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INTRODUGAD
Esta monografia se baseia essencialmente em minhas notas de aula do Cur-

s0 que venho dando no C.B.P.F, desde Setembro de 1972.

Os alunos eram, entao, candidatos ao Mestrado de Fisica Tedrica do
C.B.P.F., que possuiam conhecimento de relatividade geral e uma primeira in-

trodugao a Cosmologia {nivel Adler et al.).

0 objetivo principal do Curso era conceder uma visao global de Cosmolo-
gia Modema com a finalidade de incentivar o interesse por esta disciplina

praticamente inexistente no Brasil até entao.

A matéria ficou dividida em tOpicos mais ou menos independentes uns dos

outros e, praticamente, auto-suficiente,

Em termos quantitativos cada topico ficou reduzido & quse 1/3 de seu
conteudo original em classe. Isso se deve a que estas notas foram preparadas
como um roteiro de aula e nao como uma autentica monografia, Entretanto, e-
las permitirao ao leitor obter um conhecimento de Cosmologia Relativista ba-

sico para uma possTvel investida futura nesta area.

Em suas linhas gerais e também em detalhes especificos que aparecerao
claro ao leitor, esta monografia representa um esbogo de minha visao atual

da Questao Cosmologica.

Como tal, ela possue um carater de arbitrariedade na selegdo de topicos

e em sua extensao.

Cursos adicionais apareceraoc nos anos proximos, onde procurarei comple-

mentar os esbogos aqui apresentados.



CAPTTULO I

ESPAGO E TEMPO

0 principio de covariancia geral costuma ser considerade um dos funda-
mentos da teoria da Gravitagao de A. Einstein. Segundo'Este princhio. a0
tratarmos de leis fisicas deverfamos poder faze-lo sem explicitar qual o
sistema de coordenadas adotade. Como veremos ao longo deste curso, a Cosmo
Togia se ve compelida-{na maier parte dos casos tratados) a adotar uha posi
¢ao diferente ao assomir a priori a existEncia de um sistema de coordenadas

privilegiado: o chamado sigstema comovendo-se com o observador € onde 2s ga

laxias se encontram em repousg.

Para isto, seja I uma hipersuperf?cie do tipo espagco e P um ponto de
L. De P consideremos uma geodésica y ortogonal em P a I, Seja s um parimg
tro afim sobre vy de tal modo que possamos caracterizar um ponto de y pelas
coordenadas (xi. $). Assim qualquer ponto M do espago-tempo estara carac-

terizado 2o serem dados (xi) e 0 parametro s de y € M.

A velocidade de um observador movendo-se ac longo de vy & dado pelo ve-

tor tangente a curva:
dx*
Vo — (1.1)
ds x1.cte

Utilizaremos tal vetor V¥ para separar a estrutura espago-tempo em uma



estrutura produto espago (® tempo. (Isto e, a topologia da variedade M, sera

dada pelo produto R' (X) S*).

Definiremos o tensor de proje¢ac no tri-espago ortogonal a V" como

sendo hW:

h;.iv =g, - ‘Ju' Vv (1.2)

Como V¥ serd normalizado a 1 e & vetor do tipo-tempo, teremos:

Vv, ¢ e (1.3)
E dai
(D) oo )
E tambem
Tr(h ) = ho g“"’ = ha3 (1.5)

Um operador de projecac P satisfaz a propriedade P2 ~ P. Com efeito,

tem-se

. (1.6)



A decomposigao acima nos permite escrever o elemento infinitesimal de

Tinha em M“ comeo ;

2 . o 4.8 o 4.8
ds 908 dx™ dx haB dx™ dx” +
+V Vg dx® dx® (1.7)
jsto &,
995 = i
%i = Poj

(usando V¥ ~ &t).

Daremos a seguir alguns exemplos onde utilizamos-esta projecao para
decompor tensores que Serao empregados mais adiante na analise de modelos

cosmologldos.

EXEMPLO 1: O campo eletromagnetico. Seja F,g © tensor de campo

B
eletromagnetico. Temos

F +F, =0 (1.8)

of Bo

Define-se os vetores eletrico E e magnético H  pelas relagdes

E «F VB (1.92)



L . py B
Ha ? Nasyy oy (1.9b)

Onde usamos o vetor tipo-tempo V¥ como vetor de projegdo, e

nGS].l\)= ‘/:g EGB]J\)

onde €aguv e o tensor totalmente antisimétrico de Levi-Civita; g e o deter-

minante de guv'

De (I.9) podemos facilmente ver que os vetores elé&trico e magnético

s30 ortogonais a VM:

E Ve
| (1.10)
o
Ha V' =0
Entdo, um calculo direto permite escrever
. e . WYy R
Fua® Vg Eg *+ Vg E #Myg"™ Vi H (1.11)

E importante lembrar aqui a relagdo (a ser utilizada)

oBuY s &8 sl L 6B M-
n nvlpa 8 o 61 Gp » 60 61 Gp



EXEMPLO 2: Tenson de Weyl.

Mais adiante teremos oportunidade de explorar com detalhes as proprie
dades do tensor de Weyl e sua importancia em-caracterizar'a'parte puramente

gravitacional do espago-tempo. Define-se o tensor de HWeyl CGBuv :

c R

__ B e e
agwy ° Roswy ~ 7 WeaRav* 9y Rop ~ o Rew * 9 R *

1

‘e R {sw"gs\, * 9y ge;i}

(1.13)

Desta definigao e usando as simetrias do ‘tensor de Riemann;”podemos mostrar

que:

Caguy ® = Cpoguv
e

Coguv

afvy

cuﬁﬁv " cﬁqu

SN TR
Copiv 9= 0 (1.14)

(todos os tragos do tensor de Weyl sao nulos).

Por analogia com o tensor eletromagnético definiremos a parte eletrica
do tensor de Weyl:

o

o8 = Copy " ¥ (1.15)



e a parte magnetica:

1 M A
Hag © 5 T oogn VY (1.16)

£ = Ey g™ w0 17y

e tambem
H* =0 (1.18)

Como no caso anterior,também aqui o conhecimento das partes eletricas e

magneticas do tensor de Weyl permitem escreve-lo:

- o .
Co =8 Vpy EB]B' W asl -

[ 8 1.19)
-2n v el WL g e Yo Kol "s]

aBAC



EXERCICIO: Encontre as componentes eletrica e magnetica para o campo de

Yang-Mills Fﬁv. Quantos invariantes Ii @ possivel obter com estas partes

A
u

sistema segundo os diferentes valores desses invariantes.

(Et, H') ? Construa uma Lagrangiana com I, e analise a dinamica desse

EXEMPLO 3: Tensor momentum-enengda

Ao Tongo do nosso curso teremos oportunidade de considerar diferen-
tes estruturas fisicas como fonte da curvatura do espago. E interessante
estudar entdo um modo Unico de tratar uniformemente estas diferentes fon-

tes, considerando o tensor momentum energia como constituido por um gas. Es-

Crevemos -
Tuﬁ = pV VB -p hds + q(a “B) + HuB (1.20)
onde
o
9 v 0
o
naB V' =0
(1.21)
n=r* =0
o

0 escalar p representa a densidade de energia vista pelo observador que se



movimenta com velocidade V¥. Com efeito, temos
o 8
o= Tog vy (1.22)

e em um sistema onde V! = Gg:

o= T%, como esperariamos.
0 escalar p representa a pressao isotropica e pode ser escrito como

R |
p=-3 Tyuh (1.23)

A parte nao-condutiva da corrente (de calor, etc.) e dada pelo vetor q,

atraves da expressao

B o g
q = Tas V' h A (1.28)

Finalmente, IIw representa a pressao anisotropica.

‘As expressoes acima nos permitem entender as condigoes de desigualda-
de impostas nos teoremas de singularidade. (Ver capitulo VII). Elas se es-

crevem

T v v 0 (1.25a)
Ty v -;- T 3 0 (1.25b)



Com efeito, (1.25a) garante a positividade da energia; (I.25b) garan

. ] -
te causalidade (p £30 isto €, Voom < c).

Podemos estender nosso exercicio acima e caracteri zar o tensor momen-

tum energia de um gas de fotons.

Dada a Lagrangiana £ do campo E1etromagné't1’ co, obtemos seu tensor

TW atraves da relagio
5 J /g d*x =-J g Tu'szgW d"x (I.26)
Um calculo direto nos darS:_'
T R PP e P P | (1.27)
"Note que este TW tem trago nulo. E facil verificar que esta condigao

(T = 0) implica na equagao de estado p = p/3. A decomposigao (1.20) e (I1.11)

permite escrever as diversas partes:

p(EM) == (E + H?)

p(E.") "6- (E + H )
() * na"s“vl Eg H, (Vetor de Poynting) (1.28)

2 2y _
T(em) 3 ho (E® +HE) - E E - H H
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EXEMPLO 4: Gas de neutrnino
Mais adiante veremos com deta1hes'certaS'propriedades do neutrino em
um contexto cosmologico. Nos Yimitaremos aqui a lembrar que a equagao do

neutrino se escreve

YH{x) D, ¥(x) + o ¥(x) = 0 (1.29)
onde
(), YY) =2 ¢V 1 (1.30)
3p(x)
Du P{x) = - Tﬁ(X) v{x) (1.31)
ax“
D, Yg.(x) = o [U,(x)s v,(x)] (1.32)
com
U (x) =0 Q% v, 00} (1.33)

Consideremos o0 caso em que ¢ = 0. A expressao (I.26) permite obter o ten-

sor momentum energia do neutrino:

ST e VY, DR T Y, DY - (D) WY, v - (D Wy, v (1.38)
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A (1.34) acima nao nos possibilita em geral em reduzir o tensor L a
expressac {[.20). A dificuldade reside na forma da derivada covariante Du Y
Recentemente, entretanto, Inomata introduziu uma grande simplificacdo que,
embora de Timitada aplicabilidade, nos permite contornar tal dificuldade.

Inomata utiliza a Teoria Fundamental de Heisenberg que permite escrever

%¢=3meYA¢+EYMY,w¢st (1.35)

com

Ylu 2 Yy Yu - Yh Ys

A equagao (I.35) deve ser considerada como uma restrigao adicional sabre o

campo do neutrino.

Utilizando o vinculo (I1.35) podemos escrever

A A

- Tuv ==L N4 B, T (1.36)
onde definimos

S =V Y, ¥

AW Al (1.37)

Q;Lu s Y qu Ye ¥

Decompondo os tensores de (1.37) em suas partes el€trica e magnetica teremos



onde

12

(1.38)

(1.39)

(1.40)

xav“-o

Estas relacSes acima permitem escrever em analogia com (I.11):

e Cem PO [.41a
sV IH VLo V. ¢ { )

:UV vu pC

" - - W
IWRR N AN L Wi (1.41b)
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Entao teremos finalmente a expressEo do tensor momentum energia do

neutrino em termos das correntes elétrica e magnética:
- -1 2y .1 -
i Tﬁvﬂ Vu Vv( 2 + Q%) Eu Ev + ﬂu QU
on A0 {- -
ey MRV VL e 40 x)

A8

AaB - ;
-11u Va Vv( EJL €g + nl xB) +

po

+ﬂul

AaB e
n, Vp Vu( €y €g * Xg xB)
Ou, usando (I.12) tem-se
-4 - 2 .52y .}
i Tuu Vu Vv(ﬂ 1?) Eu E,
- : 2 . L2
+ nu-ﬂu € Ey t X, X, ¥ huv(e x?) (1.42)

o AaB . -
n(v Vu) Va(le xB El EB)

Usando (I.22), (I.23) e (I.24) podemos obter as expressoes explicitas da

densidade, pressao, etc.:

p=Q?-z? (1.43a)
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p=- ‘3 (€2 -x2) (1.43b)
q, =n, A8 Vu(ﬂx'xs - I, EB) (1.43c)

nﬂv = - Zu Zv + nﬁ Qv - eﬁ €, +

Xy Xy + %—(cz - x%) hﬁv (1.43d)

0 traco do tensor Tﬂv sendo nulo, impoem que:

nz - 22 = xz - Ez (1.44)

E entao, como consequ§ncia a equagao de estado serE pe %- p. Ademais, a con
digio (1.44) em (I.43d) implica qﬁe 0 trago de nuv 2 nulo, como deveria ser.
Uma d1tima observagdo se faz necessario. A expressdo (I.35), que tornou ©
campo do neutrinﬁ um gas de Heisemberg, Sé€ anula se o neutrino tem helicidade
definida (+1 ou -1). Assim, o g3s em questao aqui SO tem significancia se se
trata de uma mistura de neutrino de ambas polarizagoes. A possivel realiza-
- ¢ao de um tal gas em nosso Universo foi objeto de um nosso trabalho recente

(Novello, 1973).
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CAPTTULO 11

MODELOS COSMOLOGICOS TRADICIONAIS

Neste capTtulo estudaremos aiguns exemplos de metricas cdsmologicas

cujo alto grau de simetria permite uma analise bem simples.

Entre todos os possiveis tipos de modelos cosmologicos o proposto
por Friedmann (1919) merece destaque especial, devido a sua boa adaptagao

ao nosso Universo observavel.

Recentes observagoes experimentais parecem demonstrar queé o nosso

Universo se encontra em uma fase com as caracteristicas seguintes:

i) Expansao- © raio do Universo parece aumentar com o tempo.

ii) Homogéneo - ndo existe posigao privilegiada no espago.

ii1) lsotaopia - ndo existe diregdo privilegiada no espago.

Como veremos a seguir, o modélo de Friedmann possue estas trés pro-

priedades. Estudaremos também um exemplo especial de uma solugao cosmologi

ca estacionaria, a saber o modélo de Einstein.

Comecemos por este ultimo.
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MODELO DE EINSTEIN (estatico)

Em seu artigo Sobre o Problema Cosmofogico Einstein considera as ra-
zoes que o induziram a alterar suas equagbes primeiras da gravitagdo com a
introdugao de um termo cosmolégico. XK €poca de sua introdugao este termo
era estranho a propria Cosmologia (e, em verdade, a razaoc de sua presenca
nas equagoes se prendia a ideologia de Einstein ao tratar questdes cosmicas).
E Einstein quem mais tarde (The meaning of relativity, 1948) afirma: ..."Se
se houvesse conhecido a expansio de Hubble (do Universo) a €poca da criagao
da Teoria Geral da Relatividade nunca se teria introduzido o termo cosmo16
gico". Entretanto, recentemente Sakharov sugeriu a hipotese de associar
termos corretivos (nao-lineares na curvatura) na Lagrangiana do campo gravi
tacional devido & flutuagao da métrica de origem classica e/ou quantica.
Dentro desse esquema a constante cosmologica de Einstein apareceria como u-
ma renormalizacao devido ao termo constante da expansao perturbativa. Assim
a idéia de Einstein de corrigir suas equagOes primeiras da gravitagdo com

a introdugao do termo cosmologico parece nao ser desprovida de interesse.
As equagoes de Einstein (para a Cosmologia) se escrevem

av_1 Voae V.. v
R, > R & +AS kT, (11.1)

A materia (Tu“) e descrita por um fluido incoerente de densidade p e velocida

de VM,

Tu\’ “o v, v (11.2)

onde



17

Em coordenadas (t, r, &, y) a métrica de Einstein se escreve:

dr?
ds? = dt? - — - #* (do* + sen?o d¥*)

onde R & uma constante (positiva),

Pondo r« R escrevemos

sen X?

ds? = dt? - R? (dy? + sen? x(do® + sen® © de® )) (11.3")

onde as variliveis x, © , ¢ tem o dominio

Oexem D€ o€ 0§ ¢g2n

A densidade p & uma constante e vale 2 relagao

]
1
I—k e II-‘
A=zkop = (11.4)

0 volume do tri-espago se calcula:
Ve j /5 d%x = (2t R® = constante (11.5)

Assim, o Universo de Einstein & estatico (ele admite um vetor de
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Killing E do tipo-tempo, que € ortogonal a uma hipersuperficie do tipo-espa-
¢o).

Tal propriedade & incompatTvel com a expans3o real de nosso Universo.
Entretanto, este modelo tem interésse (devido 3s suas simetrias) como o limite

de certos modelos evolucionarios (ver adiante).

MODELO DE FRIEDMANN
Ja em 1919 Fr1g§m§nn idealizara um Universo em expansao cujas proprie-
dades métricas sao dadas por solugao das equagoes de Einstein (sem o termo

cosmologico).

A metrica de Friedmann se escreve:

dr?
ds? = dt? - a®(t) £ — + rZ(de? + sen® @ d¥?) (11.6)

1- er?

onde ¢ = 0, +1, -1 (modelo eudlideano, fechado e aberto) € a curvatura do tri-

espago.

Costuma-se escrever a metrica acima também sob a forma

ds? = dt? - a%(t) {dy? +0*( x){de? + sen?® d¥?)} (11.6')
onde
SEN X, g s +]
a{x) X . e=10

| th [ . E‘-1
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A matéria & a de um fluido de densidade p e pressio p (originalmente Fried-

mann estudou o0 caso p = 0).
(11.7)

Tuv e p Vu Vv -p huv

As linhas de Universo da matéria (galaxias, etc.) s3o assim

0
comy =26
TR
geodesicas de coordenadas espaciais constante.

As equagoes de Einstein para a metrica (I1.6) com p = 0 reduzem-se a

(ver anexo 20 capitulo II)
2 .
-E ¥ 8. (11.8a)
a2 a2 a
e , az |
—_—t m— e .
v (1T.8b)
onde a = =2, py € a densidade de matéria.
dt .
Da expressao da conservagao covariante de Tuv' isto e,
TW“U =0 (11.9)
teremos a integral primeira das equagGes (I11.8), isto &,
(11.10)

oy g’ ~ constante
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Com efeito,

TO\J

v =0

oV 0 <EV Vo oL0E
T Iv+ rev TY + rev T 0

ou usando as expressoes dos simbolos de Christoffel

0 , k _a .k
I't:’o 03 roi a Gi
0 »
I'1-.i =3 a

teremos

6M+3-E-QM=0
e daf (I1.10).

EXERCICIO: Mostre que Se a pressdo e nao-nula p e a equagaoc de estado se

escreve p = %— pY’ entdo a integral primeira se escrevera pY a" ~, constante.
[

EXERCICTO: Utilizando as equagdes (I1.8) com p = 0 e as equagOes analogas

com p = p/3 {& suficiente introduzir -p no lado direito de (II.8a)) encontre

as formas de a(k) para os tres valores da constante .

Solugao:

Caso I: p = 0. Sob forma paramétrica temos:



a(n) =

t{n) =

n2
{2

21

1 =-cos M

n -~ senn

.,
on|—
=.

w

shn=-n

para ¢ « +1, 0, ~1 respectivamente.

Caso II: P = p/3

a(n) =

tin) =

<n
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DESVIO PARA 0 VERMELHO NA METRICA DE FRIEDMANN

Consideremos uma galaxia situada em (r,, &, ) que emite um sinal lumi-
noso no instante t,. 0 tempo de observacao na galaxia situada em (0, ©, )
sera to > tz' A geodesica seguida pelos fotons e nula, ds = 0, o que nos

permite escrever

.
dr = /1 - er? dt (11.11)
a(t) :
ou
L. Yo g .
J . I —_ (11.12)
0 ’\h-er‘2 t, a(t)

Para um sinal luminoso emitido em t£ + Atz teremos um tempo de observagao

to + Ato onde
to + Ato

J" dr [ dt
oV 1-er? t, + At ke

Para pequenos valores de tempo Aty at, teremos

At a{t,)

at, a(t

(11.33)
B
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Se At, representa o periodo da radiagdo emitida, at, representara o periodo

da radiagao observada.

Definindo-se o desvio pelo parametro Z:

A+ A
1+2Z« (11.14)
Y
teremos
a(t,)
147 a2 (11.15)
a(t,)

0 desvio para o vermelho observado por Hubble corresponde a valores de Z posi-
tivos, isto &, a(to) > a(tﬂ) - e & nesse sentido que podemos falar atualmente

numa expansac do Universo.

Um detalhe interessante 3 ressaltar aqui, se prende a atitude tradicio-
nal nas questoes cosmologicas. De posse do modélo de Friedmann os cosmolo-
gos da decada de vinte estavam aptos a poder emitir previsoes sobre o des-
vio cosmologicos das raias espectrais. Esse fato, se houvesse ocorrido, te-
ria avangado de quarenta anos o status cientifico da cosmologia. Infelizmen
te (ou ndo) isso nao ocorreu e a validade dos modelos evolucionarios para
descrever o Universo teve que aguardar muitos e muitos anos antes que atingii

se sua situacao moderna.

Com o volume V dado por {II.5) obtemos

2 0
V= al (t) m T 4 do dy (11.16)
1- er?
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0 que mostra que 0 volume de uma regiao do espaco aumenta com o passar do

tempo.

UNTVERSO FOTONICO
Em meados de 1965, Penzias e Wilson, fizeram, acidentaimente, a descobqg
ta cosmologica mais importante desde a lei de Hubble (1929) - e certamente um

dos fatores principais a recente renovacao de interesse pela Cosmologia.

Eles mostraram que no Universo existe uma radiagao de back ground de mi-
cro-ondas altamente isotropica. Sua isotropia resulta ser maior que 0.1%
em aberturas angulares maiores que 1'. 0 espectro de tal radiagao parece
ser o de um cOrpo - negro tendo uma temperatura de 2.7°K. Longair (Cargése,
1971) ressaltou o fato de que o grande grau de isotropia em aberturas angula-
res pequenas torna altamente improvavel que tal radiagao possa provir de efei
tos aditivos de emissoes de fontes discretas. Assim, no 69 Congresso de As-
trofisica Relativista (Nova York, dezembro 1972) o relator da secao segunda
considerouy como uma quase-evidencia a associag2o desta radiagao fotonica a
remanescentes de uma explosac inicial. 0s modélos do tipo Friedmann torna-
ram-se entao Muito proximos da real descricao da histdria de nosso Universo.
Com efeito, considerando a metrica (I1.6) para um tensor de um gis de fotons,
encontramos que o, ‘' A, constante. 0 que nos leva a divergéncia da densi-
dade pY quando o tempo global t tende para zero. Teremos oportunidade mais

tarde de voltar a considerar tais regices singulares do Universo.
A relagao termodinamica do corpo negro se escreve

o =d T (11.17)
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onde

d~ 0.8 x 107*%(CGS) .

De (II.17) e usando a lei de conservagao (II.9) que permite escrever
Py 2"~ C%, teremos

a-T ~ constante (11.18)

re]acionﬁndo a temperatura do gas de fotons T, preenchendo o Universo, com
o seu raio de expansao a(t). O valor atual desta temperatura T ~ 2.7°K da-
ra para a densidade oy © valor pY-uIO'S“ g/cm?.  Comparando este valor
com o da materia (py aProximadamente 107 °° g/cm’), vemos que uma era fotd-
nica poae ter ocorrido, mas que certamente ela nao & atualmente a principal

rpsponsavel pela curvatura do Espago-Tempo.

OBSERVACAO: Um Universo que obedecesse perfeitamente o modelo de Friedmann,
com gas de “fotons, induziria a existencia de um periodo extremamente quente

(a+0, T>w), Varios argumentos tem aparecido recentemente tentando mos-

trar 2 incompatibilidade de tal situacao com leis fisicas conhecidas - e pro-
pondo alternativas ‘para tais regices singulares. Um exemplo notavel estd as
-sociado 2 teoria da matéria hadrOnica de Hagedorn, na qual uma temperatura mi
" xima (1imite) aparece. No modélo de Hagedorn a interagao gravitacional, que
assume um papel dominador na questao cosmologica, deveria dividir com a inte-
ragdo hadronica este papel, alterando profundamente nossas ideias sobre a re

giao singular.

A questao do comportamento do Universo nos seus primordios e fascinante

e envolve atualmente um grande numero de cosmologos. Sua natureza quase-fi-
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losofica provoca um sentimento de profunda emogao. A dificuldade em limitar
nossa emogao e afastar nossos preconceitos filosoficos tem sido um empecilho

@ renovagac de nossa visao cosmica. Acreditamos entretanto que a experien-
cia acumulada durante estes Ultimos anos, tenha possibilitado uma analise tEg
fica da questdo cosmologica sem que, com isto, se tenha perdido aquele senti-
mento quase-mistico que impelia a sonhos grandiosos espiritos como o de Albert

Einstein.

0 MODELO DE DE SITTER
Um caso particular importante das solugoes de Friedmann consiste naquela
solugao onde o volume V dado (I1.16) & tal que a razdo entre a variacio Ve V

e uma constante,

~ constante .

<|e

Tal Universo apresentaria assim as propriedades de homogeneidade e isotropia
dos modelos de Friedmann e adicionalmente teria homogeneidade no tempo. Isto
e, qualquer observador localizado em qualquer ponto no espago-tempo veria o

Universo com as mesmas propriedades.

Escreveremos as metricas de de Sitter (3 modélos):

1
ds? s dt? - " cosh?® Ht {dy? + sen? y(de*+ sen2o de?)} (11.18)

con
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ds2 = dt? - 2"t [dx? + dy? + d2?) (11.19)
ds? = dt? - -‘-;- sh? Ht {dy?+sh2y(d0? + senZo d¥?)}  (11.20)
H

onde H? = %-(A e a constante cosmologica). As meétricas (II.18, 19, 20) sao

solucoes das equagoes de Einstein com termo cosmologico (II.1).

EXERCICIO: Calcule as 3-curvaturas das metricas acima.

>

A metrica (I1.20) aparece tambem nos trabalhos de Gold, Bondi, Hoyle
etc., dentro de um contexto diferente. Segundo esses autores, a questac cos-
mo{Ggica "deveria ser adicionada de um novo principio dito Principio Cosmold-
gico-Perfeito - que requeriria que o Universo observado por distintos obser-
vadores separados espebia] e temporalmente, possuisse as mesmas caracteristi-
cas. E Ho&?e quem afirma: 1§ the Laws of physics are also determined by the
state of the Universe, then constancy of these Laws implies an unchanging,
i.e., a steady-state Universe.

A ausencia de singularidades de tal métrica resultando na incompatibili-
Adade com a recente observacao das micro ondas de 2.7°K, no entanto, diminuiu
o interesse por esse modélo. Ademais, a independencia das leis fisicas com
a expansao do Universo & uma hipotese de trabalho que esta a merecer revisao

(ver Novello-Rotelli, 1971, Dirac, 1939).
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ANEXO A0 CAPTTULO II

CURVATURAS DA METRICA DE FRIEDMANN

Neste anexo calcularemos, a titulo de exercicio, as curvaturas do espago
de Friedmann usando o metodo das formas diferenciais. O leitor ndo acostuma-
do com tal metodo deve consultar algum dos varios livros recentes sobre o as-

sunto.,

Escreveremos a metrica sob a forma

ds? = dt? - a?(t) do? (A1)
com

do?= dx? +02(x)(d6? + sen?0 d¢?) {A-2)

Este 3-espago tem curvatura constante igual a 0, +1, -1 conforme a fun-
¢d0 o(x) valha, respectivamente, x, sen x ou shy . As 1-formas eA(x) sao de
finidas por

eA(x) = eAa (x)dx®
e a metrica

ds* = (6°)% - (8")% - (6%)% (o%)?

NOTE: Neste anexo usaremos a seguinte convengao de simbolos: Letras
de tipo A, B, C, ... representardo simbolos de tetrada; Letras a, B, Ys
representarao simbolos de coordenadas. Assim, o dominio das primeiras é de

1, 2, 3, 4 e 0 das segundas de 0, 1, 2, 3.
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Temos

0

@ = dt

o' = a(t)dy
(A.4)
0% = a(t) o(x)do

0 = a(t) o{x)sene d¥

Aplicando a operagao de derivagao externa teremos
de’= 0
del:-:- ®ae

. o" (A'S)
de?= 2 6% p 02 + — @t A 02
a ag

cotg ©
% A of

» '
dod= 2 g% A 0%+ 9-6-91 A G+
a a ac

onde A € © produto de Grassmann, ponto significa derivada em relagao a"t)1i-'

nha significa derivada em relagao a coordenada x. Da relagao

dof = - A g n 6P (A.6)

e da simples inspecao de (A.5) tem-se



2ot ey’
a 1
5 2 0
a{':} =W,
-:-GJ’ » o0
Ul
...-..@2 I—m1
ag
[§

1
0t vu
a0

Derivando novamente, teremos

dw'

dw?

dw?®

0

0

dw?
1

dw3

dws
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2 0° pe!
- .
B0 po? + 8 L g1 pe?
a a ag
L1} » '
2P pet+d Lo per 42
a a ac a
o,Il
— 0 AQ?
alg
o" o
— 0! A0 4+ cotge o* Aed
aZo a%o
1
— 0% Af?

+  cotge

0% Aed
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E finalmente, as curvaturas QAB dadas por
LY

A A A ¢

valem
o} ;0 }
Q=0 Ae
% =2 g% ) o2
a

q°. = 2 g% pot

. U"
1 a
Q7 = [('a')z';;;:l 8 Ao
2 o ledya +a'2y| 02 re?
oz [(a) - (j+a ):|e S

A curvatura projetada sera

A A ¢ D
@ p=R BCD @ A8

E entao

(A.9)

(A.10)
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282

313

2
R 3zs

Contraindo, obteremos

i oo

o

v w|w:

s
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E contraindo teremos © esca]ar'de curvatura

s 4 o' -2 1 o'
Rs «§ Tt —_— = 2] b | = - p?
at o a2 \ ot o

A curvatura do 3-espago @ dada por

s 1] 2
(Rwa 2;+ = (1+a) (A.13)

Escrevendo a curvatura (A.12) em termos de 3-curvatura (A.13}) tem-se

R - s{ + -’f-;} (A.14)
a

onde definimos € pela relagao
e = % (*)r (A.15)

+

e
ﬂ" Ill»-

0 tensor de Ricci se escreverd

B — .z
Goq_ " (3¢ + €)
- vy ] a"
6, =-28-%-— (2 —+3¢]
2z al o (A.16)

PR DU S
Gzz 2a dz az
G. =G
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Com T’u‘B de um fluido de densidade p e pressao p teremos

0 0 0
1Ay - 0 - 0 0 (A.17)
0 0 -p 0
0 0 0 -p

(A.18)



CAPTTULO TII

CONGRUENCIA DE CURVAS EM M,

Este capitulo pretende dar uma breve introdugao ao estudo de geodasicas
em uma variedade diferenciavel M4.,Nosso objetivo € simplesmente  introdu-
7ir o leitor a certas técnicas modernas relacionadas ao estudo de curvas em
M,. Nosso metodo sera extremamente simplificado. Nos adotaremos sempre um
dado sistema de coordenadas e nossas formulas serao referidas sempre a esseé
sistema (deixado arbitririp). Modernamente metodos mais sofisticados tem
sido utilizados, por exemplo aqueles que conduzem 3 analise dos teoremas de

singularidade (ver Métodos de Geometria Diferencial Local e Global em Relati

vidade Geral - Penrose, 1372).

Uma curva definida em M, & uma aplicagao de um conjunto aberto do R! em

M,. Notaremos pela expressao y : S € 0 © R*> y(s ).

Uma curva geodésica afim & aquela segundo a qual o vetor tangente Ve

dx"l s
[ 3

3
vencio da derivagdo covariante adotada e

u
& paralelamente transportade, isto €, {Eé— = V““A VA = 0. (A con-
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Chamaremos uma congruEncia de curvas T uma familia de curvas y(s) definidas
em DNR®, DCM, de tal modo que por cada ponto de D passe uma e somen

te uma curva. Escreveremos:

seR' +» y(s)erl

Seja dois pontos de 2 curvas vizinhas P e Q:

P(s°, zi)

Q(s°, 2' + 62")
Chamaremos n® o vetor que conecta P e Q de componentes (0, Gzi). Como em
(1.2) chamaremos h o o tensor de projecao

h -V v

- gaB o B

onde V, € o vetor tangente a congruencia. Temos

pv® . |
Projetando n® por h®*® chamaremos
"GJ. - ho8 ng (111.2)

A velocidade relativa s® de P com relacao a Q & dada por

% o h®  — (ni) (I111.3)
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Mostremos que S* & obtida a partir de nfl por uma transformagao linear. Te-

mos

5o haB(nJB_)IIA v

s, = hyg(h®, My, VP

Sy = hy Ty vA
onde usamos

hogin V' =0

hoa hBu =ho
Lembrando que

na VT Y = 0 (111.4)
teremos

Sa = ol nk vuﬂl
ou

sy = bt Wy {0 = W vy o}y

s, = h*hgY Vi nBl (111.5)
Assim,

s, = Lyg nBJ_ (111.6)

NOTE: E possivel usar o tensor Las para escrever a derivada covariante vaHB
em uma parte paralela e outra ortogonala 3-superficie ortogonal a V®. Com
efeito,

-V v

Vage = Lo ™ Vo Vg (111.7)
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E facil mostrar que

o
R (111.8)

Ia B-
hQIB V-V =0
Para compreender melhor o significado de LaB separemo-lo em suas partes sime-
trica e anti-simétrica.

L (I11.9)

a8 * gt g
onde

- (111.10)

Temos, de (I11.8):

B
QGB V' =0
B .

Ao tensor eaB da-se o nome de tensor de expansao {ver adiante) e a W O de

tensor de rotagao. Separando @aﬂ em uma parte de trago nulo (chamada shear)

(111.11)

onde

Tem-se {mostre | )

- VO 111,
0=V, (111.12a)
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b\ £ 1
CAL A hv) Vl“E 3-0 huv (111.12b)

- E

1 A

vMlt-:

NOTE: que as 3 quantidades acima definidas 0,0, &, $a0 de natureza pura-
mente cinematica. Mais adiante, elas se tornarao objetos dinamicos, atra-

ves das equagoes de Einstein.

QUANTIDADES CINEMATICAS NOS MODELOS COSMOLTGICOS

a) Modelo de Eimstein - As galaxias se movem segundo geodesicas com

expansao nula (@ = 0), shear nulo (02 = 0) e rotagao nula (w? = 0).

b) Modeto de Friedmann - Nao tem shear, nem rotacao. Mas tem expan-
" ¢30 nao-nula. Calculemos qual & o seu valor em fungao do raio do Univer-
so. Temos
0
Vu Gu

Da expressao {I111.12a)

= T
© P0u

onde

U - 1 2 8
Tou Ty * Toa * Tos

Entao, um calculo direto dara

-

0=3% (111.13)
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Lembrando a expressao (11.16) para o volume do Universo temos:

(131.14)

o
| |
= [uza

A expressao acima mostra claramente a origem do termo fator de expansac para

e.

A EQUACAO DE RAYCHAUDHURT

A partir das definigoes acima da expansao {©), shear (qu) e rotagao

(muv) e das relagoes de Einstein para a metrica 9y e possivel calcular as

equagoes de evolugdo 8, &uve éuv {onde o ponto significa a derivada dire-

cional ao longe da curva de vetor tangente V“). Neste nosso primeiro curso

nao entraremos nos detalhes destas equagoes, exceto para o fator de expansao,

que obteremos a seguir. Temos

_ £
Yoy ™ Yol = Raew ¥ (111.15)

Contraindo com ¢®™ e multiplicando por V'

o v o v £ VW
(v Hu)"v V- (v"U"G ) V= Rev L

ou

. - - ) - o B
© (va)"a * Vﬁ§ v o RuB vy

Usando a relagao (veja (I1II.7))
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l . L]

av
2 .
Vallo Wil 2 a0z - g2 4 %;,- (V2 (111.16)
E da¥
» . . 2
8 - (Vo + 2aPu?) + 3 0% - (i, V%) = R VP, (111.17)
A normalizagao
af

Va vB g =
permite escrever

o Y. .

V Vg =7 (V" V) = 0

isto e

IR
Vv, V%0
Finalmente, (I1I1.17) dara a equacao de Raychandhuri
N~ (V 2 _ 2y 4 O, MoV (Im-18)
0 (v“)ua + 2(0? ~ u?) + 3 Ry VH V

Esta equagdo e extremamente importante e como veremos a seguir, ela contem
0 germe dos teoremas da singularidade. Consideremos o caso especial de uma
congruéncia de geodésicas irrotacional (w? = 0). Neste caso a equagao

(II1.18) se transforma em
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. 2 41002 TR
0 + 20" + g-e Ruv vy (111.19)
As equagoes de Einstein permitem escrever
TRV, TIRIT VI ¢
Ruv vy k Tw‘,v V' + 7T (I111.20)

A condigao de positividade da energia (1.25a) e {I.25b) darao origem a

desigualdade

R, W Vo (111.21)
E daf,

6+ 502s0 (111.22)

Para compreender o alcance de (111.22) considere o caso em que numa dada

hipersuperficie inicial tenhamos e(°) < 0. Integrando (III.22) obtem-se

P s 111.23
% e

Concluimos daT que a congruencia passara por uma regiao singular ('GLNO)
apos transcorrido um tempo finito (dado por % ~ 3|e(°)1). Este simples ar-
gumento mostra como os modélos cosmologicos possuem uma singularidade inevi-

tavel, dentro da teoria de Einstein tradicional.

A singularidade (t}-AJO) pode ser identificado, nos modelos evoluciona-
. P " |
rios, como a regiao de divergencia da densidade da materia (p + «). Deixa-

mos ao leitor a verificacao deste argumento.
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EXERCICIO: Utilizando a decomposigdo (1.20) e as relagbes do capitule I1I
mostre que a conservagao covariante do tensor momentum energia implica nas

seguintes equagoes:

: oM B v .
p+{p+pP)e +q Vu + ql|u I Oy 0

Ao # 0¥y = (py, = A 430 q + (0 +u )’ + T Y TV o V=0

AV

(NOTE: Projetar a expressao da derivada covariante de T B paralelamente

e ortogonalmente ao vetor V* ),



CAPITULO 1v

HOMOGENEIDADE DO ESPAGO

Os modelos cosmoldgicos estudados no capTtulo II possuem homogeneidade
espacial, isto &, quaisquer dois pontos de uma mesma hipersuperficie orto-
gonal a uma congruencia tempora) possuem as mesmas propriedades fisicas.
Neste capitulo procuraremos rigorizar tal definigao.

Chama-se uma-isometria{ou movimento) a toda transformacao de coordena-
das x% + 5 = f*(x) tal que para quaisquer dois pontos P, Q de coordena-

das Xps X s 2 distancia d(P, Q) & deixada inalterada. Isto &,

d(xp. xQ) = d(xp. xQ)
Para transformagtes infinitesimais

I + 1) (1v.1)

onde eA(A =1, 2, ... n) sdo os parametros da transformagao,

A condigao necessaria e suficiente para que (IV-1) seja uma isometria

€ que 0s vetores Eﬁ sejam de Killing, isto &,
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Caae * Eagia = O (v.2)

-’
0 vetor L, deve ser entendido como um operador e neste sentido podemos de-

senvolve-1o0 na base normal —— :

ax®
]
£ et — (1V.3)
ax®
> -
Multiplicando EA por EB tem-se:
AT R,
APB TR B g8 A gl 5@
e entao, para o comutador de Lie
B P 3"‘;% 35% 3
Eps Ep| =[ER =——-E8 — | — (1v.4)
[A. B:| Agd B o | o
Pondo o a
of ot
B u A D ,a
Eu — -k —_—= E (IV.S)
Aaxd 7B g ABTD
teremos
+ -+ D >
EA’ EB = CAB ED (IV-S)

0s coeficientes CRB sao as constantes de estrutura da algebra de Lie gera-

-.’.
da pelos vetores de Killing Ep-

Uma grande simplificagao formal ocorre gquando, por exemplo, no 3-espago

existe um grupo de isometrias a trés (3) parametros. Neste caso nos pode-
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mos associar 0s vetores Ei a0s vetores de base ;%_ Mostraremos a sequir
Que, com tal identificagao, as constantes de estrutura de (IV.6) serao os
coeficientes de Ricci do 3-espaco. Recordemos que os coeficientes de Ricci,
ch' sdo os coeficientes das ¢-forma definidas em (A.6) na base das T-formas

GA.

Escreveremos

A A C
Wp =Yg © (1v.7)

0 significado desses coeficientes e facilmente apreendido se notamos que
em um sistema de base normal, isto e, e: . 6:. ch se torna os simbolos de
Christoffel. (Se o leitor ndo estd familiarizado com isto, € interessante

demonstrar este resultado como um exercicio).

- - 3
Assim, seja 31 = Ei (i=1,2,3), onde 3i sao 3 vetores base de S( ),

sao 3 vetores de Killing.

bALA ¢
—da

Derivando covariantemente 31 tem-se

i i j .k _
Multiplicando por e;:
A b ¢ _x _ b
®agin ®m “Yabc & ©5 ©p = Yabm g (1v.

Entao, podemos escrever

A A b
®asiix m ~ Sman €2 = (Vapm = Ympa) ©g
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ou, usando a identificagdo &, = Ei

A

A - b
Sagir *m " Emair 52 = (Yabm = Ymbal¥s (1v.9)
E finalmente, usando (IV.5,6):
1 - y=C
7 Yabc ~ Yacb bca (Iv.10)

Isto e, as constantes de estrutura estao relacionadas aos coeficientes de
; . _ 1
Ricci por (IV.10). Mostremos que o conhecimento de wabc = 2'(Yabc - Yacb)

e suficiente para determinar Yabe

Com efeito,

2 ¥abe = Yabe ™ Yacb

2 kbbca = cha = Ybac (Iv.11)
2 V¥eab = Yeab ~ Yeba
E entao,
Yabe = Vabe * ¥bea ~ Veab (I¥.12)
Finalmente, usando (A.6), (IV.7) e (IV.10) podemos escrever
a__.a ¢, b _1,a _ a b (<
do” = Ybe " AD = ?'(Y be = Y cb)e A®
(1v.13)

de® = 7, P aet.
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Expressao (IV.13)} caracteriza espagos 3-dimensional homogeneos; as constan-
tes de estrutura do grupo de isometrias sendo dado pelos coeficientes de
Ricci. O matematico italiano Bianchi foi o primeiro a classificar os dife-
rentes tipos de homogeneidade através das constantes de estrutura. Aba{xo

segue a original tabela de Bianchi.

Tipo
de Constantes de Estrutura
Bianchi
I cabc =0, Ya,b, ¢
Il Cas ==-0C, =1
I11 C3s=-Co=1
Iv Cia = Cgl = C%s - C%z o c%s = = C%z =1
v Cia=-C=¢ = €32 =1
VI C}a z - C;: =13 C§2 = - Cga =-h (h4£0,1)
VII Cye = - s = cfa =T cil =1
C:s i ng = h (h% < 4)
VIII Coo =€ =€), =-C) =€ w2 =1
a
Ix cbc * Eabe
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Dentre esses tipos, os modelos I, V e IX tem merecido estudo especial pois
eles contém como exemplos as métricas de Friedmann com segoes espaciais eu-
clideana, aberta e fechada, respectivamente. A generalizagao ocorre no apa
recimento de possTveis eixos de anisotropia caracterizando desvios espectrais
dependentes da diregdo. Teremos oportunidade em capTtulo seguinte de estu-
dar com detalhes uma métrica tipo de Bianchi-I, descoberta por Kasner ha qua
se cinquenta anos. Antes de encerrar tal capitulo deveriamos acrescentar
que existem pouquissimas so]u¢6es das equagoes de Einstein possuindo inhomo-
geneidades em larga escala. Em escala pequena {ordem de aglomerado de gala-
xias, ou galaxias, ou até mesmo de estrélas) as inhomogeneidades podem ser

tratadas pela técnica de perturbagao.

Com efeito, varios autores tentaram mostrar que perturbagOes ocorridas
nas solugoes homogeneas (tipo Friedmann) poderiam ser capazes de favorece-
rem certos raios de inhomogeneidade, gracas eventualmente a fenomenos fisi-
cos responsaveis pela atenuagao de determinados comprimentos de onda da
perturbagao e fortalecimento de outros. N3o & nosso proposito discutir a
questac da formagao de galaxias neste nosso curso. Alertamos somente o
leitor que a tecnica essencial de perturbagdc necessaria para tal estudo

esta sumarizada no anexo-B.



ANEXO DO CAPTTULO IV

TEORIA DAS PERTURBAGDES
Seja auv uma solugao das equagdes de Einstein, Uma pequena perturbagio
dessa solugdo se escreve

.
9w Gy teh (8.1)

onde, suporemos £2 << ¢, Para o tensor covariante, teremos

¢y §V - e (B.2)

R

onde
WY g g8 w8 (B.3)

Os simbolos de Christoffel sio dados por

o 1 ou -
D8 79 g * 10 - iy (B.4)

E entao

h,, 1o (B.5)

o
* e - May

e a
8Iyg = 7 s

onde a derivada covariante & tomada em relacdo a métrica nao-perturbada. Um
calculo direto permite escrever o tensor perturbado de Riemann e daT a per-
turbacao

SR =§ {h®

a2
BAS s 1 spemn”

- h h®

o _ - hO o
B8 LT Al P aits® hal o pis) (8.6)

Contraindo,
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o o - Jlo h

‘SRuﬁ% th ulvhe ¥ h Vil Py e = Tulv (B.7)
onde
ho=h v .
Finalmente, uma nova contragao dara
Ry e (hH - hl ) (8.8)

OBSERVAGAD: -

A aproximagao (B.1) admite a existencia do limite da metrica quando e+0;
Timite este dado pelo background ELv . Esse esquema tradicional, em verda-
de, € por demais simplista e podemos questionar sua validade em casos gerais.
Toda a questao consiste na ideia de limite. Esta nogdo requer um critério o-

peracional de vizinhanca.

Para podermos utiliza-lo deveriamos considerar um conjunto W (abstrato)
constituido de colegbes de metricas e introduzir em W uma metrica. Assim a
nocao de distancia entre duas métricas poder-se-ia estabelecer de modo correto
e ent3o poderiamos aplica-lo em alguns casos. Aparentemente, isto pode pare-
cer um exagero formal - mas vamos mostrar por um exemplo simples (dado por
Geroch) como a nogao usual de limite de uma métrica pode levar a conclusdes

contraditorias.

Consideremos a métrica de Schwarzschild

2 dr?
ds2 = |1 - = dt? - ——— - r2 ( do? + sen2o d¢?) (B.9)
A'r

1 - £

A
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onde A & 0 parametro em questio. 0 limite X - 0, ndo existe, nesta forma.
Vamos agora modificar a forma de metrica (B.9) por uma transformagao de
coordenadas
r+7rs=ir |
t+Tan™" g (B.10)
9+0 = A e

Entao teremos (B.9) se transformando em

—
2 1 dr - I
ds? = 221 - ? d-t-z - ~—z e —— Fz de? - = sen? (l-e-)d‘pz (B-‘I])
A3 A .2 |
(5%

Tomando agora o limite A = 0, teremos

as?=-2dp+fdp o g2 L 92dy? (B.12)

1
35

que @ uma solucao nio-trivia)l (sto &, ndo plana) das equaces de Einstein des

coberta por Kasner.

Facamos agora a transformagao
X=r+2 -
. {B.13)

na métrica (B.9).

Um catculo direto (faga.) mostra que o limite x » 0 agora, dara origem

a métrica plana !. Assim, o Timite ndo fica univocamente determinads. Ele
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depende do sistema de coordenadas. Desse modo, o preblema do Timite de
uma métrica so estara bem determinado quando se estabelecer um bom critério
operacional de vizinhanga e consequente criagao de uma topologia coerente

com resultados fisicos observaveis.

PERTURBACOES NA METRICA DE FRIEDMANN
Consideremos a metrica {II.6). O tensor momentum energia sendo dado por

um gas de densidade p e pressao p se escreve
v v _ v
Tu (p + p) Vu v p Gu
Perturbacao da métrica pode ser causa (efeito) de perturbagao de T: :

v, v Vo, yH _ v
GTu (Spt Gp)vu VY o+ (p+p)(Vu V' + V Gvu).. ép Gp (3.14)

A equagao de estado

pev-1)p (B.15)
com

1gvg 4/3
permite escrever

5p = (v-1)8p (B.16)

A relagao
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v, v, ¢V e

dara

(avu)v“ + vuav“ = 0 (B.17)

Finalmente, (B.14) assume a forma

v_ v v Ny Lol v
8T “=vdp Vu Vo+ (p + p)(vu VY + svu V) « (v-1)6p Gu {B.18)

De posse de (B.7) e (B.18) podemos escrever as equacoes de Einstein perturba

das _
aku" - % SR8V = aTu" (B.19)

A tecnica da perturbagao tem sido utilizada, principalmente, na analise
da estabilidade de solugoes das equagoes de Einstein e no estudo de modelos
cosmologicos inhomogéneos. A inhomogeneidade aparecendo como uma (pequena)

modificacao do background homogéneo.

Nao discutiremos tal problema aqui. Ele sera objeto de uma futura mono-

grafia desta serie de Questdes Cosmoldgicas publicadas pelo C.B.P.F.

ONDAS GRAVITACIONAIS NUM BACKGROUND DE FRIEDMANN

Recentemente, ¢ interésse da comunidade cientifica foi despertado pela
informagao de suposta detecgdo de ondas gravitacionais por Weber. Infeliz-
mente, até o presente, tal detecgdo ndo recebeu confirmagio por parte.de
outros investigadores. Entretanto, devemos esperar encontrar no Universo
ondas gravitacionais com origem em diferentes processos fisicos. Assim,
um estudo tedrico sobre a propagacac de ondas gravitacionais no Universo

se faz necessaria.



55

A analise dessa questao sera objeto de um curso avangado a ser realiza-
do em 1974 no C.B.P.F. Daremos aqui somente um exemplo particular de ondas
gravitacionais propagando-se em um Universo de tipo Friedmann recentemente
estudado por meu aluno e colaborador C.A.P. GalvBo. O inter€sse especial
por essa metrica se prende a existéncia de trés eixos de anisotropia da per
turbagao. Assim, ela permite estudar diferentes problemas ligados a ques-

tao de isotropia presente no Universo observavel.

A métrica nao perturbada serd a de Friedmann com secao espacial euclidea
na:

ds? = dt? - a?(t) {dx® + dy* + dz®} (B.20)

A perturbagao hw (B.1) & dada por
¢

hou =0
< hyg = olt) 85y 85 + B(t)Sy, 8y, + ¥(t) &, &y, (B.21
(i,3=1,2,3) |
.
A equagac de propagagao das ondas Qravitacionais escrever-se-a
5 eu" =0 (B.22)

Desenvolvendo (B.22) com a metrica dada por (B.1) e {B.21) tem-se

H-2H=0 (B.23a)
v+ E 8y Chedpao (B.23b)
a 2 2 a ’
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onde
r
Hes Tr hij
) a(t) , i=1 (B.24)
¥(t) =q8(t) , i =2
v(t) , i=3
()
Imporemos adicionalmente a condi¢do
He 0 (B.25)

pois ela simplificara bastante estas equagoes. Consideremos trés casos pos -

sTveis para a solugdo a(t) do background:

a(t) ~ t1/2 {B.26a)
a(t)m 279 (B.26b)
a(t) ~ t1/2 (B.26¢)

que correspondem, respectivamente, as equacoes de estado

P=p/3, p=0 e pep

Trataremos cada um desses casos separadamente



57

19 Caso:

a ~t1/2

A equagdo {B.23b) se reduz a expressdo:

w+%¢ . 0 (B.27)

cuja solugao geral se escreve

Y=c o+, t? (B.28)

2¢ Caso:

a~ tz/s

A equagao (B.23b) se escreve:

ty+2ti-fveo (B.30)
e day
Y= t1/6 {31 -cos(% Tog t)+ B, Sen ('61' 'Iog' t)} (B.31)
39 Caso:
an~t! /3

A equacao (B.23b) se escreve:

t2$+%t$+% Y=0 (B.32)
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cuja solucao @

Y= D, t¥% D, t/? Jogt (B.33)
E dai

ae D t?

B=D, t'/* logt (8.34)

Y==D t¥® -, t¥¥ 109t

EXERCICIO: Calcule a parte elétrica EaB € magnetica Hm3 do tensor perturba-

do de Weyl da metrica acima. A partir das expressoes de E

] af af
-Z—(EGBE +HGBH ).

a8 © HaB calcule
a "energia" gravitacional W = Que podemos con-

ctuir desse valor de W ?

Compare com a propagagdo de ondas Eletromagnéticas em um Universo de

Friedmann.

Que podemos dizer sobre a evolucao de parte anisotropica da perturbacao ?

(Cf. C. A. P. Galvao. Tese de Mestre, C.B.P.F./1974.



CAPTTULO V

ANISOTROPIA DO UNIVERSO
No capTtulo II estudamos alguns mod€los cosmoldgicos tradicionais que
foram uteis devido ao seu alto grau de simetria. Em particular, eles nao

possuiam anisotropia, nem inhomogeneidades.

A existéncia de horizontes (ver capitulo VII) nestes modélos cria
certa dificu]&ade na compreensao do Universo atual. Por exemplo, e dificil
entender (nestes modelos) a origem do alto grau .de isotropia do Universo.
Com efeito, o horizonte implica na existéencia de regioes M, M, etc. na
qual a troca de informagoes (de uma regiao para outra) & proibida (se admi-
tirmos que nao haja violag@o das relagdes conhecidas de causalidade). Ora,
como seria possivel a estas regides eveluirem separadamente para um esta-
gio altamente correlacionado - como parece ser o Universo observavel ? De
vemos, pelo menos, admitir que tal correlacao seria altamente improvavel -

0 que, certamente nao simplifica a questao.

Ao aprofundar esta e outras questdes foi-se levado a considerar que a
Estrutura Cosmica poderia ser bem mais complexa do que os modelos tradi-

cionais admitiam,

Com efeito, a moderna cosmologia pretende ultrapassar a visao simploria

de um Cosmos construTdo segundo condigdes iniciais bem determinadas & visao
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de um Cosmos nicialmente caotico - no qual possiveis simetrias apareceriam
em estdgios ulteriores como consequéncia de certos processos fisicos {a se-
rem precisados). Essa orientagao anarquista de um Cdos Cosmico aparece im-

pressa pela primeira vez nos trabalhos recentes de Misner (1969).

Entretanto, ja em 1963, Lifshitz e Khalatnikov mostravam que nas regioes
proximas da singularidade dos modélos cosmeldgicos, a presenca da materia
nao influencia a dinamica da expansao do Universo e uma fase altamente ani-

sotropica aparece.

Com efeito, quantidades da forma (%-)2 e %w que aparecem no tensor de
Einstein (G:) nos modelos do tipo de Friedmann, sdo da ordem de t'z; enquan-
to que a densidade e a pressao sdo da ordem de t'"/a. Assim, na vizinhan-
¢a da origem dos tempos, o0s termos que descrevem a matéria Tuv podem ser
desprezados em face dos té€rmos métricos (Gﬁ). Chama-se de estado do vazio

(vacuum stage) a tal regiao.

SOLUCAO DE KASNER
Ja na década de 20, a solug3o anisotrSpica de Kasner era conhecida, mas
sua importancia na descri¢ao de uma fase inicial do Universo so apareceu

bem recentemente. Estudemos algumas propriedades desta solugao.

Escreveremos a metrica sob a forma

ds? = dt® - a®(t)dx® - b3(t)dy? - c2(t)dz? (v.1)

para as 1-formas eA definidas por
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ds? = (6°)2 - (0')2~ (62)? - (0%)°

teremos
o® = dt
! = a dx
(V.2)
e = b dy
0% = ¢ dz
Derivando,
ny
de® = 0
do! = -g- e° A o
(v.3)

E para as 1-formas w B*

A curvatura QAB sera dada por



(v.5)
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Contraindo, teremos:
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As equagoes de Einstein para
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. 8. b_¢
a b ¢
SRR

o vazio serao dadas por:

=

P
a(t)-(%;)’

p
b(t)=(f“;)*

teremos:

P, £ P * Py - (py)? - (Pz)z - (p;)2 =0

p
c(t)-({;)’

p,(p, + P, *+P,-1)=0

pz(p1+pz+p3'])'0

PP, + P, +P, - 1) =0

£ entao,

Py + P, + Py =]

(V.7)

(v.8)

(V.9)

(V.10a)

(V.10b)
(v;IOc)
(V.10d)

(v.11a)
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(P)* + (p,)? + (P, )%= 1 (V.11b).

Assim, a metrica de Kasner se escreve

2p 2p 2p
ds? = dt? - () ‘dxz-({-‘;) 2dyZ-({;) ' dz?
0

Com p,, p,, P; sendo nimeros reais que satisfazem (V.11)., Um caso trivial
ocorre quando dois desses numeros sao iguais a zero, isto e,-(Py» Pos P3) =

= (0, 0, 1).

Neste caso o tensor de Riemann de quatro Tndices RABCD se anula: 0 es-

pago & plano.

VOLUME E EXPANSAO NO UNTVERSO DE KASNER

V= J/'_-g d®x = t Jd“’x (v.13)

0 parametro o = %» vale, neste caso
o=l (v.14)
t
No modelo isotrdpico, de Friedmann, o parametro o depende da equagao de es-

tado, e tem-se

o =3

ﬂllﬂlo

e, segundo (II1.13) & igual ao fator de expansdo ©. Isso ndo ocorre na me-

trica de Kasner devido a desigual expansao do Universo segundo os eixos de
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anisotropia. Assim como © em (I11.13) mede a constante de Hubble, no Uni-

verso de Kasner podemos definir uma lei de Hubble generalizada caracterizada

pelas diferentes taxas de expansdo :,'Eg % - segundo os tres eixos de anisotro

pia.

INFLUENCIA DA EPOCA DE KASNER NA DISTRIBUICAD DOS MOMENTA DAS PARTICULAS

NO ESPACO DE FASE

Os estudos de Lifshitz, Kﬁa1atnikov e outros do perfodo anisotropico do
Universo (isto e, nas vizithangas da origem do tempo) possibilitoy a compreen
s#0 de um grande nimero de fendmenos - e tambem crjou novos problemas bastan

te intrigantes.

Particularmente importante & o estudo da distribuicdo, no espago. de fase,

dos momenta das particulas existentes neste periodo,

Ao contrario das metricas isotrépicas, nas métricas onde existe anisotro-
pia o momento fisico das partTculas depende nao-uniformemente do fator de ex-
pansdo. A explicitacao dessa dependsncia pode ser feita de um modo simples
no caso de um campo escalar como veremos a seguir. (A generalizagdo para

campos de spin diferente de zero & automdtica).

Num espago curvo, caracterizado por uma metrica guv(x). a dinamica de um
campo escalar ¢(x) @ obtida por um principio variacional analogo ao do espa-

¢o plano da relatividade especials A Lagrangiana do campo se escreve
oL = 8V0x) 61,00 #),(0) - m2e7(x) - LR g2x) (v.15)

0 principio da acdo minima dar3 a equagao de movimento
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n¢+m=+§)¢-o (V.16)

onde O & o operador D'Allembertiano generalizado, isto e,

Be = ¢ g*

A barra simples | significa derivada simples; dupla barra significa deri-

vada co-variante.

A introdugao do térmo proporcional ao escalar de curvatura & arbitraria;-
tradicionalmente ele provem da imposigao de invariancia conforme para a egua-

¢ao do campo escalar de massa nula. No Timite do espago plano, isto €,

(v.7)
R-+0
a equacao (V.15) se transforma na equacdo relativista (especial}:
ﬂ“ﬂﬂv+w¢=o (v.18)
n*V& o tensor métrico de Minkowskii.
Expandindo o campo escalar em série de Fourier temos
! KX T 2 erlibox
$(x) = ——— Jd’x A Y (t)e + A @ (t)e (v.19)

Substituindo (V.19) em (V.16) obtemos a equacdo para os coeficientes

$, (1)

P * %“Bk + [m"‘;(t) -té—] ka = 0 (v.20)
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onde @k « —K ;v & .0 volume dado por (V.13); e w, (t) vale
dt -

kY 2k \? ky \?
mzk(t) = m? 4 | —— +{—=1 +[ — (v.21)
tpl tpz tps

A expressac (V.21) mostra a dependencia dos momenta fisicos segundo a razao da
expansao do Universo nos diferentes eixos de anisotropia. Uma questao atual
de profunda importancia pode entao ser colocada. Admitir uma fase inicial do

Universo altamente caotica, implicaria na existéncia de anisotropia.

A ausencia de tal anisotropia no periodo atual nos conduz a questionar:

qual o fendmeno fisico responsavel pela isotropizagdo do Cosmos ?

A dependencia acima (equagdc V.21) dos momenta do campo escalar com o0s ei-
xos de anisotropia, sugeriria procurar a solugdo a esta questao na analise do
efeito de reacdo (das particulas existentes ou criadas nesta fase) sobre a
metrica.

Este & um tema atual de pesquisa extremamente atraente. (Ver C. A, P.

Galvao, Tese C.B.P.F., 1974),



CAPTTULO VI

DEPENDENCIA CDSMICA DAS INTERAGUES FUNDAMENTAIS

INTRODUGAO

0 que pode mudar e o que € aparente do Universo ? As estrelas se agitam,
as galaxias se movimentam, ondas de perturbacOes percorrem o Cosmos. Na con-
fusdo que aparenta ser o cBu, onde podemos procurar aquilo que esta alem da
mobilidade ? Aquilo que permitiria a um espirito, criado no Cartesianismo,

entender o Cosmos. Organiza-lo.

Para os fisicos tradicionais, a ordem estaria escondida nas Leis Univer-
sais que descrevem as interagoes fundamentais entre aquilo que existe. Em
um dado momento de nossa ciencia, as Leis seriam dadas pela dinamica das in-
teragoes fraca, forte, eletromagnetica e gravitacional (e, eventualmente, ou-

tras mais a serem acrescentadas a esta lista).

Assim, a estabilidade do Cosmos guardaria coeréncia com a estruturagao

dessas leis e seria um reflexo auto-consistente delas.

Aparentemente, ndo existe nenhuma contradicdo entre esta idéia e as ob-
servacoes. ‘0 que se pode afirmar, entretanto, em critica a tal modeio &
que, pelo menos, ele nao nos permite entender como funciona o mecanismo

de auto-consistéencia.

Explico-me: a possibilidade da auto-regulagao esta contida na histori-
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cidade de suas partes. Assim, -ao aceitarmos-tal argumentagdo deveriamos

estar automaticamente aceitando a historicidade do Universo.

Hi varios caminhos que conduzem 3 estabilizagdo. A maior parte dos fisi
cos aceita, implicita ou explicitamente, que no nossSo Universo, o mecanismo

de auto-consisténcia teve um “imprint" inicial {ou quase-inicia'l).J Biq BaVg

Desse modo, a estabilizagao seria um fenomeno desinteressante a ocorrer

nos primardios, para fora do dominio da Fisica.

Uma outra visac pode ser éustentada. tambeém sem desacordo experimental.
Nesta segunda vis3o, as relagoes entre as partes no Universo dependeriam es-
sencialmente do todo. -Assim, por exemplo, interacoes entre particulas teriam
uma dependencia com fatores globais, tais como o raio de expansao do Univer

- s0, etc.

Certamente este segundo approach & por demais ambicioso; mas estou con-
vencido de que somente através dele poderemos chegar a uma visao coerente do

real.

TEORTA ESCALAR-TENSORIAL DA GRAVITACAD

Parece ter sido Dirac (1937) quem, nos tempos modernos, formulou pela
primeira vez a nogao de dependéncia temporal das interagOes basicas. Dirac
sugerira (baseado em argumentos de cuja ideologia nao acreditamos) conside-
rar a constante gravitacional de Newton como fungao do tempo cﬁsmicé. Jordan,
1961 (nao publicado} formulou esta nocao de um modo co-variante - introduzin

do alem do tensor métrico guv(x) um novo objeto dinamico: um campo escalar
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¢(x), para descrever a gravitagdo. Varios autores, desde entao, tem explo-
rado tal ideia. Mengzo especial poder-se-ia dar aoc modelo de Brans-Dicke

(1963).

A teoria de BD propoe-se a descrever a dinamica dos campos g (x) e
¢(x) através de uma Lagrangiana dada por
PRI 9o
J:.ﬁ ¢R‘

(V1.1)
)

Assim, a constante de gravitagao de Newton-Einstein k se transforma no cam

po escalar ¢. A teoria de Einstein & o caso particdlar ¢ = constante.

Nao entraremos em detalhes nesta teoria aqui. Diremos somente que do
ponto de vista cosmologico, as equagoes obtidas a partir de (VI.1) admitem

solugdc do tipo Friedmann com singularidade. Estas equagbes se escrevem
] k w : L |A
- . * m— - +
v -z Ry, ” T o {‘Iu vzt gu\:}

oo ey o) (V1.2)

= -~ R (VI.3)

Um dos importantes argumentos tradicionais contra tal modélo se deve a uti
lizagao da navalha de Occam Isso porque a modificacdo induzida pelas no-
vas equagoes de Brans-Dicke nao parecem ser substancialmente distintas

das equagoes de Einstein.
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Entretanto, recentemente (Lett. N. Cim., Vol. 5, n9 3, set. 1972) Ruban
e Finkelstein estudando solugoes cosmologicas anisotrOpicas das equagOes
de Brans-Dicke chegaram ao resultado notavel de que as solugdes da nova teo
ria diferem substancialmente da de Einstein nas regides vizinhas a singula-
ridade. Assim, na analise de fenomenos ocorridos nessa regiao podemos en-
contrar eventos qualitativamente diferentes, segundo uma teoria ou outra,

A experiencia podera decidir no futuro sobre essa questao.

DEPENDENCIA COSMICA DAS INTERAQUES FRACAS

Em 1972, eu e Rotelli publicamos os resultados de uma analise que fize-
mos da situagdo dos neutriros em cosmologia. A idéia original baseava-se
em meu trabalho anterior (Journal of Math. Phys. 1971) no qual fora sugeri-
do uma relagdo entre as interacoes fraca e gravitacional. Com base nesta
sugestao a historicidade da gravitacdo passou a ser estendida a interagao
fraca. Restava somente questionar como tal dependencia temporal poderia a-
parecer. Uma analise de processos fracos usando a teoria corrente-corrente
Togo mostrou que num Universo homogéneo e isotropico esta dependencia se ma
nifestaria como um fator multiplicativo na parte axial em relagdo a parte

vetorial da corrente.

Com efeito, na métrica de Friedmann a corrente fraca se escreve
3 (%) = B(x) v (x) (1 + v,(x)) ¥(x) (VI.4)

onde y,(x) e dado por (I1.30) e

{ys(x)., Yd(x)} =0
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A Lagrangiana de intera¢do fraca € dada por
Lint ~ Ix) Jg(x) 9%(x) (V1.5)

Um c@lculo simples mostra que podemos escrever

Yo(X) = Ala, x)vy {V1.6a)

Y,(x) = £(x) ¥, (V1.6b)

onde A, x) s3o os coeficientes dos elementos infinitesimais na metrica

de Friedmann e Yy* Ys S0 as matrizes constantes de Dirac.

Entac, a Lagrangiana {VI.5) & equivalente a Lagrangiana usual, isto €,

oL~ 5 (%) () (V1.7)

o

com n™ sendo o tensor de Minkowskii e onde pusemos

Ja(x) = WY1 + €(x)vg) Wx) (VI.8)

Restaria conhecer a fungao e€(x). O modélo unificador proposto por mim
(1971, 1973) sugere associar esta fungao e(x) ao campo escalar de Dicke.
Se aceitarmos tal relacao ent3o podemos esperar que num Universo estabi-
lizado em um modelo de Friedmann, o campo escalar ¢(x) se torna uma

constante. Assim, a violag@o maxima da paridade seria uma situagdo 1i-
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mite {assintOtica). Com efeito este parece ser o caso (ver L. M. C. §.

Rodrigues, Tese C.B.P.F, 1974).

Analisemos agora, a questao da dependencia cosmica das interagbes fra-
cas do ponto de vista de experiencia realizadas com processos fracos em la-

boratorio.

A existéncia de um valor para £(x) atual diferente da unidade poderia
ser testada por uma medida acurada do parametro de Michel p no decaimento
do meson u. Definamos um parimétro 8 escrevendo, para a corrente fraca a-

tual.
350 = ¥(x) v, [1 + (1-6)vg] wix) (V1.9)

isto &, e(to) -1 -8, onde t, representa nosso presente tempo cosmico. A
teoria V-A aparece no limite § = 0, Se negligenciarmos, por enquanto, to-
das as massas envolvidas (exceto a massa do meson u) e tambem desprezar-
mos as corregoes radioativas (que podem ser calculadas faciimente)encon-
tramos para p o valor

31 -26+36%) 52

. «3 n.-&,, vI.10
° 4(1 - 28 + 25%) s U-7) ( )

Como a corregao em &2 podeser muito pequena, nos re-calcularemos a taxa de
decaimento dW para o muen polarizado levando em consideragac a massa do
eletron e do neutrino do muon (< 1.15 MeV), mas desprezando a massa do

anti-neutrino do eletron ( < 60 eV). Encontramos, ate a ordem &2:
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W (1) (1 - 25 + 3 62)|k|

op— e S E(u?+e2-2uE) (14362-y) +
24 '
dE d cos®

+ 2(u-E) (uE-e2)(1+2y) - 3v(uE-e2)s(1 + g.) ‘= f(E) +.

2n

+ |k| COSBE2 + 3e? - 2uE - y(n%- 3e% + 2 uE) + 2 g(E):I'_
. o :

onde E, |K|, e sdo energia do eletron, momento (|k| = YE2-e2) e massa, res
wron, S

] . AV] . - .
pectivamente. Pusemos y = ————¢e, como os valores permissiveis pela
2,02
L. u‘+e“-24E _
cinematica do processo para a energia do eletron vai de Emin = ¢ ate Emax E

U+ e? - 2

segue-se que o térmo (1-y)? se anula no Timite E » Ena As

X
fungdes f(E) e g(E) representam correcoes rad%oativas. 0 valor experimental

(1969) nos da

Pexp = 0-751 +0.003

0 qué daria (admitindo 1 desvio padrao)

§ < 0.05

Assim, experiencia mais precisa (até segunda ordem decimal) poderia por

em evidencia um tal 8.

NEUTRINO CUSMICO
As expressoes (VI.4) e seguintes mostram que um neutrino (anti-neutrino)
produzido em um tempo cosmico t via uma corrente fraca do tipo

E'Ya(] + e(t)y;)¥, pode ser escrito como
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L R
¢v(t) = cos O(t) Y, + sen o(t) ¥,

onde L e R significa polarizagdo esquerda (left) e direita (right); e onde

1 - e(t)
tg o(t) =

1+ e(t)

Se, como & usualmente aceito, nos vivessemos em um mundo no qugl 6§ =0 e oS
neutrinos tivessem massa nula, entdo os neutrinos com polarizacdo direita

(R) seriam completamente invisiveis a qualquer aparetho (exceto, possivel~-

mente, algum que usasse a interagao gravitacional). Assim, a unica conse-
quencia observavel do modélo, na Terra, seria a diminuigdo do valor da cons
tante universal de Fermi G pelo fator cos &(t). Isto poderia ser medido na
experiencia Gedenken na dual todos neutrinos -L provenientes de uma fonte
particular seriam absorvidos e contados durante um certo tempo. Isso per-
mitiria conhecer o fluxo (total) incidente - que, juntamente com uma medida
de sua taxa de interagao permitiria calcular a constante modificada de Fermi.
Isso & impossivel na pratica devido ao valor extremamente baixo da taxa de

interagao dos neutrinos e poucos dos que entram no laboratdrio serdo efeti-
vamente detectados. Em verdade, € justamente esta propriedade evasiva que,.
em parte, torna os neutrinos cosmicos tao interessantes; pois que, uma vez

detectados eles trarao informagao precisa de fontes distantes.

Uma experiéncia factivel depende de um possivel valor nao -nulo de 8»
pois isto nos permitira medir ambos wt e wE . Com efeito, as taxas de in
teracdo dessas componentes, origindrias de um fonte particular, sao propor-

cionais a
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. 2
cos2 0 {1 -izs- } « fluxo

2
sen? e(-%— ) » fluxo , respectivamente.

(Pondo m, ~ 0}. Como o fluxo & o mesmo nos dois casos, a razao das taxas
determina 62 tg? ©. Essa razao aparece, por exemplo, na polarizagao de
electrons produzido por decaiments B inverso (para pequenas transferen-
cias de momento):

p 52 tg%0 - 4

e
—
Vo 52 tg%6 + 4

Para prosseguirmos e tentar determinar a dependencia temporal em O(t)
nos precisariamos de dispor de um telescopio de neutrino; isto &, um apare-
Tho que permitisse conhecer 0 momento dos neutrinos incidente, provenien-

te de distintas epocas cosmicas.

Um tal aparelho so sera disponivel eventualmente no final da presente

decada.

No estagio atual, ndo podemos avangar muito neste caminho. Se o0s neu-
trinos preenchem todo ¢ Universo, determinando Sua curvatura -eventualimen-
te sua historia passada e futura - so a ciencia futura poderd decidir. De
qualquer modo, pensar nestes viajantes semi-intocaveis que escondem a in-
formagao do que ocorreu nos primordios do Universo, e tentar extrair deles

esta informmagao, € fascinante.



CAPTTULO VI

SINGULARIDADE

Uma das mais fascinantes questOes da cosmologia diz respeito .3 sua ori-
gem explosiva, isto &€, singular, como aparece nos mode1os do tipo Friedmann.
De um modo simplista, poderiamos tentar caracterizar a singularidade como u-
ma regiao na qual o valor do campo gravitacional (bem como a densidade de
matéria) diverge. A comunidade cientifica sempre impos severas criticas a
modelos cosmologicos singulares. Entretanto, como vimos, a recente descober-
ta da radiagao de micro-ondas (mostrando a existéncia de um gas de fotons em
equilibrio térmico a uma temperatura atual de 2.7%K) sustenta fortemente a
hipotese de um estado primordial extremamente quente - em acordo com a previ-

s20 do modélo de Friedmann.

Assim, temos acumulado uma série de argumentos experimentais a nos fazer
crer que vivamos hoje uma era onde o Universo pode ser bastante bem aproxima-

do por este modelo.

Isso nao implica necessariamente, em que o Cosmos tenha tido desde o seu
comeco (valor t ~0) um tal comportamento. Essa aparente sutileza & funda-
mental na tentativa de conciliar presentes resultados experimentais com nos-

sas id8ias a respeito da validade de leis fisicas.

Com efeito, como entender uma analise da regiao singular extrapolando as

leis fisicas conhecidas, criadas em um contexto normal, isto &, em condigoes
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ndo extremas ? Aparentemente s5 nos resta optar por dois caminhos: ou a re-
gido singular deve poder ser evitada oy devemos procurar um novo método de a-
tacar o problema, eventualmente com uma nova técnica matemdtica e com novas

leis fisicas.

Devemos notar que a segunda opgac acima deveria vir seguida de uma re-es-
truturagdo global de toda a fisica - como ela e tradicionalmente conhecida.
No instante em que redijo estas notas existe pelo menos uma proposta deste
segundo tipo. N3o nos deteremos nela aqui - devido ao seu carater ainda al-

tamente abstrato e nao conclusivo.
Assim, sb nos resta optar pelo caminho primeiro,

Isto &, devemos questionar: & a singularidade do Universo uma situagao

inevitavel ?

Com efeito, Lifschitz e seus colaboradores (final da década de 50) puse-
ram em duvida a validade de um modelo cosmoldgico singular. 0 argumento es-
sencial em que eles se baseavam consistia em atribuir tal situacdo patologi-

ca (sic) as simetrias impostas & estrutura espago-tempo,

Eles arguiam que a condigdo de homogeneidade .e isotropia imposta ao espa-
¢o talvez fosse por demais forte, capaz de conter em si o germe da inevita-
bilidade da singularidade. Um modelo desprovido de tantas simetrias, di-
ziam €les, poderia ter um comportamento distinto nas vi zinhangas da "origem
do tempo". O que ocorreria se, por exemplo, o tensor de rotagao da congru-
éncia de geodésicas das galaxias (cf. equacdo II1.12 e seguintes) fosse di-
ferente de zero ? A existéncia de rotagao, por exemplo, seria capaz de al-

terar a fase super-densa do Universo ?
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Essas questBes provocaram um sentimento aliviade de que talvez modelos
mais gerais poderiam trazer uma visao .diferente .do .comportamento global do
Universo - eliminando assim as dificuldades (?) dos modelos expansionistas

simples (Friedmann).

As respostas aquelas .questOes demoraram quase uma década a aparecer. Elas
vieram sob forma extremamente sofisticada.de .rirogosos teoremas matemati cos
devido aos trabalhos de Hawking, Penrose e outros. Nestes teoremas demons-
tra-se que a inevitabilidade da singularidade € muito mais geral do que se
supunha. Comega-se por re-definir a nogao.de  singularidade de tal modo a
toma-la matematicamente precisa e operacional. Uma vez aceita esta mnova

definicdo entdo segue-se uma série de teoremas.

Entre as diversas definigOes propostas, existe uma base comum qual seja,
a de procurar caracterizar singularidade por propriedades globais e nao lo-
cais. Por exemplo, poderiamos dizer que uma dada estrutura espago-tempo &
singular se ela admite geodésicas do tipo.tempo‘(e/ou do tipo nulo) que sao
incompletas. Isto &, se A € um parametro sobre .a.curva entdo ndp € possivel
estender a curva além de um certo valor finito de A. Isto corresponde de
um certo modo, a nogao da existencia de um "bonto final" na trajetoria da par-

tTcula, o que levaria a uma situagdo catastrdfica na teoria classica.

0s tecremas de singularidade representam condi ¢oes gerais na qual uma va-

riedade diferenciavel admite existéncia de geodésicas incompletas.

Entretanto, a dificuldade maior desse formalismo esta ligada a sua inter-
pretagdo e a sua relagdo com a nogao simplista que a fisica tradicional possue
sobre singularidade, ou dito de outra forma, nao sabemos como relacionar a no-
¢ao de completamente geodético com o comportamento do tensor de Riemann numa

variedade,.



A analise dos teoremas foi objeto .de estudo durante o segundo semestre
de 73 pelo grupo de cosmologia do C.B.P.F. e poderao ser encontrados na re-
visio dada por R. Penrose em Battelle Rencontres -1967. Nao nos estendere-

mos em sua discussao aqui.

MODIFICACUES DAS EQUACUES DE EINSTEIN

Logo apos o aparecimento dos teoremas de singularidade um renovado interes-
se pof possTveis alteracbes das equagdes de Einstein ressurgiu. Um grande im-
pulso nesse sentido foi dado pelo trabalho de Sakharov que ja em 1967 conside-

rara a acao de Einstein de um angulo inteiramente novo.

Sakharov sugere a hipotese de identificar a agao do campo gravitacional AE

com a mudanga provocada por flutuagao do vazio em um espago curvo.

Ele assume a Lagrangiana modificada
dK

J(R)~,d(0)+AdeR+BI_KR2+

0 primeiro termo corresponde a constante cosmologica; 0 segundo a teoria de

Einstein; -0 terceiro termo conduz a correcoes das equagoes de Einstein; etc.

Pouco tempo depois, Ruzmaikina e Ruzmaikin estudaram modelos cosmoltgicos

baseados numa acgao modificada do tipo:

ARR~J L(R) /=g d*x
com
:g(R) =/(0) + AR + BR® + CRWRW
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Eles pensavam em obter solugtes cosmologicas .ndo.singulares que tendessem

para a solugao correspondente de Friedmann‘pgrq_estigios ulteriores,

Infelizmente, o resultado encontrado mostrou.que os modelos nao-singulares
ndo tendiam para a solugdo de Friedmann. E .os.que tinham como limite esta

solugdo, possuiam ainda singularidades.

Varios outros modelos foram apresentados com resultados que nao podem
ser considerados atraentes. Talvez devéssemos.citar o caso aprésentado.por
Gurovich., Ele estudou a situacib inversa, isto €, impondo uma solugdo ndo
singular com estagios ulteriores tendo.como.limite o modelo de Friedmann,

procura-se as equacoes satisfeitos por esta solugdo.

Gurovich encontrou a expressao

L (R) ~ R

Entretanto € forgoso admitir o carater altamente arbitrario deste modelo,

Recentemente, uma nova solugdo apareceu (ainda dentro do esquema de
Sakharov) com a apresentagdo de um modelo quase-regular pelo grupo de Cosmo-

logia do C.B.P.F.

0 ponto de partida & a teoria escalar-tensorial do tipo Brans-Dicke, per-

turbada pelas flutuagoes do vazio.

A Lagrangiana & dada por

w ¢|“¢|B gGB

4=J-?{¢(R+AR‘)-
¢

0 principio variacional permite obter as equagoes de movimento:



&
1 __K w L) |A .
“os "2 R %8 =g Tos t T (Ol bpp mZ ¥ ¢ 9@}‘

- el e 00 9 - 2RO RR + (0R) v. - (1 oR® +peR)) g
¢ %l |i8 o8 of lafle = ' 3 af

(M)

1 .

2&-_¢A¢]A+1(R+AR2)=0 | (2)
L w

ou contraindo (1) podemos reescrever (2): |
(20- 3)Nd = - KT +6A O(¢R) - ApR2

E possivel obter com este sistema de equagbes uma solugdao regular na origem

e que assintoticamente se comporta como um modelo de Friedmann,

Um dos atrativos deste esquema € o de relacionar a regularidade do modelo
cosmologico com a assimetria dos neutrinos de helicidade oposta {ver artigo

Mario Novello - Ligia . M. S. Rodrigues a aparecer em 1974),

EXERCICIO: Discuta a significancia destas tentativas de alteragao das equa-
coes de Einstein.
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ANEXO A0 CAPTTULO VII

LAGRANGIANAS NAO-LINEARES

Com 0 tensor de Riemann RaBAG' o tensor contraido de Ricci Ruv e 0 esca-

lar R podemos construir as lagrangianas quadraticas:

L= Ry RV (c.12)
L, = Ry ad (C.Ib)
L, =R (C.1c)

Ao construirmos a agao AE com essas trés Lagrangianas verifica-se que e-

las nao sao independentes no processo variacional, Com efeito, temos

cj./?g(.l, -84, +L)d"x = 0 (C.2)

De acordo com este resultado a forma mais geral da Lagrangiana quadratica

pode ser escrita como

L=al, + b.lg (C.3)

As equagdes de movimento obtida através da variagao de L, e, podem ser

faciimente calculadas:

5 J /5 R? dx = J /5 H‘i;) g% d*x (C.4)
8 J =i R]_N REV d¥x = J /=g N((;;) 5903 d*x (C.5)

onde
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I ug pR-R . -k R s (€.6)
Z "wo’ " Sy [l w T Sy '
e
(2) _n A _o A . A 1 €T _ pET
Nuv DRIJ\J Ru ivix Rv [l 2 Ru:\ R vt guv Z R Re-r R lielt
- (€.7)

Um calculo direto pode mostrar-que tanto Hég) como Nég) tem divergencia

covariante nula, isto e

(2)

HHY v =" (C.8a)

(;)"" =0 (C.8b)
v

Uma simplificagao adicional ocorre se considerarmos modelos cosmologicos

homogeneos e isotrGpicos, pois nestes casos & possivel mostrar gue Hsi)
2 . = : . ~

e Nﬁv) nao sao independentes. Deixamos para o leitor a demons tracao

disto.

LAGRANGTIANAS DE ORDEM SUPERIOR
Consideremos aqui uma serie de Lagrangianas nao lineares que s3ao ob-
tidas generalizando-se dqz) acima. Comecemos por investigar ,C(a) de

terceira ordem, dada por:

L) R, RP R ® (C.9)
Escrevendo .
8 J inkg(!) d*x = J /:E'Néé) sg*®  d*x



Temos

] A . '
Mg <O R ) = Box Rgy = Ry K -

- oA 1 gp p M WA o V

(C.11)

Um calculo direto (faca :) permite obter,

(;)“‘3 = 0

o (c.12)

Para a Lagrangiana de quarta ordem, .C(“) obtemos (usando notacao evidente)

(4) \
,' \1! . pYs IR - pYo B -
NaB D(Ra Rlu R B) (Rul R Rcr )||3|lli (Rsl R Rc )||a||u

i OA S 1 aA pu WA oV
2R, R RlvRB+9aB{4 RWR RMR + (R™ R, R )l|v|lu}

| . (C.13)
E, para a ordem n, jsto e para

J(h) = RM,.-‘RAH (u . 5) RE Q {C.14)
teremos

(n)

- _mH _MH - A
Ng = 0"y = M e " M ety ~ 2 M Ras?
1 s T3V

+ 948 {ﬁ Mo R+ M “U""} (c. 15)

onde

L) =M BB (C.16)
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CAPTTULO VIII

METODOS HAMILTONIANOS EM COSMOLOGIA

0 objetivo deste capTtulo & o de introduzir o leitor a métogos hami1to-
nianos recentemente utilizados por Misner * na andlise de modelos cosmoldgi
cos. O objetivo final desta analise % o0 estudo do comportamento .das dife-
rentes solugoes nas vizinhangas da singularidade. (E talvez importante in-
foymar aqui que Lifshitz e seus colaboraderes utilizaram um método diferen-
te para esta analise que se mostrou bastante eficiente; optamos por tratar
aqui o método de Misner devido 3 capacidade deste metodo em se adaptar facil

mente a uma versao quantica do problema.

Isto nao significa uma preferéncia nossa por esse caminho, mas somente

uma escolha didética).

FORMULAGAO ADM DA TEORIA DE EINSTEIN
Comecemos por rever a tecnica ADM de separagao (3+1) do espago-tempo
de Einstein. Seja I uma hipersuperchie do tipo espago; n vetor normal a

I3 8, um vetor do tipo-tempo; é; 3 vetores do tipo espaco.
Cons ideremos Eﬁ(A, B, ... =1, 2, 3, 4) um sistema local de tetradas.

A métrica.g,; € dada pelo produto interno das tetradas:

-+

TR (VIII.1)

%4 C. W. Migner (1970) in Relativity, ed. Carmeli.
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ou, em um sistema de coordenadas x* :

Ipg = €4 (X) eb(x) gg(x)

Escolheremos a notacao seguinte

N, =8 + &
90i = Ni =8 " &
(VII1.2)
= P - e = 2 - 1
90 = € * €5 = Ng - N; N
onde
ND se,*n
(VIIL,3)
LI :
N g Nj
Temos a normalizagao
Neh=
-+ -+
e.i . e_i = -1
Em termos matricial, podemos por
2 o2
g, (%) , (VII1.4)
Ny 94 3 |
e para a inversa
L N
N2 ) N2 .
g"V(x) = - °_ (VIII.5)
UL R A
Nz N2
0 o
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Note que, embora (“)gij - (B)Qij temos (“)gij [ (s)gij. Escreveremos sempre

(onde n3o houver motivo de dividas)

(v)

g, = (0

91',1 - gij

A acdo de Einstein vale:

A = J /=g R d*x (VII1.6)

Desenvolvendo R /=g segundo a escolha de representagdo acima, obtemos (faga

como exercicio !).

A = ” at dx (§;, 7 - N, RY) (VII1.7)
onde
R = -2 nd Il3 (VIII.8a)
RO - - ff{”k + K2 - Tr(l(z)}
com

7 _(I')g = No (3)9 = No ‘j-?"

R {gin ) Kij} (VI11.9)

1 .
Kig = o {‘1’ i * N - 91'3}

A derivada covariante ( u) e calculada na 3-geometria 9y Temos ainda

A

e
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Kz = (Tr‘ K,'-J)z = (Kij gij)z
Tr(K?) = Tr(Kij sz) = Kij Kji (VIIis]O)

0 metodo proposto por Arnowitt-Deser e Misner (ADM) consiste em tratar Nu
como multiplicadores de Lagrange. Consequentemente , Ru = 0 sao vinculos im-

postos sobre as varidveis candnicas.
Com efeito, variando A. em relacdo a éij tem-se

A

— a qid (VIII. 1)
895 5

Isto &, n'J & variavel canonicamente conjugada a 9,5 Variando ./ em relagao
a 9 obtemos seis (6) equagGes dinamicas. Variando em relagdo a N¥, temos
Ru = ( (VIII.?Z)

As quatro equagdes (V.12) sdo vinculos pois nao contém derivadas temporais

de gij ou nij.

Assim, ao inves de considerarmos gij e m'J como variaveis independentes

podemos usar o caminho (ADM) seguinte:

(1) resolvemos as equagbes de vinculos (V.12) (isso trara relagdes

entre giJ end o que impede que sejam variados independentemente na La-

grangiana);

(i) procuramos fungoes de 9 pd que possam servir como novas va-

ridveis canonicas independentes. Nio nos deteremos nesta andlise aqui. 0
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estudo formal do formalismo canonico em relatividade geral ja foi tema de mo-

nografia deste Centro.

METODOS ADM EM UNIVERSOS HOMOGENEOS

Consideremos a metrica homogenea

ds? = di? - g%, t) dx' dxd (VIII.13)

de algum tipo de Bianchi (ver capitulo IV).

Iremos parametrizar a parte espacial da metrica seguindo a escolha de
Misner (1969), isto e,
9y = R e M) (e28(%)), (VII1,14)

onde Bij g uma matriz 3 x 3. Impondo adicionalmente

Tr B;5 = 0 (VII1.15)

teremos

e entao, para o volume V(t):

V(t) = R e"“(t)J d*x (VIIL.16)

Se o modélo em estudo for aberto, imporemos cofidigoes de periodicidade sobre

as coordenadas normalizando-0 em
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(VIII.7)

(A escolha deste valor & arbitraria; admitimos aqui tal valor de tal modo a

coincidir com o caso Bianchi -IX fechado tratado por Misner).

Vemos por (VIII.16) que o parametro Q mede a expansao do Universo e a
matriz g mede sua anisotropia.

CASO BIANCHI TIPO 1

Consideremos o estudo do modeTo Bianchi tipo I.

Temos para as 1-formas
diferenciais

(VII1.18)
{cf. capTtulo Iv)
fdax a (4m)2
g = R3 e-ag(t)
0

V(t) = (4m)2 R] &(Y)
Da agao

A - j A 65 dx dt

vira
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Ac = J nd g netnetnel (VII1.19)

isto €,

A = (4m)3 J n ag,

Mas, da relagac (VIII.14)

dgyy = - 2 RS et e’ls)i:l o+ 2 RE e g, dBy .
isto @
Substituindo em (VIII.19):
k

A forma canonica que estamos procurando e do tipo

A expressao (VIII.20) estd quase sob essa forma se identificarmos

He2n, (VIII.21)

Como Bij & de_trago nulo, somente a parte de trago nulo de w1j sera importan-
te no cilculo de Ap. 1sso sugere 2 definigao de novas variadveis:

ply = (') - Jg &' ™) (VII1.22)
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com

pkk =0,
Entao, substituindo em (VIII.20)
« [ pd d8 . - Hd
Ag = | Py 4B

Parametrizando g pela matriz

B, + V38, 0 0
B = 0 B, - VI8, 0 (VI11.23)
0 0 - 28,
€
p +/Jp, O 0
p=r | 0 m-smop, 0 (VII1.24)
0 0 -2p,
teremos
A = f P, d8, + p, d8, - H do (VIT1.25)

Para verificar quais as variaveis independentes devemos satisfazer os vincu-

los (VIII.12).
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Temos :
a) ﬂik “k = “iklk {(a parte espacial para Bianchi - I e flat).

Mas,

ik

LT 0 (pois m = nao depende de xi)

n‘k“k «0 & satisfeita.

by IR+ K2 - Tr(K?) « 0

Temos

(S)R.i 0

Re-escrevendo b) em termos de m'V:

2 £
¥ Mg ° %-(w Q)2 =0

Mas

Wk e Lk pred [t e )]

Logo, b) assume a forma
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H: = (p,)? + (p,)?

onde H & definido em (VIIL.21). Finalmente, escrevemos

Ae = J Py d8, +p, d8, - Ap,)? + (p,)? da  (VIII.26)

Chega-se assim ao resultado bastante interessante de que a evolugdo do Univer
SO na metrica Bianchi-I fica reduzida a um problema simples de uma partTcula

livre de massa nula em um espaco piano a duas dimensoes.
Escolhendo-se como condigdes iniciais
8{® . gl) u o

teremos
9H

-
B, 27

’ 391'3

: 3H

B = —

’ 381 22

P, > = constante

pl 22

A —

E entao
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Finalmente, a métrica se escreve

20f 2B .
ds? = N2 dp? - R; e (e)ij dx’ cix‘i (VII1.27)

onde precisamos somente determinar N(R). Temos.,em geral

3 vy :
1 k i
e A MG |
NO nosso caso
= 3 30
Y Ro e
N =0
ent3o 6 R} o
0
N =
k
Tk
ou
R; e 0
N =12
H
Finalmente,

| el aof 2
ds? = (12 R3)? s a2 - R e “(j) dx' dx?
H2 iJ

com Bi j dado acima.
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Passando de § para &:

Temos
dt = N d@
ou seja, : " s R
2R
t . o J i e - 0 %0
H H

ou, escolhendo as constantes R, e H tal que

t "

teremos

2P 2P 2p
ds? = dt* - RZ (t 'dx®* +t % dy’ +t ? dz?)

que € a expressao vista no capTtulo V.

QUANTIZACRO

Uma vez obtida a equivalencia dinamica da maneira acima tratada estamos
de posse de um - instrumento que nos possibilita uma quantizagao canonica de
modelos cosmologicos. Nao consideraremos essa questdo aqui. Ela serd obje
to de um curso futuro a ser realizado pelo Grupo de Cosmologia do C.B.P.F.
Diremos somente, a titulo informativo, que com relacdc @ questao da singu-
laridade a quantizagao nao traz nenhum resultado novo, isto €, ela nao é

capaz (aparentemente) de evitar o anti-colapso cosmico,
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CAPITULO IX

ALEM DO COLAPSO GRAVITACIONAL

Nos capitulos anteriores tratamos da expansao do Universo, da questao
da singularidade e de algumas teorias sobre os primordios do Universo. Nos-
so approach foi essencialmente o de um relativista: aceitamos ser a gravi
tagac a chave de todo o Mistério Cdsmico. Fomos conduzidos a esta visio
por uma escolha 1ogica e didatica. Entretanto, poderd ter parecido a um
Teitor atento que pomos em duvida tal esquema. Com efeito, a solugao do
problema cosmologico naoc pode ser encontrado na gravitacao, nem em nenhuma

parte da fisica isoladamente - mas em uma combinacao de diferentes approachs.

Neste capitulo final iremos apresentar um exemplo de uma tal combina-
¢30 de tarefas, na andlise da questio do colapso. Comecemos com um pouco

de historia.

Ao findar a década de 30, Oppenheimer e Snyder estudando a evolugao
de objetos estelares chegaram a argumentar.que,sob certas condigoes (de
configuragao) iniciais, estrelas podem iniciar um processo instavel de
colapso, sob a acac de forgas gravitacionais em oposigao as pressdes in-
ternas do gas estelar. Um fenomeno curioso (e fascinante, sob certos as-
pectos) ocorre gquando no processo ¢do colapso, a estrela passa além de um
determinado ponto (chamado "point of no return"): a partir de entio nio &
possivel freiar o processo e a estrela continua colapsando, até sua "ani-

quilagao”.



100

0 estudo detalhado durante a década de 60 das propriedades da curvatura
do espago nas vizinhangas de uma estrela que colapsa, trouxe uma série de

novas e fascinantes informagoes.

Pelo teorema de Birkhoff, a regiao imediatamente externa 2 estrela deve
satisfazer uma métrica do tipo de Schwarzschild (este & o caso mais simples

de colapso). Esta métrica se escreve:

ds? = eMT) gz - M) gp2 - p2(do?+ sen2e  d¢?)

com

eA(r) =1 - %;-. (M & uma constante)

A regiao re © 2M possue uma propriedade interessante: ela constitui no
que se chama uyma membrana unidirecional. Isto significa, em termos sim-
ples, que particulas materiais, fotons, etc. podem penetrar nesta regiao
{r < rs) mas nao podem sair dela. Em outras apalavras, re = 2M constitui-
se, para um observador afastado, em um horizonte: 0 que ocorre no interior

desta regido nao & observavel do lado de fora.

Um calculo simples permite ao leitor mostrar que a métrica tem uma a-
parente singularidade em r = rgs mas o tensor de Riemann nao apresenta a
nenhuma particularidade. Ele e contTnuo e bem comportade. A singularida-

de (real) ocorre quando r = O.

Chama-se buraco negro (BN} a uma estréla que colapsou alem de seu raio
de Schwarzschild (r.). A existencia de tais objetos no Cosmos tem sido
proposta por varios autores. Alguns fisicos mais afoitos pretendem ter a-

tingido uma demonstragao indireta da presenca de BN no nosso Universo,
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Entretanto, ate o presente, isto nao deve ser considerado como um resultado
serio.
De qualquer modo a existéncia de tais BN .poderia ter uma importancia

grande, e sua participagao na densidade .total de materia no Universo seria

eventualmente capaz de alterar a propria topologia do Cosmos.

EXERCICIO: . Mostre que nos modelos de Friedmann, existe uma densidade cri-
tica pc—tal que a topologia do Universo pode ser caracterizada pela relagao
p/pc onde o e a densidade da matéria efetivamente presente. (Mostre que

existe uma relagao entre'"p/pc e 0 valor da curvatura espacial €),

Esta digressac em torno do colapso visa somente relacionar este fenome-
no com outros fenomenos do mesmo tipo como, por exemplo, o anti-colapso gra
vitacional que parece ter dado origem ao nossc Universo. 0 que & comum nes
tes processos € a existencia de um campo gravitacional extremamente forte

(teoricamente, sem limite superior).

Devido a sua estrutura formal, os teoremas de singularidade ndo nos po-
dem ajudar na analise dos fenomenos que ocorrem nestas regices. Neste as-
pecto os teoremas sao totalmente inuteis. A questao € saber até que valor
do campo gravitacional as leis fisicas usuais podem ser aplicadas. Uma res
posta convincente a esta questao so poderia vir de observagGes experimentais.
Infelizmente, parece que estamos longe de poder contar com experimentos nes-
ta area. Assim, resta-nos dois caminhos: .

1. Analise observacional indireta.
2. Analise tednica.
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Certamente, © caminho (2) devera de alguma maneira passar pelo caminho
(1). Neste nosso curso nos Timitaremos a discutir um exemplo de Analise

Teorica que estive desenvolvendo nos Ultimos meses.

Ha um modo "serio" de chegar a idéia central de nossa analise, mas nos
Jimitaremos aqui a mostrar um argumento simplista, baseado em simetrias,
que tem o mérito de atrair a atengao rapidamente para as questoes fundamen-

tais envolvidas.

Para isso precisamos rever algumas nogoes bem simples dos tempos primei
ros da descoberta das interacoes nucleares. HAquela epoca, experimentos de
reagoes nucleares levou os f{sicos a emitirem a entao ousada idéia de cons i
derar os constituintes dos nucleos atomicos (a saber: protons e neutrons)
como sendo estados diversos de um unico objeto que se chamou nucleon. Assim,
a interacao entre €sse nucleons nao era capaz de distinguir um proton de um
neutron. Em termos matematicos descrevia-se um nucleon por uma funcac ,

que, sob forma matricial representava-se:

w-
1¥n
A interacio entre os nucleons seria assim invariante por rotacao em um espa-
¢o linear a duas dimensoes. Notando por Vs o potencial nuclear (dito forte)
teriamos :

Vo(pp) = V (nn) = V (pn)

Esta interagdao & razoavelmente aproximada pelo potencial de Yukawa do tipo

L -1 . ~
€ _onde 3 representa o alcance da interagao. O0s valores experimentais
r

dao para u o valor 107!% em. Ve-se entao que tal interacao € de curto al-

cance,
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A simetria descrita acima ndo € universalmente valida. Com efeito, &
evidente que em regides onde existe um campo eletromagnético o proton e o
neutron tem comportamento distinto. Diz-se que a interagao eletromagnéti-
ca (de Tongo alcance) quebra a simetria da interacao forte (de curto alcan

ce). (ver quadro I).

Simetria Simetria qgebrada em presenca de
interagao de longo alcance
pP-n - Eletromagnetica

(quadro 1)

Na teoria de Campo Classica existe somente dois campos de interacao a
Tonga distancia a saber eletromagnético e gravitacional. Incluire-
mos assim, neste quadro esta ultima interagao. E claro que ela so podera

aparecer no lado direito do quadro I {ver quadro II).

Simetria quebrada em presenga de
~interacdo de longo alcance

Simetria

p-n | Eletromagnetica

Gravitacional

(Quadro 11)
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A simples inspegao do quadro II nos leva a pensar que "alguma coisa es-
ta faltando". Essa simetria que falta estaria associada a uma interagao
que chamaremos super-forte e cujo potencial estatico sera representado por

Vss'

Sabemos, por enquanto que a simetria SS € quebrada pela interagao gra-

vitacional de longo alcance.

Chamaremos S trumpfs G(+) e G(') a um novo tipo de particulas que intera

gem via interagao-SS.

A simetria acima se escrevera

v.s.s '[G(-*) G“’J - v, [G(-) G(-)] -y, E;m G(-)] _

Um exemplo das propriedades dos strumpfs poderia ser encontrado na discus-
sao da massa gravitacional dessas particulas. Com, efeito, no modelo que
temos desenvolvido admitimos relagOes entre as massas gravitacionais ativa

(M,) e massas gravitacionais passiva M, dos strumpfs dadas por:
W] o 1]

m, [s)]# 0s Mp[s(“)] )

M, :§(+{]_
T

Isto significa que os strumpfs 6 podem criar campo gravitacional mas nao

~ Constante

sentem a presenga de campos gravitacionais; os-Strumpfs G~ nao podem criar

campo gravitacional mas sentem a presenga direta de campos gravitacionais.
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Como conciliar a existencia de tais partTculas com a matéria usual (fo-
ton, eletron, etc.) que, como sabemos, satisfaz a lei de agdo e reacio de
Newton ? Uma solucao possivel seria admitir um estado ligado constituido
por um par de Strumpfs 6(*) - g(-) que . fosse altamente estavel. Com efei-

to, admitindo-se para o alcance dessa nova interagao o valor 2_~v 1073 ¢em

p
{(que & um numero magico construido com.as .constantes de Newton G, de Planck
h -e a velocidade da 1uz.C:P.p = 12? ) obtem-se para o valor da energia
C

de ligagao (aproximadamente a massa da particula trocada em um modélo do

tipo de Yukawa) o fantastico valor 1025 MeV.

STRUMPFS E A INTERACAO GRAVITACIONAL

Uma estréla colapsa. Seu raio diminue continuamente; passa pelo valor
limite de Schwarzschild e continua colapsando. 0 campo gravitacional no
seu interior vai crescendo. As particulas vao sendo empacotadas em um volu-
me ;ada vez menor. 0 que ocorre quando o campo gravitacional consegue ceder
energia suficiente aos strumpferons (par de strumpfs (G+) - (67)) presente
na materia, capaz de quebrar sua ligagdo ? PartTculas G e G~ aparecerio 1i
vre no interior da estréla. As G~ serdo atrafdas inevitavelmente para a sin
gularidade: mas as G' poderdo circular livremente na atmosfera exterior a
estrela. Desse modo elas poderdo carregar energia para fora, o que podera
determinar um novo estagio de equilibrio entre as pressoes internas e a atra
gao gravitacional. Desse modo, tal mecanismo pode interromper o colapso -

e impedir a sya "aniquilagao gravitacional".
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STRUMPFS LIVRES NO UNIVERSO
Assim como fazemos com os hipotgéticos quarks, podemos tentar detectar
strumpfs em seu estado livre. Para.isso precisamos responder a questao: Co-

mo & possivel a existencia de strumpfs livres no Universo ?

Consideremos um Universo em evolugdo.cujo periodo inicial (valor do
parametro t na métrica de Friedmann jgual .a .zero) fosse bastante quente
(embora n3o necessariamente singular). Neste estdgio onde a materia (lep
tons, fotons, etc.} & criada (ver cap. X ) a interagao gravitacional pode
romper o par de strumpfs (em um strumpferon) e particulas (G(+)) - (G('))
livres poderiam aparecer. Por outro lado, as propriedades de G(') {e 0 que
vimos no cap. X ) permitem concluir que onimero de particulas de (-]
criadas pelo mecanismo de flutuagao no vazio, poderia crescer sem Timite
superior - 0 que levou-nos a suspeitar da existencia de um verdadeiro mar

de strumpfs ") a preencher todo o Universo.

EXERCICIO: (ndo trivial): Qual o spin dos strumpfs ?
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CAPTTULO X

CRIACAC DE PARTTCULAS EM METRICAS NAO-ESTACIONARIAS

Tradicionalmente o objetivo da Cosmologia consiste-em estudar as proprie-

dades globais do Universo, sua estrutura geométrica, sua evolugao, sua origem.

Neste nosso primeiro curso nos limitamos a apresentar a visio cosmologica
de um ponto de vista de um relativista; isto &, consideramos que O campo gravi-
tacional € fundamental. Para isto, usamos a teoria de Einstein da gravi tagao.
As equagoes de Einstein possuem dois “"objetos" distintos: a metrica gw(x) e o
tensor de matéria Tw(x). Diferentes formas deste tensor equivalem a distintas

geometrias, isto €, a distintos modelos.

Para a Cosmologia a origem da matéria deveria ser procurada no Olimpo,
para além das visbes simplistas adotadas, para além de nossa imaginagao, para

alem da fisica.

Entretanto, esta situagao parece estar mudando rapidamente. Neste capi-

tulo apresentaremos um esbogo desta mudanca, suas origens e suas tecnicas.

0 ARGUMENTO NEGATIVISTA DE HAWKING
Em 1970, S. Hawking colocou a seguinte questdo: um sistema material 1i-

mitado a uma certa regiao do espago & capaz de irradiar toda sua massa sob
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forma de radiagao gravitacional, deixando atras de si o espago vazio ? Ou,
dito de outro modo, um dado espago-tempo que ndo & vazio em um tempo t_ po-
dera vir a se-lo em outro tempo t, # t, 7 Hawking responde negativamente a
esta questdo. Sua demonstragao baseia-se nas relagoes de desigualdade de

energia e pressdo,

Esse resultado & extremamente curiosc e aparentemente parece contradizer
a existéncia de processos tais como o decaimento de partTculas em gravitons.
Hawking sugere resolver este paradoxo notando que se quantizara somente as
particulas de matéria mas nao o campo gravitacional, e assim considerou-se S0
mente o efeito da métrica em criar ov aniquilar particulas mas que omitiu-se a
reacado destas particulas sobre a métrica (isto &, aniquilacao ou criagao de

gravitons).

EXERCICIO: ler o artigo em questdo. Voc® concorda com a argumentagao de
Hawking ? Por que ?

(S. Hawking, Commum. Math. Phys. 18, 301 (1970))

A CRITICA DE ZELDOVICH E NOVIKOV

Um ano ap0s, Zeldovich et al. publicam.na mesma revista (Commum. Math,
Phys. 23, 185 (1971)) uma critica ao artigo de Hawking. Neste trabalho eles
procuram mostrar que a desigualdade stica\Took' |T1.J. | (i.d=1,2, 3, em
bora valida para aguela parte do tensor energia momentum correspondente as
particulas ja presentes, & violada pela parte de T1.‘j correspondente & pola-
rizacao que o campo gravitacional classico produz no vazio quantico da par-
ticula (por exemplo, no vazio do par eletron-positron). £ & justamente esta
uTtima parte que descreve o fenomeno de criagdo de particulas. Assim, somos
levados a aceitar que um campo gravitaciomal cldssico pode eriar particulas

livres,
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EXERCICIO: Ler o artigo em quest3o.

A EQUACAO DO CAMPO ESCALAR E A TRANSFORMACAD CONFORME

No capitulo V tivemos oportunidade de estudar algumas propriedades do
campo escalar ¢(x). Ali dissemos que usualmente a equagao para ¢(x) € acres-
centada de um termo arbitrario, proporcional ao escalar da curvatura do espa-
¢o-tempo, capaz de tornar aequagao fnvariante por transformagoes conforme

(desde que a massa do campo seja nula). Escrevamos
U¢+(m2+ER)¢=0 3

0 operador O & o d'Allembertiano.

0¢ = ¢|u"v g q

EXERCICIO: Mostre que a equagdo 3 com m =0 & invariante pela transforma-
cao
_ 1

W T T G

¢ ——5 =q" ¢, para algum valor de n.
Consideremos agora o campo ¢ em um Universo de Friedmann “com metrica

dada por

ds? = dt? - a2(t) do?
Por uma transformagcac de coordenadas t + n, dt = a(n)dn temos

ds? = a®(n)(dn® - do?)
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Agora, efetuando a transformagao conforme

3 1
B0 — B () = o 8,00

temos:

d52=m2'sz

(chegamos assim a métrica plana; isto mostra o que ja sabiamos do capTtulo II,
que os Universos do tipo - Friedman sao conformalmente planc ). Teremos para

a equagao do campo ¢(x):

oot

G+ (M + =) ¢ =0

3 . - ~ -
-—¢-(’)a¢-e¢+m2 a2 ¢ =0
an?

onde (S)ﬁ € o operador Laplaciano da métrica correspondente (aberta, fechada

ou euclideana).

Lifshitz e outros estudaram o operador (s)h e suas autofungoes que cha-

maremos Q:
(*)s q(u, &, ¢) = - 1 Q(u, ©, ¢)

Parac = +1, os valores de A sao (n? - 1) comn =1,2, 3, ...

Para € = -1, X tem qualguer valor real maior que 1.

Para ¢

0, A>0 e neste caso Q gera a série de Fourier.

Consideremos agora o caso particular do espago plano (e = 0). Faremos
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(84 Quu, 0, 8) = - K* Qulu, ©. ¢)

com
> >
QI( - e'il(-x

Desenvolvendo o campo escalar no produto de fungoes Yy e QK’ teremos

.

;_ £ a, g (n) eiK-x + at +(n) e-'i-lz-';t
=I 3 ¥y K ¥k

A equagdo para os coeficientes Py(x) & obtida:

2
wl(*'wl(wl( =0

W = ,‘,K2+a?m2

Note que 2 existéncia do fator a(n) transforma a massa numa fungao do tempo

onde

n e impede a existéncia de solugdo do tipo usual e ik t (9 = Gtﬁ).

Para m = 0, esta dificuldade desaparece. Desse modo, podemos concluir
que a utilizagao de uma equagao conforme-invariante para o campo escalar de
massa nula, efm um Universo conformalmente planc, nao apresenta nenhuma modi-
ficacdo quanto 3 distribuigao de seus estados de vibragao ao longo do tempo
(como veremos adiante, isso r'eﬂetjré' a ausencia do mecanismo de criagao pa-
ra particulas descritas por uma equacdo de movimento conformalmente invari an

te em um Universo conformalmente plano).
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QUANTTZACAO DO CAMPO ESCALAR LIVRE EM UM UNIVERSO EM EXPANSAQ

A equagao do campo escalar pode ser obtida a partir de Lagrangiana

I P TV Ril2
of =5 167 0, 0y + (n® + 297

0 momentum canonicamente conjugado a ¢ se calcula do modo usual

8L .
M eE——=g
8¢

Desenvolvendo ¢(':E, t) e w(X, t) em série de Fouriers~temos:
.+ -y N .
¢(X, t)~f d?® K {e"K"x dp(t) Ay + h.c.}
. ."_-» . A
" [ @ ke g0 R e

Imporemos as regras de comutacgao:

[ek. &), ok, 1)] =0

nn
o

[ v, xGe, t)]

is%x-X%").

[ock, vy, wgie, 1]

Estas relacbes impdem sobre ¢, e Ay as condigdes:

&)

0

&2
clI:

= Sy

=Y

23

= J
|
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o » *
I (8 o -0 &) =0
K

A -,
A dificuldade em caracterizar os operadores AI(’ ﬁ; reside na dependencia

temporal de ¢ (t) de forma n3o usual (ver segao anterior). Uma simplificacao
ocorre quando & possivel impor limites sobre o comportamento das métricas
para tempos t + * e, Como exemplo, consideremos a métrica de Kasner com

coeficientes a, b e c, isto €,
ds? = dt? - a?(t)dx® - { 2 (t)dy? - ¢2(t)dz?

Impondo o limite:

Tim a,I = constante,
o

onde a, = a, b ou ¢ o0 espago-tempo se torma plano e podemos escrever

onde
(o)
= o= =)
{o0)
Vo=V (- )

Neste caso os operadores de criagao e destruigdao do campo 1ivre podem ser iden-

~4

‘tificados com ﬁk’ AK no instante t~ - o,

Podemos entao construir neste limite um espago de Fock de operadores e uti-

lizar toda a maquinaria da teoria quantica de campo usual.
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EXERCICIO: Mostre que se definirmos o estado do vazio [0 >_ - t2l que

Pl
AK(' o) |0>_¢, =0
entao

A
AK(t)|0>4” #0

Mostre também que & possTvél defini{r um nove vazio |0>t e que o0s operadores

Fa
AK(t) e‘ﬁz(t) estao relacionados aos operadores AK(-w), 3:(-m) por uma trans-

formagao de Bogoliubov dependente do tempo.

EXERCICIO: Considerando-se o mecanismo de cria;ga_de particulas acime esbo-
gado (dependencia temporal dos operadores de criagao e destruicgao) dé uma es-

timativa aproximada para a energia por unidade de volume das particulas

criadas.
Solugao:

€ el t .

EXERCICIO: Demonstre o seguinte teorema (Novello, 1973). Se em um Universo

homogéneo em expansdo, existe quebra de simetria {caracterizada pelos valores

nao-nulo no vazio) de um campo vetorial NA, isto €,

-
<0IH|0>=0
-
<0 E|0O>#0
entao:
(i) o campo W & massivo.

(ii) a massa do campo € imaginaria.
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Mostre que a massa sera real se o Universo esta em contragdo.

EXERCICIO; Demonstre o teorema (Novello, 1973): Se em um Universo homogeneo

em expansdc existe quebra de simetria caracterizada pelo valor nae-nulo no

vazio de um campo vetorial WA d4s massa nula, isto g,

-+ -+
<0/ E|0O>=N
-> -+
<Ol HO>=P
entao
+
N=0
-
P£0.

(Note: £, E s as partes vetorfais do campo; cf. capTtulo 1).
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APENDICE

THE COSMOLOGICAL DEPENDENCE OF WEAK INTERACTIONS
M. Novello and P. Rotelli

1. INTRODUCTION

In this paper a model is described which suggests a link between gravi-
tational and weak interactions. Thus any time dependence in the gravita-
tional interaction appears also in the -weak interactions. In §2 the model
is presented and the specific form that the time variation of the weak
interactions takes is developed. In §3 some of the consequences of the
model involving laboratory neutrinos are discussed. Section 4 describes
a possible program for testing the model by the detection of cosmic neu-
trinos. We conclude with §5 in which some further speculations about the

time development of physical laws are made.

2. THE COSMOLOGICAL ﬁODEL

The idea that interactions may change with time stems from a paper by
Dirac (1937) in which the gravitational constant was treated as time depend
ent. However, it was later realized that, as originally expressed, his
hypothesis contradicted the principle of covariance. Jordan (1961, Problems

in Gravitation ,unpublished) and others (Dicke 1963) have since produced a
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way of circumventing this difficulty by introducing a scalar field ¢(x)
into the theory. Recently this ¢ field has been used to develop singulari
ty-free cosmological models (Novello 1971, unpublished) by employing a non-
linear Lagrangian in a scalar-tensor theory of gravitation. To obtain this
well-behaved form of the Universe the ¢ field must have a regular minimum
at t = 0. |

$(th~ by + 9,82 + .., (for small t) {1)

and go to a constant Q for large values of t

#(t) ——— Q. (2)
e

Now, the riemannian structure of space -time implies that the generalized

y which define the metric tensor by the anticommutation relation

Urg(x)s vg(x)} =29 ()1 (3)

obey the equation

YG"B(X) - U[UB(X) » Yu(x)]' (4)

where o is a constant, UB(x) z YB(X)(11+75(X)) and double bar ( || ) means

covariant derivative, that is

Taga(X) = Tagx) ol (x) +[rg(x) 1, ]

where the single bar means the usua) derivative, reasare the connections of
the Riemann space and T, are internal connections that arise from the per-

missible generalized gauge transformation
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Yo(X) + LX) = M) (M (x)

for an arbitrary matrix M(x}.

Equation (4) is the most general expression consistent with the rieman-
nian structure of the space that can be constructed with the elements of the

Clifford algebra without including any arbitrary extra field.

It has previously been shown (Novello 1971) that starting from this evo-
lution operator U, (equation (4)) for the generalized Clifford algebra
(space-time dependent) one can arrive at a modifieﬁ“c1ass of Einstein's
equations that relate the riemannian contracted curvature tensor with RuB

the curvature of the internal space’
gl (0 + Rg(0a®()] =0 - ®

This immediately suggests a link between gravitation and weak interactions
because, given the form of Ul(x). the only nontrivial interaction
Lagrangian which can be constructed from UA and spinor fields is the cur-

rent-current interaction

G
8
Ly==1d9 (6)
where
Jg(x) = B)vg() ( L+ Ys(x)) ¥(X) - )

The above consideration induces us to propose that the modified form
of Dirac's idea should be applied not only with respect to the gravita-

tional interaction but also to the weak interactions. In a homogeneous
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and isotropic cosmological model - such as the one we are considering - we
shall see that .the influence of cosmology on the weak interactions produ-
ces a time-depenéent ‘'weighting of .the axial vector current relative to
the vector current. A direct way to do this is to consider the Lagrangian

(6) and compare it with -the usual flat-space Lagrangian
' 6 . 0
< "oy e (8)

where

By = ¥ Y Hrgdv (9)

(Ya and vy, being constant Dirac matrices). In the particular type of

dhiverse we are considering we may write
Yo (x) = Flas X)vy. (10)

Indeed, from {(3) and because in the co-moving system of coordinates

ds? = dt? - Fl(dx‘)2 - Fz(dxz)2 --F,(dxs)z(llj
it follows that:

YolX) =¥,

172
Y, (x) = F, v,

1/72 -
Yz(x) = Fz / Yz

1/2
vs(x) = F"7 v,
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Substituting {12) and (11) into (7) yields for the interaction defined
by (6) the expression

6 (- - .
:/I- > {{w Yoll + e(x)y WHWO(1 + S(X)Yls)}

- _ -1
+ WFy, (1 + e(x)v )0} (w = Y1+ e(x)vs)w) + }

which shows that the only effective modification of generalizing to the
ya(x) functions is a space-time weighting of the axif1 vector current
relative to the vector current (the vector current modification being
absorbed inafz by the modified space-time metric tensor). Thus we may

write the weak leptonic current as

Iy = Wiyl + (0)Ys)V (13)

where e(x) is a function of ¢(x) and the simplest assumption would be

that they are linearly related, that is

e(x) = % #(x) (14)

whence the maximal violation of parity in the V-A theory is reached only

at asymptotic cosmoloegical time.
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3, CONSEQUENCES FOR THE WEAK INTERACTIONS

The model has two obvious consequences: (1) Since we do not exist at
asymptotic cosmological time, the present leptonic weak current does not
violate parity maximally.(i1) Produced neutrinos and antineutrinos are
admixtures of both left and right polarized states. The ratio of the

admixture depends upon their (cosmological) time of creation.

The first consequence can best be tested by a very accurate laboratory
measurement of the Michel parameter p in u meson decay. Let us define a

parameter & by writing the present weak leptonic current as

- ~
3y = Wl + (1 -8)vdv (15)

that is, e(to) =1 -8 where tj is our present cosmological time. The v-A
theory * appears in the limit & = 0. 1f we then neglect, for the moment,
all masses involved except for the y meson mass and neglect the calculable

radiative corrections, we find that

3(1-264362)

« 3 (1-62/2). (16)
4(1-26+25%)

Since, as we shall see, this may be a very small modification to the usual

We of course employ the lepton number-conserving charge currents. Often,
however, (and particularly im u decay) V, A, S, T and P are defined for

the "charge retention” curremts. Our modification of the V-A theory cor-
responds to the appearance of S-P terms in addition to V-A in the charge

retention current.
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value of %3 we have recalculated the decay rate dW for 2 polarized muon
retaining the electron mass and the u neutrino mass ( < 1.15 MeV) but
neglecting the electron antineutrino mass because of its very low experi-

mental upper l1imit ( < 60 eV). We find to order 62

dW (1-y)262 (1-26+362) | K|
dE d cos® 247?

E{u® + e2- 2uE)(1+382-y)

# 2(u-E) (uE-€?) (142y) -3v(uE-e?)8(1+8/2) + ;L f(E)
m

N\
o
+ |kl cos 9(u’+ 3e* - 2uE - Y(u® - 3e® + 2uE) + pm 9(5)) (17)
i)

where E, |k| and e are the electron energy, magnitude of momentum (|k| =
= (E* - e’)%) and mass, respectively, while u and v are the masses of the
muon and muon neutrino, respectively. ¥ = v¥/(u?® + e? - 2uE) and, since
the kinematically allowed values for the electron energy run from Emin -
e tofE . = (u* + e -v?)/2u, it follows that the term {1-y)* vanishes
as E -+ Emax' Thus ,as is well known, an accurate determination of the
electron energy spectrum will yield at least an upper limit for the muon
neutrino mass. The functions f(E) and g(E) represent the effects of
radiative corrections. As a first approximation, and in order to obtain
an upper 1imit on &, we may use the first-order corrections calculated by
Kinoshita and Sirlin (1959). Experimentally no disagreement with the
V-A theory has yet been found. Indeed, allowing for the above radiative

corrections (Bardon et al 1965, Derenzo 1969)



123

1

Pexp = 0+75 E 0.003 (18)

If we allow ourselves up to 1 STD we can set an upper 1imit to 6 of

& < 0.05 . (19)

The electromagnetic corrections to u decay are particularly important, intro
ducing an effective diminution of several per cent 1in p. Thus to deter-
mine & we shall require not only more accurate experiments but alsc
theoretical calculations of second-order radiative corrections = {Marshak

_ “
et al 1969).

A similar determination of an upper limit to § follows from thé modifica
tion in our model from the expression for the polarization (Pe) of the
produced electron in g decay. Following the usual assumption that the
nucleons in this process are effectively at rest, and integrating over the

outcoming antineutrino three-momentum, we find that

dW  =(143n2)m? Eeﬁc{}“é){("5/2)2(‘+”e)*5’(" o) /4

+ (HR)O-8/2) (g 82 (1) 4] (20)

where n = gA/gv for the hadronic current and where 7 1is the electron

polarization vector, A its relativistic velocity and Ee and E_ the
v

energies of electron and antineutrino, re spectively. Thus we find that

R-L i
Pe = H = - Ve(.l'a /2) . (2])
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Experimentally (Willis and Thompson 1968)

Po-/ve- = - 1.001 £ 0.008 (22)

which, allowing for 1 STD, sets an upper limit to § of

8§ <0.12 (23)

Thus we conclude that although no direct evidence for a nonzero § exists,

the above data only set an upper limit of about one-twentieth on its value.

4. COSMIC NEUTRINOS
As a test of the second consequence listed in §3 we first note that a
neutrino {antineutrino) produced at cosmological time t by a weak current

of the formlaya(1+e(t)ys)w can be written as

w(\f%;) - cos e(t)wt%%)) + sin@(t)wsit.; (24)
where by L and R we mean left and right polarizations, respectively, and
where tan ©(t) = (1-g(t))/(1+e(t)). If, as is usually assumed, we lived
1p a worid in which & = 0 and the neutrinos were massless, then the right
(jeft) handed polarized neutrinos (antineutrinos) would be completely
invisib1e to any detection apparatus {save possibly one employing the
gravitation interaction). Thus the only observable consequences of the

model, for the detection of cosmi¢ neutrinos (antineutrinos) on the Earth,

would be the effective diminution of the universal Fermi constant G by
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cos ©(t). This could be measured in the Gedenken experiment in which all
L neutrinos (R antineutrinos) from a particular source are absorbed and
counted during a specified time. This provides us with an experimental
measurement of the otherwise elusive flux, and together with a measure-
ment of their rate of interaction the "effective" Fermi constant could be
qeduced. Of course this is impossible in practice because of the very
Tow interaction rate of the neutrinos (antineutrinos), and very few of
those entering a laboratory will be detected. It is this very property, -
however, which in part makes cosmic neutrines so interesting, for if
detected they may well carry information from ve;;'distant sources.

A feasible experiment depends upon- a nonzero &, since this will allow

us, in principle, to measure both wL(E) and wR(E). Indeed the rates of
v(v) v{v)
interaction of these components, from a particular source, are proportional

to §052 8(1-6/2)% x flux and sin? - ©(52/4) x flux, respectively (ignoring
for simplicity any possible mass for the neutrino). Since the flux is the
same in both cases, the ratio of these rates determines §2 tan? ©. This

ratio appears, for example, in the polarization of electrons produced via

inverse g decay (for low-momentum transfer):

Pe 62tan%e-4
Ve 82tan2e+4

. (25)

It is therefore conceivable that some cosmic neutrinos produce unpolarized
electrons. To proceed further and try to determine the time dependence
of 6(t) we would require the development of a"neutrino telescope", that

is an equipment in which the momentum of the incoming neutrino (anti-
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neutrino) could be deduced from the outcoming particies of its interaction.
It is probable that neutrinos (antineutrinos) from a specific direction are
dominated by one source and that the cosmalogical age of the source will
vary with direction. Thus a measurement of the ratio in equation (25)
would also vary with direction indicating a time dependence of e(t). If
ih addition these sources could be identified with known radio or optical
sources the actual dependence on time of ©(t) could be found. Such a
"telescope” could also be used to determine accurately any mass of the
neutrino by measuring the time delay between neutrinog and photons produced
in for example, an exploding star, as has already been suggested (Ponte-

corvo 1968).

Unfortunately this program, in spite of some optimistic plans {Ginsburg
1971) is hampered by the low energies envisaged (due to the Doppler effect)
for cosﬁic neutrinos, their predicted low flux and the failure up to the
present time of attempts to measure the much more plentiful neutrinos

expected from the sun.

5. CONCLUSIONS

It follows from what has beén said in the previous section that the test
of the model by direct measurement of cosmic neutrinos is not likely in the
near future. There is, however, another consequence of the model which may
prove relevant, and that is that because we now predict the existence of a
full complement of four neutrinos {and four .antineutrinos) the usual

estimates of the maximum energy density of the neutrino sea in the
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Universe become doubled.

It 1s tempting both from the upper limits set on & and by the very
"unaesthetic” nature of its vconsequence (the breakdown in the maximal
violation of parity) to-suggest & link between this effect and CP violation.
In this vein CP violation would, Tike § itself, be a vanishing phenomenon,
and 1n addition one would expect the two phenomena to be of the same order
of magnitude, that is, about 10°’ smaller than the weak interaction in
general., If this is the case then present experimental accuracies,

particularly in u decay, are not far short of thg mark.

We expect no modification in the strength of the electromagnetic charge
coup1{ng because of the CVC (conserved vector current) hypothesis relat-
ing it to the unmodified vector part of the weak leptonic current. But
wc'might have a parity-violating term of the kind sy A¥ which, in analogy
with the CP-violating term in weak interactions, is 2 vanishing function

- with cosmological time.

Finally, since we have discussed the possible time variation in gravita
tiona), weak and even electromagnetic interactions, all linked to the time
dependence of the scalar ¢ field, 1tlwou1d be unjust not to contemplate the
possible "time dependence of the strong interactions themselves (Davies

1972). In geners) we sre advocating a theery in which the physical laws

e fuﬁE%ion of space=time (appearing constant only locally). It may in

fact well be that the existence of “unexplained" energy sources in the
R e .

——

Universe is Just a consequence of our microscopic view of the laws of
— ’ - ——

physics,
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