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Introducao

A teoria das perturbacOes gravitacionais linearizadas, ou seja,
perturbagdes cosmologicas, em um universo que se expande €
um ponto fundamental da cosmologia moderna. Ela é usada
para descrever o crescimento de estruturas no universo ou cal-
cular as flutuacdes da radiacdao de fundo em microondas, entre
outros [1].

A radiacdo césmica de fundo nos dd a melhor evidéncia
[1],[3], se assim podemos dizer, de que o universo era muito
homogéneo e isotrépico em sua infancia, uma vez que as
flutuacdes em temperatura sio da ordem de 10~* Essas
flutuacOes sdo relacionadas com perturbacdes na densidade
que por sua vez sao consequeéncias das instabilidades gravita-
cionais. Isso porque uma por¢do mais densa exerce uma forca
gravitacional mais forte sobre a matéria em sua volta e assim,
com o passar do tempo, a perturbacdo cresce. Num universo
que se expande, esse efeito sera dramaticamente diminuido,
homogeneizando e isotropizando o universo.

Nosso trabalho aqui é estudar a origem quantica das
flutuacOes, mais especificamente, achar a variacdo de se-
gunda ordem da acdo e entender o processo de quantizagdo
da mesma, mostrando que isso leva a criacdo de particulas,
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Figura 1: RCFM. Crédito: WMAP Science Team/NASA.

As equacgoOes basicas

O elemento de linha do “background” é

ds” = gi)(x)daida” = a*(n)(dif* — ~;jda'da

onde 7 é o tempo conforme (coordenada que “retira” os efei-
tos da expansdao do universo das medidas no espago-tempo) e
a métrica € a de Friedmann-Robertson-Walker.

Resolvendo as equagOes de Einstein chegamos a solugoes
para um universo “ideal”.

Para que nosso universo seja mais realistico, vamos inserir
perturbacdes na métrica, uma vez que é a métrica que des-
creve a geometria do universo, que estd intimamente ligada
a gravidade. Assim, podemos relacionar as perturbacoes da
meétrica com as instabilidades gravitacionais citadas acima.
Desse modo,

ds® = ggjy)dx“dxy + 0gdatd” .
Suporemos perturbacgdes escalares [1]:

50 = ( 20 _B|z' )
N =By 2(¥vi — Eyyj)

e assim

ds® = a*(n) [(1+2gb)dn2—23|idxidn— [(1—2¢)7ij+2E,ij]dxidxj} .

Teoria quantica de perturbacoes

Essa teoria envolve a quantizagdo simultanea da métrica e das
flutuagOes da matéria, o que so é possivel num universo em ex-
pansdo. Quantizar os campos de matéria nesse tipo de “back-
ground” leva, em geral, a producdo de particulas e esse pro-
cesso € a base para a formagdo de estruturas num universo
inflacionério.

As equagOes de movimento das perturbagdes de primeira or-
dem sdo dadas pela acdo de segunda ordem. No formalismo
ADM conseguimos obter:
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onde v € um potencial invariante de gauge sujeito ao vinculo

W+ Hop = gooégo Os termos D; sdao termos de derivadas
totais e ndo afetam a equagdo de movimento.
O primeiro passo para a quantizagao do potencial v é escre-

3 . /
ver o momento candnico conjugado a v, m(n, x) = g—f =v(n,x),
e escrever o hamiltoniano:
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A equacdao de movimento para o campo v é obtida variando
a equacdo de 925 com respeito a v, lembrando que na teoria
quantica as variaveis v e m se tornam operadores.

Na representacao de Heisenberg os estados sdo independen-
tes do tempo e a dependéncia temporal vem dos operadores.
Entdo vamos expandir o operador v sobre uma base completa
e ortonormal de solugdes da equacao de evolucao do campo.
Essas solugdes serdo denotadas por v(z,n) ~ v j(x)v’(n) onde
o indice J representa o J-ésimo modo de Fourier da expansao
sobre o conjunto da base e i ; sdo as auto-func¢des do opera-
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dor2 A=30 % com autovalores k% Logo, satistaz Ay ; =
—k J¢J - . .
No caso particular de um universo plano podemos tomar
uma base de ondas planas, de modo que
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Substituindo esse ansatz na equagdo de campo obtemos:
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vp(n) + kpog(n) — —vk(n) = vy(n) + Ejug(n) = 0.
As frequéncias das solucdes dessa equacgdo sdao dependen-
tes do tempo pois m’ = =-. Quando quantizamos as

perturbagdes de um espacgo-tempo curvo, o “background” nos
d4d uma direcdo distinta do tempo mas a no¢do de modos
com frequéncia positiva ndo é um invariante temporal. Desse
modo, ndo é possivel ter uma tnica defini¢do de vacuo.

Entdo, para um tempo 7)), podemos achar uma combinacao
de solucdes da equagado 20, que também é uma solucgdo, que é
de freqiiéncia positiva se impusermos as condi¢des iniciais
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vi(mo) = E72(m), v (no) = 1E2(m).
Desse modo, podemos definir um estado de vacuo [0,,) =
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Um observador em g vera o estado acima definido como va-
zio de particulas, mas porque em um tempo 7; > 1y 0s modos
que sao de frequéncia positiva deixam de sé-lo, um observa-
dor definird o estado |¢;) como vazio de particulas, esse es-
tado satistazendo:

by 1) = 0, VE.

Os operados a, e b, sdo operados de aniquilagdo de

particulas e os operadores aZ e bz sdo operadores de criagdo
de particulas.
Agora, se denotarmos os modos de frequéncia positiva e ne-
ativa em um tempo 7; por v\~ e v\~ respectivamente, entio
& mMpo7; por vy, k P ’
em termos da discussdo acima teremos

”/(:H = @kv;io)++ﬁkv;io)_, v,(:)_ = Ozkv]i +6kvk P +|8]7 =
onde
A = <U]<€O>+, U<1>+> B = <U]<€O>_, v]<€1>_>.

Agora podemos escrever os operadores a’ ea” em termos de

bT e b~ e vice-versa, de modo que o observador em 7; definira

o operador de niimero de particulas N ]% = 13‘,;15,; que, aplicado
no estado vy, darda um ntiimero nao nulo de particulas:

(ol NE o) = |8k

O que acabamos de mostrar foi que o campo escalar causa
a producdao de particulas a partir de um estado inicial de
vacuo. Isso, em um modelo inflacionario de universo, levara a
formacdo de estruturas no universo presente.

Conclusoes

Apesar de o espectro de poténcias calculado para um modelo
inflaciondrio com o potencial V' (¢) = %m2g02 ndo levar a incon-
sisténcias com o que tiramos das observacoes, existem certos
incomodos com tudo isso [2]. Assumimos que 0 campo quan-
tizado v comega em algum tempo inicial ¢; e que o modelo,
aplicado ao cenério inflacionario, é “independente” da esco-
lha do estado de vacuo. Ora, qual é o tempo ¢;? Qual, dos
estados de vacuo possiveis, deve ser escolhido?

Essas perguntas sdo pertinentes quando se percebe que, se a
inflagdo durar apenas um pouco mais que o tempo minimo
necessario para que o mecanismo da inflacdo assegure a
resolucdo do problema do horizonte e forneca um mecanismo
de geracdo causal das anisotropias da RCFM, os correspon-
dentes comprimentos de onda dessas anisotropias serdo me-
nores que a escala de comprimento de Planck (escalas onde a
Mecéanica Quantica e a Relatividade Geral se unem numa Gra-
vidade Quantica) no inicio do periodo inflaciondrio.

E dai? Dai que pode-se perguntar o qudo robustas sdo as pre-
visOes da cosmologia inflaciondria contra o efeito da “fisica”
trans-planckiana. Isso quer dizer: o quao sensivel é o espec-
tro produzido pela inflacdo as mudangas em uma escala tdao
pequena como essa?

Usualmente, para modelar esses possiveis efeitos usa-se uma
relacdo de dispersdao modificada [2], de modo que nossa
equacdo de movimento torna-se
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{ cpp(kym) — a—}vk =0

onde keff(k, n) = a?(n)w? (ﬁ)

Assim, é possivel detectar nas anisotropias da RCFM os
efeitos, nos primordios do universo, de uma era na qual
a Mecanica Quantica e a Relatividade Geral eram igual-
mente importantes, analisando as mudangas no espectro de
poténcias das flutuacdes quanticas causadas por modificagdes
nas relacdes de dispersdo das solucdes da equacdo de movi-
mento.

Essa modelagem pode, em principio, responder aquelas duas
perguntas iniciais, principalmente no que se refere a escolha
do vacuo. Entretanto, deve-se notar que essas relagdes de
dispersdao modificadas sdo absolutamente “ad hoc”, sem uma
base soOlida, ja que ndo temos uma gravitacdo quantica de-
senvolvida. Ou ainda, pode-se ter frequéncias complexas no
inicio do periodo inflaciondrio em escalas relevantes a cosmo-
logia, ou seja, para a formacao de estruturas, o que é inconsis-
tente.
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