientemente préximos para no haver alteragao nas

o 0 eequama AKL é mais rdpido que o SV, este tltimo foi usado

nogsas conclusoces. Com

principalmente quando problemas de instabilidade surgiam com o AKL, J4 que o esquema

SV parece ser bem mais estével. Maiores detralhes serdo dados no préximo capftulo.
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Tabela I

510*
3.10—2
2.10~1
3.10-1
6.10~!
10-12

AY

2.10-8
4.10-7
2.10-6
10—4

8.10—-4
7.10—4

an

Lél¢

10-%
3.10-7
10-4
10—
10-°
8.10~4

N PR e




08 RESULTADOS

—Egtimativas Analfticas

Antes de chegarmos aos resultados numéricos, vamos obter algumas informagoes sobre
o gistema analiticamente. Devido 3 dificuldade do problema, nossas estimativas serao
apenas de ordem de grandesa e, para serem obtidas, requerem alguma dose de intuigao. A
comparagio com os resultados puméricos serd um teste da nossa intui¢ao da dindmica do

sistema.

A equagdo de movimento (aproximagao de 4rvore ) de um campo escalar em uma

métrica de Robetson- Walker em d dimensoes egpaciais é:

. a a3 k ; 5
(zzv) $+d%é—%A¢+c(;+?ﬁ+a§)¢+V(¢)

onde ¢ é nulo quando n4o0 hs acoplamento conforme e {(n — 1)/(n — 1))/4 quando existe

30




acoplamento conform =
P. € COm 2 gravitagao. Mudando a varidvel ¢
definido por adyn = dt temos: g

(a::cvi) b fd1) a

onde ! gignifica derivaca ~
gnifica derivagao em relagao i 7. Em 1 + 1 dimenades isto & suficiente Gark

estabelecer a correspondéncia com o espago de Minkovski, Em 3+ 1 dimenses é necesséri
3 nec 132

ainda a substituigdo ¢ = a1 { que fornece:

(szvita) = Af £ %l + 03V (ol ) =0 c/acopl. conforme

(zzvish) [ - Af+kf+ (g + k) f+aV'(a'f)=0 s/ acopl. conforme

Vamos nos restringir po enquanto a0 cago k = 0,p = 8p (R =0). Nesse caso a

equagao de mavimanto, com ou sem acoplamenta conforme é:

(zzviir) - Af+ @V'(a~!f)=0

Com V(¢) = AP (43/2 - 03)/2 temos:

(s2iz) 1 _ A+ M= da0) =0

Nos est4gios imediat amente anteriores 3 inflagao f L o e podemos despresar o termo

;\fa. A equz,gio (v) de torn

Fourier:

|har para a sua transformada de

5 linear e é interessante O
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|
|
|
|
l
i
|
|

(222) f1 +(@® = M%) f, = 0 ‘ |

O termo do potencial retido é justamente aquele que evita o acesso de ¢ 4 configuragao

¢ 0.

2 1,2 ~ .
Enquanto ¢* > Aa%0* a solugio da equagio (xxx) deve oscilar com uma frequéncia
2 242 ~ ! .
~ (¢7 — Aao )*. A expansio do Universo aumenta o comprimento de onda de cada
modo, diminue sua energia cinética e fag com que o campo ¢ = a~!f se concentre em

¢ 2 0. Todos estes efeitos favorecem a inflagho. Repare que o campo ¢, devido 3 relagao

¢ = a=! f, pode se concentrar em ¢ ~ 0 apesar da tendéncia oposta gerada pelo potencial.

Eate efeito nio existe em 14+ 1 dimensdes onde o préprio ¢ satisfag uma equacao andloga
a que [ satisfas ( compare (xxvi) com (3xx)). A diminuigao da amplitude de oscilagao de
¢ proporcionalmente a a—! & consequéncia, no equilfbrio térmico e com ¢ livre, da relagao

T ~ a1, De fato:

ot~ Tt~ p~g{$")

A relagio (¢?) ~ a~3, no entanto, pode ser vilida mesmo que ¢ nao seja livre,

bastando para isso que 2 amplitude de oacilagio seja aproximadamente constante. Para

que isto acontega é necessirio que a expansio do Universo seja bem mais répida que 2

i a i- i a0 d i
feoquincia de oscilachs de f; Casolcbiisiol SR quasi-estética ) a conservaqao do |

invariante adiabdtico ( Landau(1)): !

£l

= (f")u= cte.,

S

\ — 0.
implicaria que { f2) — quando ¥
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uando ¢? < Ag?a? '
C~2 q - ¢ 0 modo q se torpa lnstével, para de oscilar e cresce até a aprox-
imag3o f < o deixar de ser vilida. O termg ) f? evita que f cresqa indefinidamente e o
dominios com ¢ £ o s3o formados, cessando a possibilidade de inflaga
ao.

Suporemos que a uma temperatura inicial Ty > T. 0 modo predominante se)a g & Ty,
j3 que o volume no espago de fase ocupado por modos com 17| = ¢ cresce com ¢% ¢ o8

modos com ¢ > To 820 suprimidos exponencialmente da distribuigio de Bose ( graus de
liberdade “congelados” ).

O instante T em que este modo se torna inst4vel 6 dado por:

Lot AR R g N
{‘“m“m-z(;ﬁw) o,

onde usamos a relagio (vii).Para que haja inflagao é preciso que ¢ ~ 0 e V(0) » p, ou

seja:

. alt !
(zxz1a) ()4 a((%) — TU ¥y

3 A

. : <
(zzz1b) P A

A condigdo (xxxi a) implica em:
(zzz13) AL

e a condigao (xxxi b) em:

16 -1 -1
2NN
AL 343
) crescerem
Os modos, depois de ge tornaren inst4veis demoram um certo tempo 7 para

! te estimado a
‘  tervalo 7 pode ger grosseiramen
em amplitude e formarem dominios. Eate 10

partir da equagio (dxx) como sendo:
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TRo 1)}

Se o instante em .
que um determinado modo se torna inst4vel é suficientemente tardio

para que sua amplitude seja bastante redugida ( condigao (>xxii)) e para que 0 modo tenha

fido kempo Qe Tebllvar a0 mency it oscilagio, o8 dominios 86 gerao formados apés 83 7

Se 7> 1 as condigoes (xxxii) devem ser substituidas por:

3

~1
B & 10

a’ >

A relagio I > 7 implica em:

(zzzit1) AL -l—é—i-;s-N'la'g s 10N ?

Em resumo, para que haja inflagao devemos ter:

A€ 10N et

A& N1

esal>10-1N-1o—? e houver tempo do modo oscilar antes de T basta que:

o3 107

o CO]eman.Weinberg, que é bem plano em ¢ = 0, 28 forgas

Com um potencial tip =
{0 menores quando o campe 86 concentra na regido |4} <

formadoras de domfnios 830 muli

og devem ser menos restritivas

1co Ametr
0/2e 3 inflagao ¢ {avorecida. Ag restrngoes sobre o8 parant

do que para o potencial )«d".

A0




|

—0s Resultados Numéricog |

DOlﬂ tipOﬂ de CODd](;Deﬂ Inicial I u L b

semolhante & aquela considerada por Albrecht of al. ( Albrecht(2)), § o soguinte:
: :

4‘(-’6‘)0) = To OOR(TO::)

¢(z,0) = 0,

com Ty > Tc. A motivagao para uma condigao inicial deste tipo foi explicada quando
expusemos as nossas estimativas analfticas. Como T, » o, usamos Ty = 20 na maioria das

nossas simulagoes.

No outro tipo de condigbes iniciais, o campo ¢ tem um valor constante igual 2 um

valor aleatériamente escolhido no intervalo [ ~To, Ty ) em regides de comprimento ~ T L
que & o comprimento de correlagao 4 temperatura Ty. Os valares escalhides entre duas

regides adjacentes nao ao relacionados, o que causa uma discontinuidade em ¢. Essa

discontinuidade é uma fonte potencial de s nstabilidades numéricas. As velocidades também

30 tomadas como nulas no Instante inicial.

Ambas as condicoes iniciais pretendem mitar uma configuragio “tfpica® do campo de 1

Higgs em equilfbrio térmico 2 temperatura To.

Evidentamente nio sgabemos nada a respeito do estado do campo ¢ antes da inflagao e,

088 Ses iniciais dev 2 uma entre muitas outras
0,1 I em ser vistas apenas como
portanto, ag condigoes 1niclals de

o equilfbrio t&rmico é o que tem mixima probabilidade |

possibilidades. De qualquer modo, e
do Universo nao afastar excessivamente o gistema do equilfbrio

( isto se a expansdo rapida

térmico). | |
)) odélo s3o: N ( o nimero de graus de liberdade das |

Os parimetros independentes do - | :
) YeTs © instante inicial 2o é determinado a partir de N :
b 01 b] o

partfculas em equilfbrio
tomada usualmente como To

_ 95 em ambos os tipos de

e Tp. A temperatura inicial foi

condicoes Iniciais.

4d




e

0 espagamento da rede § i

S ' ¢ igual 3 /4000 ¢ 1/400, respectivamente com a condigdo ,

L ¢ aleatoria. O ntmero de pontos da réde {espacial ) & d i
1 e 400, o que i

comporta um comprimento :
P b de onda com a primeira e 20 regidea de ¢ constante com 2 |
|

gegunda condigao iniclal, As condigdes de contorno espaciais 830 periédicas
O passo At é varidvel dentro d ' 3 . |
™ € uma mesma simulagao. Isto se deve ao fato que |
a(t) = / Jto comparece nas equagdes de movimento o é razodvel esperar que, para nio 1
. . . [~ , li
termos um prejuizo importante na precisao, devemos escolher um At pequeno em relagio ao |
perfodo em que a(t) varia apreciavelmente. Este perfodo, porém, aumenta com o aumento

de t e, para nao termos um aumento exagerado no tempo de computagio devemos aumentar

At. Optamos por um At igual a:

it () e

Entretanto, como At ~ t, havers um instante em que At > a(t) Az, o que contraria ' { |
nosso critério de estabilidade. Por igso, 2 partir deste instante ugamos o pagso At como
a(t) Az. Note que com At ~ t, o niimero de passos para que { aumente em uma ordem de
grandesa & fixo ( w70 ), mas quando At ~ a(t) ~ /1 este nfimero cresce com Vi

Nosso programa caleula o valor de $(z,t + At) 3 partir de ¢(z,1) e de é(z,t — At)

segundo um dos esquemas numéricos discutidos no capftulo anterior e armazena, a cada

10 ou 20 passos 0 potencial, a soma da energia cinética com a energia de derivada espacial,

a densidade de energia do Universo ( que causa 3 axpansao a queé $ esta sujeito )e $(z,1)-
: ‘ 1 valor de ¢ é aproximado :
Por uma questio pratica de economid de espago em disco, 0 Valo ¢ ¢ ap :

dentro de uma precigao que permite 0 ,rmagenamento do valor de ¢ em cada ponto da :

Este arredondamento é feito apenas na hora da

rede e em cada instante em wm byte. ' :
¢ usado no c4lculo dos passos seguintes nao

gravacio em disco do resultado. O valor de -
ige dos dados gravados ¢ puramente qualitativa, ?-i

s 4l
gofre nenhuma aproximagao- Como 3 aDn

30 nos causa nenhum problema.

R R TR T

este arradondamanto n
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s Amaa analitico
¢ Coleman.-

Weinberg
1 1072 10—4 10-4
o 10-3 10-2 10-2
10732 103 10-3 10-3

A escolha dos parametros a serem testados foi guiada mais pela tentativa de testar
nossgas estimativas analfticas e por limitagoes priticas do que pelo realismo. Nio testamos
por exemplo, o valor o0 & 107%, que corresponde a escala de energia das GUT’s. Para

teatar a existencia da inflagao devemos chegar a valores de ¢ tais que :

3 ot
P(t) = 3y 3 < V(O) i T:
ou seja:
{ > _3_. J-—g A_§
8x ;
Isto dificulta a simulagio com valores pequenos de o. O menor valor de o que testamos

foi ¢ = 10~3. O valor de A, porém, pode ser escolhido com mais liberdade.

: s e
Na maior parte das veses usamos o esquema AKL. Para 0 = 1=t mcondic ol

aleatérias, entretanto, usamos o esquema SV porque um sinal de instabilidade aparecen

no infcio da simulagio com o esquema AKL. Isto porque 2 discontinuidade deste tipo de

condi¢io inicial causa uma alta amplitude inicial para omodo ¢ = 2x/ Az, que é justamente
o taods, com. inaier.chance: deber inst4vel. Apds um certo {, mesmo este modo se torna
est4vel, porém sua amplitude j4 crescet bagtante e 0 camMPpo ¢ oscila bastante de um ponto

a outro da réde.

Na tabela V estio sumaris mulagio com N = 102 e condigbes
a tabela V esiao 8

ados 08 resultados da i

niciais ganoidals.
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A fnica discordinia i
12 Importante com og estimativag analfticas é a nio existencia de
inflagio paraoc =1ed =1,10-1 ¢ 102,

Para esses valores .
6 modo ¢ = T, que estamos considerando & inst4vel desde muito

cedo. O que poderia causar inflagio seria a demors para o campo ¢ sair de 4 = 0 e chegar

em 0 = 0 formando domfnios ( para esses valores 7 > 7 ).Como o valor de V (0) ¢ alto n3o |
é necessdrio que o estado metaestivel dure muito até que p(t) € V(0). Com as nossas
condiCoes inicials, emtretanto, por volta de ¥ o campo esta préximo de +o e nio h4 demora
na formagao de dominios (figura V).

Umaz concordincia bastante importante entre os resultados numéricos e analfticos 4

o instante em que termina a inflagao e se inicia a formag3o de domfnios, que é o ponto

fundamental da nossa estimativa analftica.

Conforme a secio anterior, o instante da formagio de domfnios 4 aquele em que o
modo predominante se torna instével, ou seja, I ( equagdo (xxxd)).

A relagao ¢ ~ a7t ~ ¢t~ +, eniretanto, nao ¢ tao bem satisfeita ¢ € o ponto em que |
nossas estimativas se tornam imprecigas. Isto ocorre provavelmente porque o “monte”
do potencial em ¢ ~ 0 exerce uma influencia que, se ndo é decisiva no infcio, levando a
formagio imediata de dominios, ¢ suficiente para o alargamento da amplitude de oscilagao

de ¢. Na figura VI mostramos alguns passod da simulgio com os parimatros g = 100 =

10-5 ¢ potencial A¢* com condig3o inicial do tipo senoidal. Podemos ver o actmulo de ¢

em torno de = 0 e 2 consequente inflagao. O instante de infcio de formagio dos domfnios

(f=3.10%) também § claro. A diminuigdo da amplitude de oscilagio, entretanto, nao

1. 4-%. Seesta relagao fosse estritamente obedecida a inflagao

obedece a relagao ¢ ~ 6~

existiria para valores de A malores. . t
] 0 i os dois poten-
] Ga importante entre o resultado das simulagoes {feitas com P
Uma diferen

cial de Coleman-Wein

berg o perfodo inflacionsrio n3o tinha fim.

ciais foi que, com o poten .

, i oras de dominios decrescem
Como este potencial é muito plano na origem, a8 {forgas formad M .
’ litude de oscilagao em torno de ¢ w0 a 830, 2sum,
P

rapidamente com 2 diminuicao da 3m
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Ag! = analitico
Coleman-
Wainberg
: 10+ o -
D 1073 10-3 10-3
- i i 10+

insuficienteg para sobrepujar o termo dissipativo. Isto acontece com as nossas condigbes
iniciais senoidais que s2o perfeitamente simétricas. Esta simetria faz com que o campo,
com sua amplitude redusida, se concentre exatamente em torno de ¢ = 0. Com condigoes
iniciais mais realistas haveria algum desvio dessa posigdo que faria o campo ¢ rolar uni-
formemente em todo ¢ espago em diregio ao mfnimo do potencial mais préximo, pondo
fim a inflagio. Comentaremos mais este ponto quando discusirmos os resultados obtidos
com condicoes iniciais aleatérias.

Estudamos também a variagao de Amaa com N. Nossas estimativas indicam que o

valor de Apmqeg cresce em duas ordens de grandesa quando mudamos de N = 102 para

N = 1. Nossos resultados foram:

g /\mas
N=1 N = 10?
1 10-3 104
—3
10-! 10-! 10
3
10-3 10~3 10

1 elhantes aos anteriores.
Com digoes inicials aleatérias 08 resultados foram muito sem
condl

Com o valor o = 1072 o esquems

esquema SV, que 86 pode ser usado com 0 PO
51

motivo tivemos de usar o

AKL é snst4vel. Por este
toncial A¢*.




A semelhanga entre o8 resultades obtidos cop o8 dois tipos de condicdes iniciais o

¢ surpreendente ji que o modo predominante pag condigdes iniciais aleatérias é
eatdrias é o modo

g=To que. é ") modo prexiente também nas condigdes senoidais. Entretanto, o instante
em que se inicia a formag3o de dominios njo ¢ igual. Isso se deve a0 fato de que neste
caso 0 modo predominante na formagio de domfnios & o modo garo e o tempo que ele leva
para destruir o estado metaestivel depende muito do degvio de ¢ da posigio ¢ = 0. Ease
desvio, por sua veg, depende das condigdes iniciais assumidas. Como )4 comentamos, com
as condigoes iniclais sencidais, em que o valor da média espacial de 4 era sero, ele nio
existia e a formagao dos domfnios seguia de perto as nossas estimativas analfticas. Em
alguns casos, o azar na escolha dos valores aleatérios para ¢ fasia com que, apés o campo
ge homogeneizar por todo espago, geu valor fosse bastante distinto de zero, abreviando ou
impossibilitando a inflagio. Nestes casos uma ouira escolha de valores para a condigao
‘nicial era feita até definirmos se havia ou nio inflagio. Um exemplo disso é mostrado
para og valores ¢ = 1 e A = 10~-%. O valor inicial da média espacial de ¢ é ~ /3.
Quando ¢ se torna aproximadamente constante, seu valor é quase que insuficiente para
gerar inflagio e causa uma formagao de domfnios relativamente répida (figura VII). A

diferenga no instante de formagao dos dominios nio foi suficiente para mudar a ordem de

grandeza do maior valor de A para o qual existe inflagio ( o valor da tabela se refere 3

escolha mais favorivel dos valores aleatérios das condigoes inicials )
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Isto nio impede que o termo
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FIGURA VI

t =1.0F+ @93
pot=4,3E- 007
c1nz6.0E- 011
rho=2.8E- 608

4603
51-008

gerando inflagao.

Como ¢ estd distante de O

Repare que a enrgia potencial é 3% p

t =5,2E4003
pot=2., 9E-068
cin=2.5E-811
vho=1,1E-889

bb

ele corre rap!

' .
damente para o mipimo:
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