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“Tudo, alids, ¢ a ponta de wm mistério, inclusive os fatos. Ou a

auséncia deles. ”

Guimaraes Rosa

“O fato mais assustador a respeito do universo nao é que ele seja
hostil, mas que seja indiferente; porém, se pudermos entrar em acordo
com essa indiferenca e aceitar os desafios da vida dentro dos limites da
morte — por mais que o Homem possa fazé-los mutdveis—, nossa
existéncia como espécie pode ter um significado genuino e satisfatorio.
Por mais vasta que seja a escuridao, nos devemos nos fornecer luz

propria.”

Stanley Kubrick

“A Astronomia € til porque nos eleva acima de nds mesmos, € util
porque € grande; € util porque € bela; isso € o que se precisa dizer. E ela
que nos mostra o quanto o homem € pequeno no corpo e o quanto €
grande no espirito, jd que nesta imensidao resplandecente, onde seu
corpo nao passa de um ponto obscuro, sua inteligéncia pode abarcar
inteira e dela fluir a silenciosa harmonia. Atingimos assim a
consciéncia de nossa forca, e isso € uma coisa pela qual jamais
pagariamos caro demais, porque essa coOnsciéncia nos torna mais

fortes.”

Henri Poincaré






Resumo

Os recentes avancos em cosmologia observacional indicam que o universo esteja pas-
sando por uma fase de expansao acelerada. A determinagao do mecanismo responsavel pela
aceleragao césmica constitui um dos problemas mais intrigantes na ciéncia hoje. Entre os
diversos candidatos a mecanismo de aceleracao, a explicagao mais simples e economica ¢é
assumir a existéncia de uma constante cosmoldgica A associada a energia do vacuo. Con-
tudo, essa interpretacao leva a importantes problemas conceituais associados a natureza
dessa componente.

Nesta tese, investigamos a dinamica de diferentes mecanismos de aceleracao césmica,
comparando suas previsoes com diversos testes observacionais. Em particular, demos énfase
aos cendrios baseados na criacdo de matéria escura fria (CCDM), nos quais a presente
aceleragao do universo é produzida sem a presenca de um fluido exético, como consequéncia
do processo de producao de particulas de matéria escura gravitacionalmente induzido.

Inicialmente, propusemos um modelo no qual o mecanismo de criagao de particulas é
capaz de gerar uma cosmologia dinamicamente degenerada com o modelo padrao, ACDM.
Discutimos no chamado modelo de Lima, Jesus & Oliveira (LJO) a dinamica cosmoldgica
com criacao de matéria escura fria e com pressao. Através de um teste estatistico de y2,
mostramos que o modelo fornece étimo ajuste aos dados de supernovas tipo Ia (SNe Ia).

Posteriormente, estudamos a evolugao de pequenas perturbacoes de densidade em um
fundo homogéneo para modelos tipo CCDM, através do formalismo Neo-Newtoniano.
Restringindo-nos ao modelo LJO, comparamos as previsoes obtidas nesse contexto com
as proveniente do modelo ACDM. Mostramos que o modelo é capaz de fornecer excelente
ajuste aos dados observacionais de medidas da taxa de crescimento linear, para o caso

plano e com velocidade efetiva do som ¢Z;; = —1.



Ainda dentro do cenario CCDM, investigamos uma segunda proposta original, com ca-
pacidade de ajuste as observagoes similar aos modelos ACDM e LJO com mesmo ntimero de
parametros livres, porém com dinamica nao degenerada com estes. Derivamos a dinamica
cosmoldgica do modelo e discutimos a sua viabilidade através da andlise estatistica de
medidas de SNe Ia e do parametro de Hubble em diferentes redshifts H(z).

Finalmente, discutimos a dindmica de um modelo com decaimento do véacuo (A(t)CDM)
e sua descricao em campos escalares. Assumindo como forma do termo de vacuo uma série
de potencias truncada do parametro de Hubble, derivamos as equacoes dinamicas bésicas
e as previsoes cosmoldgicas do modelo. Mostramos que, quando a transferéncia de energia
entre as componentes dos setor escuro se dé através da criacao de particulas, modelos
CCDM e A(t)CDM podem compartilhar a mesma dinamica e termodinamica, dentro de
certas condigoes. Adicionalmente, mostramos que o modelo é capaz de prover um bom
ajuste as medidas de SNe la e da chamada razao CMB/BAO. Obtivemos ainda uma
descri¢cdo do modelo A(t)CDM por um campo escalar, estendendo a validade do modelo
para outros espacos-tempos e outras teorias gravitacionais.

Nossos resultados mostram que existem diversas alternativas viaveis ao atual modelo
padrao em cosmologia, capazes de contornar os problemas associados a constante cos-
moldgica. A discussao dessas alternativas é essencial para uma compreensao mais profunda

acerca da dinamica, da composicao e do destino do universo.



Abstract

Recent advances in observational cosmology indicate that the universe is undergoing an
accelerating stage of expansion. The determination of the mechanism responsible for the
cosmic acceleration is one of the most intriguing problems in science today. Among many
candidates for the acceleration mechanism, the simplest and most economical explanation
is to assume the existence of a cosmological constant A associated with the vacuum energy.
However, this interpretation leads to important conceptual problems associated with the
nature of this component.

In this thesis, we investigate the dynamics of different mechanisms of cosmic accele-
ration, comparing their predictions through several observational tests. In particular, we
emphasize the scenarios based on creation of cold dark matter (CCDM), in which the pre-
sent acceleration of the universe is produced without the presence of an exotic fluid as a
result of the gravitationally induced dark matter production process.

Initially, we have proposed a model in which the particle creation mechanism is able
to produce a cosmology dynamically degenerated with respect to the standard model,
ACDM. We discussed the cosmological dynamics for the creation of cold dark matter and
dark matter with pressure within the so-called model of Lima, Jesus & Oliveira (LJO).
Through a statistical y? test, we showed that the model provides a good fit to the type Ia
supernovae (SNe Ia) data.

Subsequently, we studied the evolution of small density perturbations in a homogeneous
background for CCDM type models through the Neo-Newtonian formalism. Restricting
ourselves to the LJO model, the predictions obtained in this context were compared with
those from the ACDM model. We showed that the model is able to provide a very good

fit to the linear growth rate observational data, for a flat universe and effective speed of



sound ¢Z;; = —1.

Also within the CCDM scenario, we discussed a second original proposal with similar
goodnes-of-fit and same degree of freedom to the models ACDM and LJO, but with a
non-degenerated dynamics. We derived the dynamics of the model and discussed its via-
bility through the statistical analysis of measurements of SNe la and Hubble parameter in
different redshifts H(z), obtaining results in complete agreement.

Finally, we discussed the dynamics of a model with vacuum decay (A(t)CDM) and its
description by scalar fields. Assuming the form of the vacuum term as a power series in
the Hubble parameter, we derived the basic dynamic equations and the cosmological pre-
dictions of the model. We showed that when the energy exchange between the components
of the dark sector is through the creation of particles, CCDM models and A(t)CDM can
share the same dynamics and thermodynamics under certain conditions. Additionally, we
showed that the model is able to provide a good fit to the SNe Ia data and measurements
of the CMB/BAO ratio. We also derived a description of ACDM model by a scalar field,
extending the validity of the model for other space-times and other gravitational theories.

Our results show that there are several viable alternatives to the current standard model
of cosmology, able to overcome the problems associated with the cosmological constant.
The discussion of these alternatives is essential to a deeper understanding of the dynamics,

composition and fate of the universe.



Notacao e Convencoes

Assinatura da métrica: (+, —, —, —).

Indices gregos variam de 0 a 3, indices latinos variam de 1 a 3. Indices repetidos

obedecem a convenc¢ao de Einstein.
Derivada parcial: 88% =0,
Derivada covariante: A% 5= A%, 5+ I'§zAN.

Salvo mencao contraria, usaremos um sistema de unidades onde c¢=1.

Expressoes em outros idiomas serao escritas em itdlico.
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Capitulo 1

Introducao

A Cosmologia é a area da Ciéncia que estuda o universo em sua origem, evolucao,
composicao, formacao de estruturas e caracteristicas em grandes escalas. Embora questoes
cosmoldgicas tenham sempre permeado a cultura humana, a Cosmologia moderna nasceu
logo ap6s o estabelecimento da Teoria da Relatividade Geral (TRG). A TRG é uma teoria
fisica sobre o espaco, o tempo e a gravitagao, sendo atualmente considerada o principal
arcabougo tedrico para estudar o universo em grandes escalas.

Nosso conhecimento em Cosmologia é expresso através dos chamados modelos de uni-
verso ou modelos cosmoldgicos, criados a partir de leis e hipdteses basicas acerca do uni-
verso. Um dos principios mais utilizados na formulacao desses modelos é o Principio
Cosmoldgico, i.e., a hipdtese de que o universo nao possua observadores privilegiados e,
como consequencia, seja homogeéneo e isotrépico em grandes escalas.

O primeiro modelo cosmolégico moderno, criado por A. [Einstein (1917), descreve um
universo estatico e constituido apenas por matéria sem pressao homogeneamente dis-
tribuida, conforme a crenca geral na época. Para esse fim, Einstein adicionou a sua teoria
gravitacional a constante A, conhecida como constante cosmoldgica, capaz de contrabalan-
cear a atragao gravitacional da matéria.

Outros modelos logo foram propostos. Ainda em 1917, W. de Sitter criou um modelo
assumindo a hipdtese de que a quantidade total de matéria do universo pudesse ser des-
prezivel. O chamado modelo de ide Sitten (1917) é obtido das solugdes das equagoes de
campo de Einstein com o universo composto apenas pela constante cosmoldgica.

Na primeira metade da década de 1920, A. A. Friedmann percebeu que as equagoes de
campo admitiam solugoes dinamicas para os casos A = 0 e A # 0. Nasceram entao os cha-

mados modelos expansionistas de Friedmann com curvatura espacial positiva (Friedmann,
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1922) e com curvatura negativa (Friedmann, 1924). Poucos anos depois, G. [Lemaitre
(1927) mostrou que o equilibrio entre a atragao gravitacional e a repulsao cosmolégica
no modelo de Einstein era instavel. Dessa forma, uma minima diferenca entre os termos
atrativos e repulsivos faria com que o universo ou entrasse em colapso ou se expandisse
eternamente.

A hipotese de um universo dinamico ganhou ainda mais forca com as observacoes de
Lemaitrd (1927) e E. [Hubble (1929), quando a expansado do universo recebeu suporte
observacional. Ambos mostraram que os espectros de luz de galaxias distantes apresenta-
vam um desvio sistemdtico para as regides mais vermelhas (redshift), proporcionalmente
a distancia em que as galdxias se encontravam. Essa relacao linear, conhecida como lei de
Hubble, é prevista pelos modelos de Friedmann, nos quais o afastamento entre as galdxias
¢ compreendido como a expansao do préprio universo.

Com isso, Einstein abandonou definitivamente a ideia de universo estatico. Em 1932,
em colaboragao com de Sitter, foi proposto o modelo de universo com constante cosmoldgica
nula (A = 0), secao espacial plana e constituido apenas por matéria nao relativistica,
batizado como modelo de Einstein-de Sitter (EdS) (Einstein e de Sitter, 1932). O conjunto
de todos esses modelos expansionistas estao na base da cosmologia moderna.

Lemaitre (1934), baseado no fato de que o universo estd se expandindo, propds a
ideia de um atomo primordial, extrapolando as equacoes expansionistas para um momento
no passado em que a matéria deveria estar concentrada em tinico ponto. Esse instante
inicial do universo foi posteriormente batizado de Big Bang. As soluctes expansionistas
foram entao classificadas do ponto de vista de simetrias por H. [Robertson (1936) e A.
Walker (1936), sendo atualmente conhecidas em sua forma geral de métrica de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW).

Tendo como base os modelos expansionistas, G. Gamow e colaboradores investiga-
ram a possibilidade da sintese dos elementos quimicos no universo primordial (Gamow,
1946; |Alpher et _all, 11948). A nucleossintese primordial é, portanto, a teoria que explica
a formacao dos elementos mais leves no universo, como o deutério (D), hélio (*He e 4" ¢)
e litio ("Li). Além disso, durante o seu desenvolvimento, Gamow propds que o universo
atualmente deveria ser permeado por um campo de radiagao homogeéneo, isotrépico e com
0 espectro caracteristico de um corpo negro de temperatura 7" < 10K (Alpher et al., [1948).

A radiagao cosmica de fundo (CMB - Cosmic Microwave Background) foi ocasional-
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mente observada por [Penzias e Wilson (1965), evidenciando que o universo esteve em

passado extremamente quente e denso. Em 1992, o satélite COBE pode determinar que

o espectro medido da CMB se ajustava fantasticamente bem a uma curva de corpo negro

com temperatura em torno de 2.73K (Smoot et al), [1992). As observagdes da expansao

do universo, as medidas das abundancias relativas dos elementos leves previstas pela nu-
cleossintese primordial, a existéncia da radiagao cosmica de fundo altamente homogénea e
isotropica e a TRG dao forte sustentacao ao modelo de Big Bang.

Até os anos 1990, o modelo de Einstein-de Sitter era considerado como modelo padrao
do universo, embora algumas observacoes nao fossem satisfatoriamente explicadas. Me-
didas da idade de objetos velhos exigiam que a constante de Hubble tivesse valor Hy <

51 km s~ 'Mpc~!, com o parametro densidade de matéria €, = 1 ou Hy < 63 km s ' Mpc~!

se Q,, = 0.3 (Vandenberg et all, [1996). Por outro lado, a planura medida na CMB em

um modelo de Einstein-de Sitter sugeria €2,, = 1 e as medidas da constante de Hubble na

época indicavam Hy = 80 + 17 km s~ ' Mpc—1 (Freedman et all, [1994).

Em 1998, através de observagoes de Supernovas do Tipo Ia, dois grupos concluiram,

de forma independente que o universo esta passando por uma fase de expansao acelerada

Riess et _all, 11998; [Perlmutter et al., [1999). Dessas observagoes, inferiu-se que o universo

hoje é formado por aproximadamente 70% de uma componente escura e com pressao
negativa, genericamente chamada de energia escura. A existéncia desse termo é compativel

com observacoes das anisotropias da radiacao césmica de fundo (Planck Collaboration

XVI: Ade, P. A. R. et al.. [2013), medidas de estruturas em grandes escala (Tegmark et all,
2004; [Cole et al., 2005; [Percival et all, 2010), idade de objetos velhos em grandes redshifts
Krauss, 1997; |Alcaniz e Lima, 1999, 2001; [Alcaniz et _all, [2003; [Cunha_e Santos, 2004;

Lima et _al., 12009), observacoes em raios-X de aglomerados de galaxias (Allen et al., 12002;

Lima et al., [2003a; |Allen et all, 2008), tamanho angular de fontes de radio compactas e

de rédio galdxias (Gurvits et all, [1999; [Lima e Alcaniz, 2002; [Daly e Guerra, 2002), entre

outros. Esse surpreendente resultado se equipara em importancia a descoberta da CMB.
O candidato a energia escura mais simples ¢ a constante cosmoldgica A cuja existéncia
é frequentemente associada a densidade de energia do véicuo (p, = A/87w(G). Nesse
contexto surgiu o atual modelo padrao, o chamado modelo de concordancia cosmica ou
modelo ACDM, formado por matéria barionica, radiacdo, matéria escura e energia do

vécuo/constante cosmoldgica. Apesar de seu grande poder de explicagao, o modelo apre-
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senta diversas dificuldades, sendo a principal delas, a determinacao da natureza da cons-
tante cosmoldgica e a enorme discrepancia entre as estimativas tedricas e observacionais
de sua densidade de energia (Weinberg, 1989; (Carvalho et al., [1992; [Lima e Maia, [1994).

Essas dificuldades sao fontes de intensos debates na comunidade cientifica e abrem
espaco para a discussao de propostas alternativas que sejam capazes de descrever as ob-
servagoes cosmologicas. Entre os modelos formulados dentro do principio cosmolégico, as
principais alternativas propostas na literatura podem ser classificadas em (i) Cenérios fora
da TRG, como as teorias f(R) (Capozziello et all, 2003; (Carroll et al., 2004; Carvalho
et al., 2008), teorias com dimensoes extras acessiveis apenas pela gravidade como na teo-
ria de Randall-Sundrum (Randall e Sundrum, [1999alb; |Arkani-Hamed et _all, [1999; Pires
et al., 2006) e (ii) Modelos dentro do cenério relativistico padrao que, além do préprio mo-
delo padrao, incluem os modelos de decaimento do vacuo, matéria-X, gas de Chaplygin,
modelos de quintesséncia, modelos com criagdo de matéria escura (CCDM), entre outros.

Em linhas gerais, a estrutura e desenvolvimento desta tese sao descritos a seguir.

No capitulo Bl realizamos uma breve revisao de aspectos fundamentais do modelo
padrao em cosmologia. Iniciamos por discutir alguns fundamentos basicos da Teoria da
Relatividade Geral, o principio cosmolégico e a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-
Walker. Apresentamos algumas das observacoes fundamentais em cosmologia e os modelos
de Big-Bang e ACDM.

No capitulo [, discutimos os principais problemas associados a constante cosmoldgica
A e a energia do vacuo. Apresentamos ainda algumas das diversas alternativas para a
energia escura discutidas na literatura.

No capitulo ] descrevemos a termodinamica e dinamica da formulacao macroscopica
da criacao de particulas no contexto cosmologico. Mostramos que o processo de criacao
de particulas é um processo irreversivel que pode ser contabilizado nas equacoes de campo
de Einstein através de um termo de pressao. Assumindo que a entropia por particula per-
maneca constante durante a criagao, é demonstrado que o processo de criagao de particulas
gera um termo de pressao negativa que, em principio, pode acelerar o universo.

No capitulo Bl apresentamos uma proposta original de modelo com criacao de matéria
escura (CCDM -Crreation of Cold Dark Matter). Derivamos a dindmica basica do universo
nos casos de criacao de matéria escura fria e com pressao no chamado modelo de Lima,

Jesus & Oliveira (LJO). Vinculamos os parametros livres do modelo através de um teste
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estatistico de x? utilizando dados de Supernovas do Tipo Ia. Destacamos por fim a equi-
valéncia completa entre os modelos LJO e ACDM em nivel de background, ainda que cada
modelo possua hipdteses basicas completamente distintas.

As perturbagoes lineares do modelo LJO sao discutidas no capitulo [6l Iniciamos esse
capitulo discutindo a formulacao Neo-Newtoniana e, posteriormente, desenvolvendo o for-
malismo para perturbacoes lineares de densidade no modelo LJO. Investigamos o papel
da velocidade especifica do som, csz, na formacao de estruturas nesse contexto. Os
parametros livres foram limitados através de um teste de y? para dados da taxa de cres-
cimento e algumas formas funcionais da velocidade efetiva do som. Discutimos ainda
diferentes metodologias na literatura para a andlise das perturbacoes de densidade nos
modelos CCDM e a chamada “degenerescéncia escura”.

No capitulo [7] apresentamos um novo modelo CCDM nao degenerado com os modelos
ACDM e LJO e ainda capaz de explicar a aceleracao césmica. Realizamos uma analise
estatistica utilizando dados do parametro de Hubble em diferentes redshifts e SN Ia.

No capitulo [ discutimos a possibilidade da origem da expansao césmica acelerada
em um modelo com decaimento do vacuo e sua descricao através de um campo escalar.
Nesse capitulo, ainda apresentamos resultados acerca do comportamento termodinamico
do modelo. Vinculamos os seus parametros livres utilizando dados de SNe Ia e da chamada
razao CMB/BAO.

Finalmente, apresentamos as nossas conclusoes e algumas das perspectivas para o de-
senvolvimento futuro da cosmologia, no capitulo [

Com o intuito de facilitar a consulta de estudantes e pesquisadores, informamos que
as contribuicoes originais desta Tese estao contidas nos capitulos @l [6 [ e § ¢ podem
ser consultadas nos trabalhos [Lima. et al. (2010), [Lima et _al) (2011), [Jesus et al. (2011),
Andrade-Oliveira, F. et al. (2014) elJesus e Andrade-Oliveira, F. (2015).
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Capitulo 2

Cosmologia Fisica

2.1 Introducao

Parte importante do estudo do universo como um todo esta na elaboracao de modelos
e na realizacao de testes observacionais. O cendrio que melhor descreve as observagoes
cosmolégicas é o modelo de Big Bang, no qual o universo vem se expandindo e se resfriando
desde um passado de condicoes extremas até o momento atual. Esse cendrio tem em suas
bases tedricas a Teoria da Relatividade Geral e o principio cosmoldgico e vem produzindo
previsoes confirmadas por diversas observagoes como, por exemplo, a expansao do universo,
abundancia de nucleos leves sintetizados nos seus primeiros minutos de existéncia e a
existéncia da radiacao césmica de fundo.

Neste capitulo, sao apresentados alguns aspectos relevantes das teorias em que esta tese
se fundamenta, iniciando pela Teoria da Relatividade Geral e pela cosmologia relativistica.
O contetdo mostrado aqui pode ser encontrado de forma mais detalhada em livros textos
de relatividade geral e cosmologia relativistica, como por exemplo, em [Weinberg (1972);

Mukhanov (2005); lAmendola e Tsujikawa (2010); [Ellis et al) (2012), entre outros.

2.2 Teoria da Relatividade Geral

A Teoria da Relatividade Geral (TRG), proposta por Albert Einstein em 1915, reinter-
pretou os fendmenos gravitacionais, os conciliando com as ideias previamente apresentadas
na Relatividade Restrita. O passo fundamental para o seu desenvolvimento foi dado em
1907, quando Einstein elaborou o chamado principio da equivaléncia entre gravitacao e
matéria ou apenas principio da equivaléncia (PE).

Desde o inicio do século XVII, com os experimentos de queda livre de Galileo Galilei, é
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conhecido o fato de que os corpos na superficie da Terra se movem sob igual aceleragao no
vacuo, independentemente de suas massas. Com o surgimento da mecanica Newtoniana,
essa caracteristica pode ser interpretada como a equivaléncia entre a massa gravitacional
(m¢) e a massa inercial (m;). Entretanto, o préprio Isaac Newton ja chamava a atencao
de que nao haveria nenhuma razao a priori para essa igualdade entre massas. Ciente disso,
Newton realizou alguns experimentos com medidas de periodos em péndulos de diferentes
materiais chegando a conclusao de que, se o principio nao fosse vélido, a diferenca entre
as massas seria inferior a 1072, Em 1889, utilizando um experimento com péndulos de
torcao, Roland Eotvos mostrou que o limite méaximo para uma eventual discrepancia era
107°. Experimentos atuais mostram que o principio permanece valido em pelo menos
1 —mg/m; <107 (Turyshev, 2008).

Com base nessa equivaléncia, Einstein partiu da premissa de que seria impossivel dis-
tinguir localmente entre a aceleracao de origem gravitacional e a aceleragao causada por
um referencial nao inercial. Sob a for¢a da gravidade, quaisquer particulas de teste sujeitas
as mesmas condigoes iniciais sofrerao os mesmos efeitos, independentemente de suas pro-
priedades — incluindo suas massas de repouso. Assim, a TRG estabelece um lugar especial
para a gravidade entre as forcas fundamentais da natureza, uma vez que o comportamento
de um corpo de teste sob a acao de um campo gravitacional é interpretado como um efeito
puramente geométrico.

Em 1907, Einstein utilizou o principio da equivaléncia para calcular o efeito de desvio
para o vermelho sofrido pela luz sujeita a um campo gravitacional, demonstrando que era
possivel prever a acao da gravidade sobre um sistema fisico arbitrario. Entretanto, entre
esse passo inicial e a formulagao final da TRG era necessério entender como se formam os
campos gravitacionais. Em 1913, Einstein e o matematico Marcel Grosmann associaram
o campo gravitacional as 10 componentes independentes do tensor métrico de Riemann,
obtendo a formulacao tensorial da gravitagao que conhecemos hoje.

A geometria de um sistema fisico é determinada pela sua métrica. Na Relatividade

Restrita, o elemento de linha é dado por (c=1):
ds® = dt* — da* — dy? — dz?, (2.1)

sendo t a coordenada temporal e z, y e z as coordenadas espaciais. De forma sucinta, a

expressao acima pode ser reescrita como:
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ds® = n,,drtdx”, (2.2)

onde 7, = Diagonal(+ — ——) é o tensor métrico do espago-tempo de Minkowski e z*
representa as coordenadas espaco-temporais.

Na TRG, a presenca de um campo de matéria induz uma curvatura no espacgo-tempo.
Assim, a geometria modificada do sistema fisico esta codificada no novo elemento de linha
(Weinberg, 11972):

ds® = g, datda”, (2.3)
onde g,,,,, 0 tensor métrico do espago-tempo curvo, determina todas as propriedades geométricas

do sistema de coordenadas curvilineo (Landau e Lifshitz, [1971)).

Definido o tensor métrico do sistema fisico, o tensor de Einstein G, pode ser escrito

como
1
G;w = Ruu - §Q;WR, (24)
onde R, = R, é o tensor de Ricci, obtido através da contracao do tensor de Riemann-

U

Christoffel (Weinberg, 1972)

ore, ore
4 B a A a A
T O 29

no qual I', sao os simbolos de Christoffel que, em termos da métrica, sao dados por:

Ra#ﬁv -

1 A ag)\,u agz//\ agm/
—g“ — . 2.
29 oxY + Ozt oz (2:6)

o
I, =
A geometria do espago-tempo e o conteiido massa-energia estao interligados através

das equagoes de campo de Einstein:
G;w - Ag;w - XT/.LV7 (27)

onde G, é o tensor de Einstein e 7T),, é o tensor energia-momento. A constante y =
87G /¢t é a constante de Einstein, obtida no limite de campos fracos. Na equagao acima,
o lado esquerdo contém as propriedades geométricas do espago-tempo enquanto o lado
direito contém a descrigao da energia e momento do conteido material. O termo Agr”
foi introduzido por Einstein inspirado por um modelo cosmoldgico no qual A é a chamada

constante cosmoldgica.
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Quando a fonte de energia-momento em (2.7)) é um fluido perfeito, o contetido do tensor
energia-momento ¢ completamente caracterizado por duas varidveis termodinamicas: a
densidade de massa-energia p e a pressao isotrépica p. Consideremos o tensor T como o
tensor energia-momento em um sistema de referéncia localmente lorentziano em um dado
ponto = do espaco-tempo. Nesse ponto em particular, a componente 700 representa a

densidade de massa energia (Weinberg, [1972):

TOO =P, (28)

enquanto as componentes diagonais 7% sao

T = p. (2.9)

Além disso, como estamos descrevendo um fluido perfeito, a auséncia de conducao de
calor ou viscosidade impoe as condicoes T =T% =0, e TV = 0 se i # j.
Sendo u* = ¢} para um observador comével, o tensor T"” pode ser escrito de forma

manifestamente covariante como:

T = (p+ p)uu” — pn™. (2.10)

Implementando os efeitos gravitacionais através do acoplamento minimo (Weinberg,

1972), o tensor momento-energia tem a forma

™" = (p + p)utu” — pg"”, (2.11)

e satisfaz a seguinte identidade:

T, = 0. (2.12)

A identidade (2I2]) estabelece a forma local das leis de conservagao de energia e de
momento, de modo independente do sistema de coordenadas adotado.

Assumindo a TRG como melhor teoria de gravitacao disponivel atualmente, as equagoes
de campo de Einstein sao o primeiro passo na formulacao de modelos cosmoldgicos. A
seguir, discutiremos as hipdteses fisicas dos modelos que servirao de base para a descricao

da dinamica do universo.
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2.3 Meétrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson- Walker

O Principio Cosmolodgico estabelece que nao existam observadores privilegiados no uni-
verso. Isso quer dizer que para cada instante de tempo ¢ o universo deve parecer igual a
todos os observadores. Como consequéncia, o universo deve ser homogéneo e isotrépico,
ao menos em grandes escalas. Esse principio, fortemente sustentado pelas observagoes
da radiagao césmica de fundo e do universo em grandes escalas, tem suas propriedades
geométricas sintetizadas na métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLWR),

cujo elemento de linha é dado por (Weinberg, 1972):

dr?

2 2 2

+ r?df* + r2sm29d¢2) (2.13)
onde r, ¢ e 0 sdo coordenadas esféricas comoveis, t é o tempo préprio, a(t) é o fator
de escala cosmico, K é o parametro de curvatura da secao espacial do universo, podendo

assumir os valores K = 41 (universo fechado), K = 0 (universo plano) e K = —1 (universo

hiperbdlico).

2.4 Dinamica Cosmolégica

Para um tensor energia-momento da forma (2.11), as equagoes de campo de Einstein

[21) na métrica de FLRW (ZI3]) tomam a forma (Friedmann, 1922, 11924; Weinberg, [1972):

a\? K
8nGp+A =3 (—) +3-, (2.14)
a a
i a\?> K
87Gp — A = —2— — <—> -, (2.15)
a a a

onde cada ponto () representa uma derivada em relacao ao tempo, p = >, p; é a soma
das densidades individuais dos diferentes tipos de fluidos que compoée o modeloep =", p;
¢é a pressao total do sistema.

O sistema de equacoes (ZI4) e ([ZI5) é conhecido como equagoes de Friedmann e é
ele que rege a dinamica do fator de escala do universo. A constante cosmoldgica A foi
originalmente introduzida por Einstein com o intuito de produzir um modelo de universo

estatico (@ = a = 0) e com curvatura positiva (K > 0).
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Além disso, pode-se demonstrar que as equagoes de Friedmann (ZI4H2.TH) contém a

conservacao local de energia:

p+3g(p—|—p) ~0. (2.16)

Boa parte dos fluidos de interesse cosmoldgico possui uma equacao de estado ba-
rotropica do tipo p; = w;p;, onde w; é chamado de parametro da equacao de estado.
Sempre que nao ocorra conversao entre diferentes tipos de fluidos, a equacao (2.16) pode

ser facilmente integrada, descrevendo a evolucao da densidade de energia do fluido como

a 73(14»0.)1‘)
pi = pio (—) : (2.17)

Qo
onde ag ¢ o fator de escala hoje e p;p ¢ o valor da densidade de energia hoje.
Podemos agora analisar a evolucao da densidade para alguns fluidos de interesse. Para
a matéria nao-relativistica, caso da matéria escura fria e dos barions, a pressao do fluido é

considerada desprezivel. Logo, para w = 0,

P = Pmo (ﬁ) - (2.18)

Qo
onde p,o ¢ densidade da matéria medida hoje. A matéria relativistica, como no caso da

radiacdo, tem equagao de estado p = 1/3p, nos levando a solugao

Pr = Pro (g) _4, (2.19)

Qg
onde p,q ¢ o valor atual da densidade de radiacao.

A constante cosmologica pode ser caracterizada por um fluido com equacao de estado

p = —p. Logo, a sua densidade de energia é simplesmente
A tant (2.20)
= —— = constante. )
PA = 8rC

2.5 Parametros Cosmologicos

Em geral, modelos cosmoldgicos sao caracterizados por alguns parametros cosmolégicos

basicos que caracterizam e distinguem diferentes modelos. Entre os mais titeis temos o
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parametro de Hubble H(z), os parametros de densidade e o parametro de desaceleragao,
conforme discutiremos a seguir.

A taxa de variacao do volume comével V' é determinada pelo parametro de Hubble:

1da 1dV
_ tota_ 14V 92.21
adt V dt’ ( )

H{(t)
cujo valor medido localmente (t = ty) é a constante de Hubble, H.
A densidade critica do universo, p., é definida como o valor de densidade total para

um universo plano. Da equagao (2I4), com K = 0, temos:

3H?
cujo valor atual p. ¢ dado por:
Do = H — 18788 - 10~2h2 L (2.23)
0= 81G ' cm3’ '

Considerando-se as defini¢coes acima, o parametro de densidade atual de uma dada
componente do universo, é dado pela razao entre sua densidade hoje p;o € peo, isto é :
Q=10 (2.24)
Pco
De forma andloga, o valor atual do parametro de densidade de curvatura é definido

COImo:

K
agHg

Utilizando a equagao (Z:I4]), podemos mostrar que os parametros de densidade satisfa-

QO = (2.25)

zem a relacao:

L=+ ) (2.26)

onde a somatoéria é realizada sobre todas as componentes de densidade incorporadas no
modelo cosmoldgico. Dessa forma, dentro das equagoes de Friedmann, é estabelecida a

relacao entre a curvatura e o conteido energético-material total do universo:

ZQZ' >1 <= K >0 Universo Fechado; (2.27)
Z 0, =1 < K=0 Universo Plano;

> Q<1 «= K<0 Universo Hiperbélico.
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Em diversos casos, o parametro de Hubble pode ser entao expresso em termos da
constante de Hubble, Hy, e dos parametros de densidades definidos acima. Por exemplo, no
modelo composto de matéria relativistica, matéria nao-relativistica, constante cosmoldgica

e com curvatura arbitraria, temos (Weinberg, 2008):

Hﬁzfﬁ{QnG@f+4L(ﬂ§4+QA+QkG9f} (2.28)
a a a
onde €2,,, €2, e {25 sao os parametros de densidade da matéria nao-relativistica, relativistica
e constante cosmoldgica, respectivamente.

Outro importante indicador dinamico do universo é o parametro de desacelera¢ao, res-
ponsavel por determinar a taxa de aceleracao ou de desaceleracao do universo, definido
por:

q@z—%. (2.29)

O parametro de desaceleragao hoje, ¢, ¢ definido como o valor atual do parametro

acima. Valores ¢y < 0 indicam que o universo estd passando por uma fase de expansao

acelerada, enquanto ¢y > 0 indica que o universo passa por uma expansao desacelerada.

2.6 Redshift

O desvio para o vermelho z, conhecido como redshift, ¢ uma das medidas mais im-
portantes no estudo do universo, pois é um observavel diretamente associado ao fator de
escala cosmico. Adotando a métrica (2.13)), na qual a Terra se situa na origem do sistema
de coordenadas, vamos considerar um pico de onda eletromagnética emitido em um dado
instante t, por uma fonte comével com coordenadas (r1,¢,60). A onda eletromagnética
viaja ao longo de uma geodésica nula por coordenadas ¢ e 6 constantes de modo que, para

uma onda se movendo em direcao a Terra:

fo " dr
/te dt:/o isws ) (2.30)

sendo ty o instante em que a onda é observada. Se o préximo pico de onda for emitido

to+dto
/t A, (2.31)

ot a(t)
A coordenada comovel da fonte r; permanece constante no tempo e, portanto, o mesmo

pela fonte em t. + dt., entao:

ocorre a f(r1). Em uma escala de tempo tipica para a emissao de dois picos consecutivos
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de uma onda eletromagnética ( 10714 s), a variagdo do fator de escala ¢ desprezivel. Dessa

forma, comparando-se as equagoes (Z30) e (23], temos que (Weinberg, 1972, 2008):

dto ot
ot~ alt) i

logo, a relacao entre a frequéncia emitida pela fonte e a observada é:

ve _ alfo) _ do (2.33)
vo alty)  ae '

onde v, e 1y sao as frequéncias emitida e observada, respectivamente.

O redshift z é definido como:

Ao — Ae Qo
= =——1 2.34
® Ae e ’ ( )

onde \g é a frequéncia observada, A, é a frequéncia emitida e A\g/\e = v/ 1.

2.7 Modelos de Big Bang

O modelo de Big Bang descreve um universo cuja expansao se iniciou ha aproxima-
damente 14 bilhoes de anos, a partir de um estado extremamente quente e denso até o
universo atual. Esse cenario é apoiado por quatro pilares principais.

O formalismo tedérico do modelo é baseado na Teoria da Relatividade Geral e no
principio cosmoldgico, tendo sua dinamica descrita pelas equagoes de Friedmann. Obser-
vacionalmente, o modelo é sustentado pela expansao do universo, originalmente observada
por (Lemaitre, [1927; [Hubble, [1929), pelas previsoes relacionadas a sintese primordial dos
elementos leves, durante os primeiros minutos apés o Big Bang (Gamow, 1946) e pela
existéncia de um fundo de radiagdo em micro-ondas com espectro de corpo negro perme-
ando o universo, a chama radiacao césmica de fundo, observada originalmente por Penzias

e Wilson (1965).

2.7.1 A Expansao do Universo

As primeiras solugoes cosmoldgicas expansionistas foram obtidas pelo matematico e
meteorologista Alexander Friedmann (1922, 11924). Na mesma década, foram discutidas as
observagoes do afastamento de objetos distantes por Georges [Lemaitre (1927) e, indepen-

dentemente, por Edwin [Hubblé (1929).
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Em particular, Hubble estudou o espectro de emissao de dezenas de galdxias chegando
a conclusao de que havia um desvio sistematico para o vermelho de linhas espectrais desses

objetos. Além disso, a lei de afastamento observada era aproximadamente linear, isto €,
v = Hyd, (2.35)

onde v é a velocidade de recessao do objeto, d é sua distancia e Hy é a constante de Hubble.
A lei ([235]) recebe o nome de lei de Hubble. Estimativas baseadas em observagoes locais,
tem como valor para a constante de Hubble Hy = 72.0 & 3.0km s~' Mpc~! Humphreys
et al. (2013).

Dentro da TRG, o universo em expansao ¢é descrito através do aumento do fator de es-
cala a(t), enquanto sua dinamica é obtida através das equagoes de Friedmann (Z.14)-(2.15).
A variagao do fator de escala a(t) é diretamente determinada pelo conteido energético do
universo. A expansao do universo foi umas das descobertas mais importantes do século
XX, rompendo com o pensamento corrente até entao de que o universo seria estatico.

Tao importante quanto a descoberta de que o universo nao ¢é estatico é a consequente
conclusao de que este teve uma origem. O afastamento das galdxias e a expansao do
universo sao indicagoes claras de que no passado o fator de escala foi muito menor. Como
extrapolacao, podemos retroceder nos modelos de Friedmann até o momento em que a
distancia entre quaisquer dois pontos tende a zero. Esse limite, quando a densidade do
universo tende a infinito, é conhecido como singularidade inicial e define um instante inicial
t — 0. Acreditamos hoje que essa situagao extrema extrapole os limites de validade da
TRG e que no futuro esse problema possa ser contornado por uma teoria quantica da

gravitagao.

2.7.2 Nucleossintese Primordial

Nos primeiros minutos apos o Big Bang, o universo era uma sopa cosmica quente e
densa, cuja componente dominante era a radiagdo. As particulas nucleares no plasma pri-
mordial, portanto, deveriam estar muito mais sujeitas a interacoes do que os constituintes
do universo estao hoje. A expansao do universo resfriou esse plasma, dando origem a pro-
cessos fora de equilibrio. O estudo da formagao de nicleos leves no universo ainda jovem,
a nucleossintese primordial, tem como principais ingredientes as razoes entre niimero de

fotons e de barions e entre prétons e néutrons.
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Os célculos da sintese dos elementos mais leves no universo primordial dependem ainda
da temperatura, da taxa de expansao e das taxas de reacoes fracas e fortes. A interacao
fraca é determinante nas reagoes de interconversao entre néutrons e prétons que, por sua
vez, influenciam a sintese do *He. J4 as reacoes nucleares determinam a razao féton-bérion
7, o numero de espécies de neutrino NV, assim como a producao e destrui¢ao de elementos
leves.

Nessa teoria, a expansao do universo teve papel fundamental na geracao de elementos
em condi¢oes de nao-equilibrio. A producao dos elementos leves se deu entre os instantes
t ~ 107 2s e t ~ 10%s apds a singularidade inicial, quando a temperatura do universo variou
de T ~ 10MeV para T ~ 1071 MeV. Nesse poucos segundos, houve a formacao abundante
de deutério (2H), hélio-3 (*He), hélio (*He) e litio ("Li). Com a queda temperatura, a
pressao no plasma primordial deixou de ser suficiente para a manutencao das reagoes
nucleares, cessando a sintese dos elementos leves. Assim, espera-se que as abundancias
relativas dos elementos leves observadas estejam essencialmente fixas desde entao.

A nucleossintese primordial prevé que a parte barionica do universo seja formada por
aproximadamente 75% de hidrogénio, 24% de hélio e menos de 1% de outros elementos
(Aver et all, 2013). Por outro lado, a abundancia observada dos nicleos mais pesados nao
pode ser explicada em funcao dessa teoria, uma vez que a auséncia de nucleos estaveis
com massa atomica entre 5 e 8 nao permite uma taxa significativa de fusoes no universo
primordial, necessaria a esses elementos. Esse problema foi posteriormente resolvido por
Burbidge et al. (1957) através da teoria da nucleossintese estelar, onde se mostrou que as
condicoes interiores das estrelas seriam ideais para a formacao dos elementos mais pesa-
dos. Entretanto, a abundancia de litio prevista pela nucleossintese primordial excede em
aproximadamente 3 vezes o valor inferido observacionalmente, permanecendo uma questao
em aberto a teoria (Steigman, 2012).

A teoria da nucleossintese primordial é fundamentada no modelo padrao de fisica de
particulas, gerando previsdes muito confidveis sobre o universo primordial. As estimati-
vas de abundancias relativas dos elementos leves estao entre os mais importantes testes

cosmolégicos.
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2.7.3 Radiacao Césmica de Fundo

As observagoes da Radiagdo Césmica de Fundo em Micro-ondas (Cosmic Microwave
Background - CMB) formam um retrato do universo extremamente jovem, com aproxi-
madamente 380.000 anos de idade, sendo um dos principais “registros fésseis” do universo.
A histéria de sua previsao se confunde com a histéria da formulagao da teoria da nucle-
ossintese primordial.

Quando Gamow e colaboradores propuseram os primeiros cdlculos da nucleossintese
primordial, seu aluno R. Alpher encontrou uma inconsisténcia relacionada a taxa de criacao
dos elementos mais pesados. De modo simplificado, a condigao para a sintese apreciavel
mas nao excessiva de elementos mais pesados, durante o tempo de expansao t e para a

densidade de bérions n é (Peebles, 2012),

ovnt ~ 1, (2.36)

onde o ¢é a secao de choque para a captura de néutrons e v a velocidade relativa. A escala
de tempo t, associada a expansao gravitacional, pode ser estimada como sendo da ordem
de t ~ (Gp)~'/? na qual, em um universo dominado por matéria, p = mn . Sendo a
grandeza ov medida independentemente, a escala de tempo t obtida nessas condicoes tem
valor muito maior que a meia vida dos néutrons. Uma solucao direta a esse problema
seria supor uma criacao ad hoc de néutrons, compensando o tempo de meia vida dessas
particulas.

Porém, esse problema foi contornado de forma engenhosa. Gamow supos que o uni-
verso primordial pudesse ser tao quente a ponto de ser completamente dominado pela
radiacao e que, como consequéncia, a expansao cosmologica seria muito mais rapida do
que o esperado em um universo dominado por matéria. Como subproduto desse periodo
de condigoes extremas, o universo teria uma radiacao de fundo remanescente, isotropica
e com temperatura atual originalmente estimada em 7.y ~ 10K, por |Alpher e Herman
(1948). Entretanto, Alpher e Herman tiveram duvidas sobre a capacidade de sobrevivéncia
dessa radiac@o até os tempos atuais (Weinberg, [1972).

Ja nos anos 1960, Dicke, Roll, Wilkinson e Peebles consideraram seriamente medir a
temperatura dessa radiacao de corpo negro através de um experimento planejado por Roll

e Wilkinson. Porém, antes que o experimento se completasse, Roll e Wilkinson tomaram
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contato com as medigoes obtidas por dois engenheiros dos laboratérios Bell. Penzias e
Wilson acidentalmente detectaram um “um excesso de temperatura de antena”: um fraco
sinal de fundo no comprimento de onde de 7.35cm, equivalente a temperatura de antena
de Tp = 3.5+ 1.0K (Penzias e Wilson, 11965).

Nas cuidadosas medidas de Penzias e Wllson, a distribuicao angular da radiacao de-
tectada tornava impossivel associa-la a uma fonte local de rddio ou a ruidos de origem
atmosférica. A intensidade do ruido era também muitas vezes superior a qualquer erro
sistematico possivel, levando a conclusao de que este se tratava da radiagao proveniente do
Big Bang. a chamada Radiacao Césmica de Fundo em Micro-ondas. Os artigos de Penzias
e Wilson (1965) e Dicke et all (1965) foram publicados em sequéncia, onde o primeiro
comunicou a detecgao e o segundo explicou a importancia da medida realizada (Weinberg,
1972).

As principais caracteristicas da CMB sa@o seu espectro incrivelmente bem descrito por
uma curva de corpo negro a temperatura de 7,9 = 2.72548 £ 0.00057K (Fixsen, 2009),
sua alta isotropia e quase homogeneidade. A isotropia sugere que a CMB seja um mar de
radiacao permeando o espacgo de uniformemente e portanto, um observador comével em
outra galdxia observaria essa radiacao isotrépica com a mesma intensidade e temperatura,
em excelente acordo com o principio cosmolégico.

A observacao da CMB esta associada ao limite de quao longe no passado podemos
observar diretamente o universo, ao menos em ondas eletromagnéticas (Mukhanov, 2005).
Para entendermos esse limite devemos retroceder nas equacoes de evolugao de densidade.
Enquanto a densidade de matéria varia como p,, o (1+ z)3, a densidade de radiagao varia
como p, < (1 + 2)*. Logo, pode-se inferir que houve uma época no passado em que a
densidade de radiacao dominou a densidade de matéria.

Nesse ambiente, quente e denso, prétons e elétrons interagiam fortemente com os fétons
através do espalhamento Compton, formando o fluido féton-barion. As constantes in-
teragoes nesse fluido nao permitiam que se formassem estruturas barionicas ou mesmos os
atomos neutros. Durante a expansao cosmica e o decorrente resfriamento do universo, a
interacao entre radiagdo e matéria barionica foi gradualmente diminuindo.

Quando o universo atingiu a idade de aproximadamente 380.000 anos, sua temperatura
chegou a T' ~ 3000K e os fotons abruptamente deixaram de ter energia suficiente para

sustentar o processo de ionizagao. Com a decorrente neutralizacao dos atomos, os fétons
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passaram a viajar livremente, praticamente sem interagao com a matéria barionica. Esse
momento, em 2z ~ 1100, é denominado de recombinacao e a regiao a partir da qual os

fotons passaram a se propagar ¢ denominada de wultima superficie de espalhamento.

COBE WMAP  PLANCK
(1992) (2003) (3013)

Figura 2.1: Comparacdo entre os mapas do céu em micro-ondas medidos pelos projetos COBE (Smoot

%., 11992), WMAP (Hinshaw et al,, 2003) e Planck (Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all;
).

Os principais mapas do céu em micro-ondas foram obtidos pelo satélite COBE — Cosmic

Background Ezplorer (Smoot et al., [1992), sendo sucedido pelo satélite WMAP — Wilkinson

Microwave Anisotropy Probe (Hinshaw et all.[2003). Atualmente, o satélite Planck (Planck

Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al., 2013) vém mapeando as observagoes de anisotro-

pias da CMB de todo o céu com precisao inédita (figura 2.1]). Estas pequenas anisotropia
(da ordem de §T/T ~ 107°) sdo geradas por perturbacoes do potencial gravitacional na
ultima superficie de espalhamento e sao extremamente importantes na determinacao de
limites sobre alguns parametros cosmoldgicos e astrofisicos (figura 2.2)).

A posicao do primeiro pico acustico do espectro, por exemplo, esta relacionada com
o tamanho do horizonte na época da recombinacao, sendo bastante sensivel a geometria
do universo. J& o segundo pico tem sua amplitude relacionada a densidade barionica
total (inclusive os “barions escuros”), fornecendo limites sobre o valor do parametro €,
enquanto o terceiro pico é mais sensivel & densidade fisica de matéria escura Q,,h% (Hu e

Dodelson, 2002).




Secao 2.7. Modelos de Big Bang 49

Multipole moment, /¢
2 10 50 500 1000 1500 2000 2500

6000

5000 |

4000

3000

2000 f

1000

Temperature fluctuations [ 1 K? ]

90°  18° 1 0.2° 0.1° 0.07°
Angular scale

Figura 2.2: Medidas das anisotropias da CMB, realizadas por Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R.
et al. (2013).

A radiagao césmica de fundo é uma das reliquias mais antigas do universo e que se
manteve praticamente intacta por quase todo o tempo de existéncia do universo. A analise
da informacgao contida nessas observagoes ¢ certamente uma das mais importantes e precisas

fontes de informagcao sobre o universo hoje e sobre suas condi¢oes no passado.

2.7.4 Distancias Cosmoldgicas

Em um universo com curvatura e expansao, a noc¢ao euclidiana de distancia deve ser
repensada. FEm cosmologia, trabalhamos com mais de um tipo de distancia de acordo
com a natureza da observacao. Entre as medidas mais utilizadas estao a distancia de
luminosidade e a distancia de diametro angular, discutidas a seguir.

Primeiramente, através da métrica (ZI3) em um dado tempo t fixo, definiremos a

distancia prépria entre o observador e um objeto situado em r como sendo (Weinberg,

1972):

t dtl
Dp:/o a(t)’ (2.37)

Infelizmente, em escalas cosmoldgicas a expansao do universo nao permite a obtencao
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direta dessa medida sendo, portanto, necessario definirmos medidas de distancia mais
relevantes a cosmologia observacional.

A distancia de luminosidade se baseia na relacao entre a luminosidade aparente [ e a
luminosidade absoluta L de uma fonte. Consideremos um telescépio na Terra com abertura
A recebendo a luz de uma fonte situada no redshift z com luminosidade absoluta conhecida
L. Em um dado instante t, a drea compreendida pela frente de onda esférica se movendo

em espago-tempo com métrica diagonal dada em (2.13)), é dada por (Weinberg, 1972):

27 s
S = / / V900905d0dp = dma®(t)r?, (2.38)
o Jo

sendo r a coordenada comédvel da fonte. Assim, a fracao da luminosidade obtida pelo
telescépio de abertura A é A/(4ma(t)r?).

Além disso, devemos considerar mais dois efeitos ligados a expansao cosmolégica. Seja
t. o momento em que a fonte emite um féton e t; o momento em que este é detectado.
Primeiramente, a expansao cosmoldgica modifica a taxa com que os fotons atingem o
observador pela razao oty = dtea(t.) = dt./(1 + z). Adicionalmente, cada féton sofre
o redshift cosmoldgico, tendo sua energia alterada por hvy = hi./a(t.) = hr.(1 + 2).

Portanto, a poténcia P captada pelo telescopio é:

P=t (i) () (239)

e, consequentemente, a luminosidade aparente 1 é (Weinberg, [1972):

P 1

l=— =
A Ama?(to)(1+ 2)%r2L

(2.40)

Em analogia com a expressao em espaco euclideano | = L/4nd?, a distancia de lumi-

nosidade D em cosmologias FLRW ¢ dada por:

Dy =a(ty)(1+ z)r. (2.41)

! Em [Weinberd (1972) ¢ descrito um experimento hipotético com o intuito de medir essa distancia
diretamente: Imaginemos que entre nés e um objeto de coordenada em 7y estejam um grande ntimero de
galaxias alinhadas na nossa linha de visada, cada uma com o seu préprio observador. Em um dado tempo
césmico t1, observadores em cada uma das galdxia medem ao mesmo tempo a distancia até a préxima,
medindo o tempo de viagem de um raio de luz, por exemplo. A soma de cada uma das distancias obtidas
por cada observador teria como limite o valor numérico da equagao ([2.37). Esse esquema seria equivalente

a “congelar” o fator de escala do universo durante a realizagao dessa medida.
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Para uma fonte observada com redshift z, a sua coordenada radial r(z) pode ser obtida

através da expressao:

r(2) = Sk { /t :) a‘g)} (2.42)

onde )
sin[z] K=+1
Sl =4 ¢ K—0 (2.43)
sinh[z] K=-1

\

Reescrevendo a expressao ([2.42]) como uma integral em z, obtemos:
1 = d
rz) = —— 5, l\/|9,€|/ —] (2.44)
a0H0\/|Qk| 0 E(Z,)
onde E(z) = H(z)/Hy. Comparando-se as expressoes (2.41]) e (2.44), podemos expressar

a distancia de luminosidade em funcao do redshift como:

Di(z) = H%;_H Sy [\/m/o %} (2.45)

A distancia de diametro angular estabelece a relagao entre o tamanho intrinseco de um
objeto e seu tamanho angular observado. A existéncia de barras padrdo, objetos astrofisicos
de dimensoes conhecidas ou calculdveis, torna esta medida extremamente importante na
cosmologia contemporanea.

Vamos considerar uma fonte de radiagao com diametro préprio conhecido s e com
tamanha angular observado # << 1. Em analogia com a geometria euclidiana, definimos

a distancia de diametro angular D4 como:

Dy= - 2.4
A= (2.4

Assumindo que o objeto emissor esteja situado na coordenada r e que a radiacao obser-

vada no instante em ty tenha sido emitida no instante t;, temos que, através da integracao

da expressao (Z13):
s =a(ty)0r. (2.47)

Portanto, a distancia de diametro angular pode ser expressa como:
D4 = a(ty)r. (2.48)

Dada a expressao (248), podemos escrever a distancia de diametro angular como:
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1 *odY
Dalz) = (s Ho ] [ le|/o W} (249)

Logo, existe uma relagao simples entre as distancias de luminosidade e de diametro
angular, expressa por:
Dy,

Do oy (2.50)

onde vemos que, para z << 1, D, ~ D4 ~ D,,, conforme o esperado.

2.7.5 Idade do Universo

Medidas tedricas de tempo em modelos de universo sao fundamentais para os estudos
em cosmologia. Entende-se como a idade tedrica do universo o tempo decorrido desde a
singularidade inicial (¢ = 0) nas equagoes de Friedmann até hoje. Observacionalmente,
limites inferiores para a idade do universo em um dado redshift podem ser estimados através
da medicao da idade de objetos antigos como aglomerados globulares, por exemplo. A
comparacao entre o valor tedrico da idade do universo e essas medidas de idade é um teste
crucial para a viabilidade de modelos cosmolégicos, haja vista que a idade do universo em
um dado redshift deve ser maior do que a idade de seus constituintes.

Da defini¢ao do parametro de Hubble (2.21]) temos que:
da da dz
dt = — = = — . 2.51
i " aH(@ (1 2)H() (2:51)

Definindo como tempo ¢ = 0 o instante em que o fator de escala tende a zero, a idade

do universo em um redshift z previsto por um dado modelo pode ser calculada através da

relacao (¢ =1):

1 > dz’'
-1 aTroEe (2:52)

A idade total do universo, ty, é obtida ajustando o limite de integragao para z = 0 em

([Z52), ou seja:

o0 /

“:%ACHZMY (2:59)
ou seja, estimativas tedricas da idade do universo dependem basicamente da taxa de ex-
pansao local Hy e dos parametros de densidade contidos na fungao E(z). O valor de idade
baseado nas medidas de CMB dentro do modelo ACDM é t, = 13.798 4+ 0.037 x 10° anos
(Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al., 2013).
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2.7.6 Matéria Escura

A maior parte da informacao extragalactica a que temos acesso estd na forma de ra-
diacao eletromagnética. Ainda assim, o modelo padrao em cosmologia prevé que a mais de
95% do contetido energético do universo nao interage por esse meio, formando o chamado
setor escuro do universo. Uma das componentes desse setor é a matéria escura, cujos efeitos
sao indiretamente observados nas mais distintas escalas: das escalas galacticas, por meio
das curvas de rotacao, as escalas além do horizonte, através das anisotropias da radiacao
césmica de fundo (Roos, 2010).

Conforme vem sendo discutido desde os anos 1930, modelos fisicos baseados em poten-
ciais newtonianos revelam que a massa esperada para galaxias e aglomerados de galaxias é
muito superior ao valor estimado através da relacao Massa-Luminosidade nestes objetos.
As primeiras propostas de um termo de massa nao visivel sao atribuidas a Zwicky (1933) e
Smith (1936) quando estes tentaram estimar as massas dos aglomerados de Coma e Virgo
através do teorema do virial.

Em escalas galdcticas, os estudos do comportamento das curvas de rotacao de galaxias
espirais fornecem evidéncias independentes da existéncia do termo de matéria nao-visivel.
Curvas de rotacao relacionam a velocidade circular orbital em funcao da distancia radial
ao centro galdctico, podendo ser obtidas através de tragadores, como estrelas e nuvens de
hidrogénio neutro (HI). Baseados na fisica newtoniana e na observagdo de que a maior
parte da massa luminosa das galaxias se acumula em seu centro, esperava-se que a curva
de rotacao tivesse um comportamento como o da curva de um corpo rigido em pequenos
raios e, para médios e grandes raios, o seu comportamento fosse kepleriano.

Quando [Rubin e Ford (1970) mediram curvas de rotacao para a galaxia M31, observa-
ram que o comportamento esperado em pequenos raios era confirmado. Entretanto, sur-
preendentemente, as partes mais externas das curvas de rotagao apresentaram um grande
desvio da previsao kepleriana. Em médias e grandes distancias do centro galactico, as cur-
vas de rotacao permaneciam aproximadamente constantes. Essa caracteristica vem sendo
observada desde entao em diversas outras galaxias, indicando a existéncia de uma compo-
nente de massa adicional a matéria luminosa e dominante em suas regides mais externas,
formando um halo escuro (figura 2.3]).

Em aglomerados de galaxias, estima-se que a matéria na forma de gas excede em pelo
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Figura 2.3: Curva de rotagao da galdxia espiral NGC6503. Os pontos representam medidas da velocidade
de rotacdo em funcdo da distancia ao centro galdctico. As linhas representam as contribuicbes para a
velocidade rotacional de cada uma das componentes visiveis (disco e gds) e da componente escura (halo)
da galdxia. A adicao de uma componente de halo permite o ajuste das observagoes de velocidade, sendo
mais importante para grandes distancias do centro galactico. Figura retirada de &gwﬂ (IL?_@)

menos uma ordem de magnitude a contribuicao na forma de estrelas (Forman e Jone

1982; [White et al., 11993; [Evrard, [1997; [Lin et al., 2003; |Gonzalez et all, [2007; |[Sun et al.

Y

2009; |Giodini et all, 2009; [Lagand et al), [2013). Desse modo, a massa em forma de gés é

uma estimativa razodvel da massa barionica total de um aglomerado. [White et al. (1993),

através da medida de 19 aglomerados, estimaram que a razao entre massa do gas e massa
dindmica nos aglomerados estd contida no limite [0.15,0.41], apontando para um problema
de massa faltante também nesses objetos.

Uma evidéncia particularmente interessante vem das observagoes do aglomerado 1E0657

558, o chamado Aglomerado da Bala (Bullet Cluster). Esse objeto é resultado do processo
de fusao em andamento de dois aglomerados, formando um sistema com quatro compo-

nentes observacionalmente distintas: uma componente de gds emitindo em raios-X e uma

componente estelar para cada um dos objetos na fusdo (Tucker et all, [1998). Além disso,

estas componentes se encontram espacialmente segregadas. Durante o processo de colisao
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Figura 2.4: Imagens do aglomerado em fusdo 1E0657-558 (Bullet Cluster) Esquerda:) no visual e
Direita:) em exposigdo de 500 ks em raios-X . Os contornos verdes mostram a func¢do x, proporcional
a densidade superficial de massa. O contorno mais externo representa x = 0.16 e os contornos internos
foram calculados subtraindo-se Ax = 0.07. A barra branca no canto inferior tem 500 kpc na posicdo do

aglomerado. Figura extraida de|Clowe et all (2006).

do aglomerado, o gés intra-aglomerado sofre a pressao de arrasto (ram-pressure) sendo
separado da componente estelar que, por sua vez, se comporta como um fluido acolisional.

Estudos baseados no efeito de lente gravitacional fraca mostraram que os centros de
massa total de cada um dos aglomerados progenitores nao acompanhavam o centro de
massa de suas componentes plasmaticas (Clowe et al), 2006), conforme mostrado pelos
mapas de potencial na figura2.4. Como em aglomerados a principal contribui¢ao barionica
a massa esta na forma de géas, concluimos que deva existir uma componente adicional de
massa nao visivel e acolisional, acompanhando o movimento da parte estelar. Estudos de
sistemas com carateristicas similares observados posteriormente corroboram essa hipotese
(Bradac et all, 2008).

Além do que discutimos até este ponto, outras evidéncias independentes da existéncia
da matéria escura vém de, por exemplo, (i) vinculos provenientes da nucleossintese primor-
dial, (ii) medidas da temperatura e polarizacao das anisotropias da CMB, (iii) investigac¢oes
das estruturas em largas escalas das oscilagoes acusticas dos barions (BAO), (iv) limites
cosmolégicos ao parametro de densidade de matéria escura, obtidos de amostras de dados
independentes entre si e (v) simulagdes numéricas de estruturas em grandes escalas (Roos,
2010).

Em particular, em um universo no qual toda sua matéria fosse barionica, as per-
turbagoes de temperatura na CMB precisariam ser aproximadamente 100 vezes maiores do

que o valor medido (67 /T =~ 10~°) para que houvesse a formagao de estruturas no universo
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como as observamos (Komatsu et all, 2010; [Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al,
2013). Essa conclusao é derivada do fato de que, como a matéria bariénica permanece aco-
plada aos fotons até a recombinacao, as perturbacgoes de densidades nessa componente
nao podem se desenvolver até esse momento. Entretanto, a matéria nao-baridnica comega
a se aglomerar apds a equiparticao matéria-radiacao, desenvolvendo as perturbacoes de
densidade que originarao as estruturas observadas. A auséncia de matéria escura leva a
incoeréncias graves na teoria de formacao de estruturas, como a nao formacao de galaxias,
por exemplo.

As evidéncias observacionais e a teoria de formacgao de estruturas indicam que a matéria
escura deva ser composta majoritariamente de particulas sem pressao. Enquanto a matéria
escura relativistica ou “quente” (Hot Dark Matter- HDM) apaga as flutuagoes de densidade
em pequenas escalas na época da formacao de estruturas, a matéria escura fria (Cold Dark
Matter - CDM) se aglomera em pequenas escalas, formando pogos de potencial para a
matéria barionica (Peacock, 1999). Esse esquema de formagao de estruturas, das pequenas
escalas para as maiores, esta de acordo com o cenario bottom-up do modelo hierarquico e
é o que melhor descreve as observacoes (White e Rees, 1978; Blumenthal et all, [1984).

Em suma, ainda que a deteccao direta de particulas de matéria escura ainda nao tenha
ocorrido, as evidéncias de origens cosmoldgicas e astrofisicas indicam que essas particulas
devam interagir fracamente entre si e com a matéria baridonica e ainda que emitam e
absorvam radiacao em taxas despreziveis. Além disso, as evidéncias provenientes da nu-
cleossintese primordial, das observagoes da CMB e da teoria de formacao de estruturas
mostram que essa nova componente nao pode ser formada de matéria baridonica como res-
tos estelares ou halos massivos colapsados. No contexto do modelo padrao, a detecgao de
matéria escura nao barionica utilizando apenas dados da CMB ¢é confirmada com 860 de
confianga estatistica (White e et al); 12014). Medidas de velocidade de rotagao de alguns ob-
jetos indicam com 5o de confianca a existéncia de matéria escura mesmo dentro do raio da
érbita solar na Galaxia (Iocco, F. and Pato, M. and Bertone, G, [2015). A matéria escura
é, portanto, um ingrediente fundamental aos modelos cosmolégicos capazes de explicar o

universo observado.
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2.7.7 Aceleracao Césmica

Em 1998, uma das caracteristicas mais surpreendentes e intrigantes do universo foi
revelada. Dois grupos de pesquisa concluiram de forma independente que o universo passa
por uma fase de expansao acelerada, através de observacoes da magnitude aparente de
Supernovas do Tipo Ia (Riess et al., [1998; [Perlmutter et al., 1999).

Utilizando dados de 42 supernovas com redshifts no intervalo [0.18,0.83] aliados a uma
subamostra com supernovas em baixos redshifts (< 0.1), o grupo Supernova Cosmology
Project concluiu que, para um modelo com constante cosmolégica, matéria escura e matéria
barionica, a condicao Q4 = 0 estaria excluida com 99% de confianca estatistica, inde-
pendentemente da curvatura espacial do modelo (figura 25). No caso plano, a anélise
estatistica apontou como melhor ajuste €2, = 0.28%515 para 1o de confianca estatistica,

o que resulta em um parametro de desaceleracao gy = —0.58, implicando em universo em

fase de expansao acelerada (Perlmutter et all, [1999).
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Figura 2.5: Diagrama de Hubble-Sandage contendo as 42 SNe Ia observadas pelo Supernova Cosmology
Project (Perlmutter et all, 1999).

Paralelamente, o High-z Supernova Search Team utilizou uma amostra com 16 SNe
Ia, com redshifts no intervalo [0.16,0.97] e 34 SNe Ia em baixos redshifts para chegar a
conclusao de que, em um modelo com matéria escura e constante cosmoldgica, temos €25 >
0 com 99.7% de nivel de confianca estatistica, independentemente do valor do parametro
de curvatura (figura[2.€]). O melhor ajuste obtido no modelo plano foi de €2, = 0.28 +0.10

e, assumindo Q4 > 0, eles obtiveram ¢y < 0 com 95% de confianca estatistica.
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Figura 2.6: Diagrama de Hubble-Sandage das observagoes de supernovas do Tipo Ia contendo as 16 SNe
Ta observadas pelo High-z Supernova Search (Riess et all, [1998).

A conclusao acerca da aceleracao césmica estd diretamente ligada as medidas de lumi-
nosidades aparente abaixo do esperado para um universo apenas com matéria. Entre as
tentativas de explicar essa luminosidade aparente reduzida, a mais discutida foi a absorcao
e o espalhamento da luz proveniente da SN Ia pela hipotética poeira cinza (gray dust)
(Aguirre, [1999; Drell et all, 2000). Contudo, caso a poeira cinza tivesse papel consideravel
nessas observagoes, esperar-se-ia que a reducao da luminosidade aparente aumentasse com
o redshift sempre. Entretanto, observagoes de SNe Ia em altos redshifts, como por exemplo
da SN1997ff (Gilliland et all, [1999) em z = 1.7+ 1, mostram que, se a poeira tivesse papel
significante, seu efeito desapareceria exatamente quando é previsto que a energia escura
comeca a acelerar o universo.

O nimero cada vez maior de medidas de SNe Ia, com precisao crescente e melhor conhe-
cimento sobre as fontes de erros sisteméaticos vém fortalecendo as evidéncias da aceleracao

césmica (Frieman et al., 2008; [Suzuki et al., [2012; Betoule et al., [2014). O estabelecimento
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Figura 2.7: Vinculos obtidos sobre os pardmetros livres do modelo ACDM. As regices com 68.3%, 95.4%

e 99.7% de nivel de confianca estatistica no plano Q,,~Qx delimitam os vinculos obtidos das andlises de
SNe Ia (azul), BAO (verde), CMB (laranja) e da combinagio dos anteriores (cinza). Os vinculos obtidos
considerando-se apenas os erros estatisticos na andlise de SN ITa sao mostrados do lado esquerdo. Ao lado
direito, sao mostrados as regides de confianca obtidas considerando-se os erros estatisticos e sisteméaticos
em SN la. Figura retirada de (lSJ_lzJ_lki_ej_a.lJ, |2Q]_j)

dessas observagoes representou um marco histérico para a Cosmologia, laureando S. Perl-
mutter, A. G. Riess e B. P. Schmidt com o prémio Nobel de 2011 “Pela descoberta da
expansao acelerada do Universo através de observagoes de Supernovas distantes”.

Entre as mais completas amostras disponiveis de magnitude X redshift , estd a com-

pilacao do Supernova Cosmology Group conhecida por Union 2.1, com 580 medidas (Suzuki

et al.,2012) (Figura2.7)). Recentemente, Betoule et all (2014) submeteu um trabalho com a
compilacao de 740 curvas de luz, cujos ajustes aos parametros cosmoldgicos sao apresenta-
dos na tabela2Jl Com o aumento de observagdes de SNe Ia, o maior desafio observacional
atual é a diminuicao dos erros sistematicos nessas medidas. Medidas de curvas de luz em
altos redshifts com melhor resolucao, estudos relacionando o efeito do progenitor sobre a lu-

minosidade, entre outros, deverao ser capazes fornecer medidas de distancias mais precisas

Frieman et al., 2008).
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2.7.8 A Consolidagao de um Novo Paradigma

Por compararem a taxa de expansao em baixos e altos redshift, as observagoes de SNe
[a sao as principais evidéncias da aceleracao cosmica. De forma complementar, medidas de
formacao de estruturas, CMB e estruturas em largas escalas fornecem evidéncias adicionais
de que o universo esteja acelerando.

Logo, mais uma vez a constante cosmoldgica A foi evocada para conciliar teoria e ob-
servagoes cosmologicas. Em tal contexto, surge o atual modelo padrao em cosmologia,
ACDM. Em termos gerais, o modelo ACDM é baseado (i) na TRG como teoria de gra-
vitagdo e no principio cosmoldgico como hipétese fundamental; (ii) na existéncia do Big
Bang e da inflagdo césmica, suportados por diversas observagoes, (iii) e em um universo
atualmente composto em densidade de energia por cerca de 70% de energia do vacuo
pA = %, 25% de matéria escura, 5% de matéria baridnica e uma fracdo muito pequena
de radiagao (Suzuki et al., 2012; Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all, 2013).

Nesse modelo, parte expressiva do conteudo energético do universo, representada pela
constante A, teria um efeito gravitacional repulsivo, sendo responsdavel pela aceleracao.
Dentro dos modelos expansionistas de Friedmann, a aceleragao esté relacionada ao contetido

energético por

A

Ao assumirmos um termo cosmoldgico nao nulo, a aceleragao atual do universo é ga-
rantida desde que

A > 47G(p + 3p). (2.55)

O modelo padrao ACDM possui caracteristicas muito interessantes como a sua simpli-
cidade e sua 6tima capacidade de ajuste a maior parte das observagoes. Contudo, ele se
sustenta no fato de que aproximadamente 95% do universo é composto de matéria exdtica
nunca observada, tendo na sua componente central, a constante cosmoldgica, graves pro-
blemas conceituais. Isso estimulou a formulacao de modelos alternativos, haja vista que
o termo de constante cosmologica nao é a tnica explicacao possivel para a aceleracao
cosmica.

Para a constante cosmoldgica nula A = 0 e um fluido usual com p > 0ep > 0, a

equacao (2.54) serda tal que a < 0, mostrando que o universo nesse caso seria desacelerado.
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Dataset Qn O H,y Qph? X*/dodf. |
Planck+WP+BAO+JLA  0.305+0.010  0.002+0.003 68.34+1.03 0.0221 +0.0003 634.1/738
Planck+WP+BAO 0306 +0.010  0.002+0.003 68.25+1.06 0.0221 + 0.0003
Planck+WP+SDSS  0.397+0.108 —0.019 +0.026 59.93 +8.17 0.0221 + 0.0003 350.7/369
Planck-+WP+SDSS+SNLS  0.309 +0.046  0.001 £ 0.011 67.94+5.15 0.0221 4 0.0003 577.9/608
Planck+WP+JLA  0.202+0.037  0.005+0.009 69.85+4.44 0.0221 +0.0003 682.9/735
Planck-+WP+C11 0.24440.047 0.015+0.010 76.48+7.36 0.0221 +0.0003 395.1/468

Tabela 2.1 - Valores de melhor ajuste para os pardmetros do modelo ACDM e variagdo em 68.7% de

nivel de confianca estatistica. Limites obtidos por [Betoule et all (2014).

Entretanto, para qualquer fluido exdtico com pressao negativa suficientemente grande, a

aceleracao do universo pode ser obtida. Assumindo a existéncia de um termo de energia

escura com densidade pg. € pressao pge, 0 universo é acelerado desde que a condigao

seja satisfeita.

1
DPde < — 3

3

(P + Pde + 319)7

(2.56)

No capitulo seguinte, discutiremos algumas caracteristica do modelo padrao em cosmo-

logia assim como algumas das muitas alternativas a energia escura presentes na literatura.
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Capitulo 3

Modelos Acelerados

Nas ultimas décadas, as observacoes cosmoldgicas tém aumentado significativamente
em numero. Melhores equipamentos e técnicas sao responsaveis por restringir com precisao
inédita os parametros cosmoldgicos. Do ponto de vista tedrico, a cosmologia também se
beneficia dos progressos em astrofisica, astroparticulas e fisica de particulas elementares.

Deste cenario emerge o modelo ACDM ou modelo de concordancia césmica que, como
o proprio nome indica, é capaz de descrever grande parte das observacoes realizadas. O
estabelecimento desse modelo dissolveu muitas das tensoes existentes entre as observagoes e
o antigo modelo padrao, o chamado modelo de Einstein-de Sitter. Paradoxalmente, o atual
modelo padrao se sustenta no fato de que aproximadamente 95% do contetido energético
do Universo sao compostos de fluidos escuros desconhecidos, sendo o valor estimado da
energia escura no universo apontado como “provavelmente a pior previsao tedrica de toda
a histéria da fl'sica”! Isso nos leva a questao: até que ponto o nosso conhecimento sobre
o Universo realmente evoluiu (Li et al., [2011; Limal, 2004)?

Neste capitulo, discutiremos alguns dos principais candidatos a energia escura. Intro-
duziremos também as alternativas em que a presenca de um fluido escuro é dispensavel
para a aceleracao do universo, como no caso das teorias de gravitagao modificadas ou, no

contexto da Relatividade Geral, nos modelos com criacao de matéria.

3.1 A Constante Cosmolégica A

Entre os candidatos a energia escura, a constante cosmoldgica A é o mais simples

e também o mais antigo. Originalmente introduzida e posteriormente abandonada por

Hobson et al. (2006).



64 Capitulo 3. Modelos Acelerados

Einstein, essa constante ja foi revivida por diversas ocasioes na literatura, sempre com o
intuito de dissolver tensoes entre os modelos e as observacoes cosmologicas de cada época.

Em 1917, Einstein iniciou a era da cosmologia moderna através da aplicacao da recém
criada Teoria da Relatividade Geral (TRG) ao universo como um todo. Com esse fim,
Einstein abandonou a sua proposta original de equacoes de campo em favor de uma for-
mulacao mais geral, contendo um termo constante adicional.

Uma vez que o tensor de Einstein G* deve satisfazer a identidade de Bianchi (G*;, =
0) e levando em consideracao que a derivada covariante do tensor métrico é g"”;, = 0,
existe uma liberdade em adicionar um termo proporcional a g"” a teoria, i.e., (Dadhich,

2004)

G" + Ag"" = 8nGTH". (3.1)

A constante cosmoldgica A foi adicionada as equacoes de campo com o intuito de obter
solugoes de universo estatico, de acordo com a crenca geral na época. Sem esse termo,
um modelo auto-gravitante constituido apenas por matéria nao relativistica e inicialmente
estatico colapsaria em virtude da atragao gravitacional. Como ilustragao, na geometria
de Schwarzschild, esse termo adicional geraria uma forca repulsiva que aumenta com a
distancia, representando um potencial constante repulsivo.

Com a descoberta da expansao do universo, a constante cosmoldgica fora rejeitada
por Einstein, alegando suas inconsisténcias fisicas e estéticas (Soares, 2005). Porém, mui-
tos autores defendem que a TRG ¢é enriquecida por sua formulacao incluindo a constante
cosmoldgica, a0 mesmo tempo em que mantém a sua natureza de teoria covariante da
gravitagao. Assim, ao propor a constante, Einstein deixou de prever as solugoes expansio-
nistas do universo e, ao descarta-la, restringiu desnecessariamente a sua teoria gravitacional
(North, [1965).

Desde entao, a natureza e o papel da constante cosmoldgica vem sendo recorrente tema
de discussao na literatura (Edwards, [1972: [Hawking. |1984; Weinberg, 11989; Padmanabhan
e Choudhury, 2003). O mais recente capitulo na histéria da constante cosmoldgica se
consolidou com a descoberta da expansao cosmica acelerada, onde esse fenomeno seria
causado pelo termo de gravidade repulsiva associado a constante A.

O modelo cosmoldgico, dentro do cenério de Big Bang, formado por matéria escura

fria, matéria barionica, radiacao e constante cosmolégica é chamado de modelo ACDM ou
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ainda, devido a sua 6tima capacidade de ajuste as observacoes, modelo de concordancia
cosmica. Os vinculos sobre os principais parametros livres desse modelo, obtidos através

de observacoes da radiacao césmica de fundo, sdo apresentados na tabela [3.11

Parametro Planck Planck + Lensing Planck +WP
best-fit Limites em 1o best-fit Limites em lo best-fit Limites em lo
Qph? 0.022068 0.02207 4 0.00033 | 0.022242 0.02217 £ 0.00033 | 0.022032 0.02205 + 0.00028
Qcpmh? 0.12029  0.1196 4+ 0.0031 | 0.11805  0.1186 4 0.0031 | 0.12038  0.1199 + 0.0027
T 0.0925 0.097 + 0.038 0.0949 0.089 + 0.032 0.0925 0.089100:3
Qa 0.6825 0.686 4 0.020 0.6964 0.693 4 0.019 0.6817 0.6851001%
(O 0.3175 0.314 4 0.020 0.3036 0.307 4+ 0.019 0.3183 0.315100:8
o3 0.8344 0.834 4 0.027 0.8285 0.823 4+ 0.018 0.8347 0.829 4 0.012
H, 67.11 67.4+1.4 68.14 67.9+1.5 67.04 67.3+1.2
Qmh? 0.14300  0.142340.0029 | 0.14094  0.1414 +0.0029 | 0.14305  0.1426 + 0.0025
Quh? 0.09597  0.09590 £ 0.00059 | 0.09603 0.09593 + 0.00058 | 0.09591 0.09589 + 0.00057
Idade(Ganos) | 13.819  13.813+0.058 | 13.784  13.79640.058 | 13.8242  13.817 4 0.048

Tabela 3.1 - Valores de melhor ajuste e limites em 1o de confianca estatistica dos principais parametros
do modelo ACDM obtidos pelo satélite Planck (i) através das anélises dos dados do espectro de poténcias
de temperatura da CMB (colunas 2 e 3), (ii) da combinagdo entre os dados de temperatura e efeito de
lentes gravitacionais (colunas 4 e 5) e (iii) da combinagao entre os dados de temperatura com os dados de
polarizacdo da CMB em baixos multipolos do satélite WMAP (colunas 6 e 7). Tabela extraida de (Planck
Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al., [2013).

O modelo ACDM ¢ um modelo fenomenologicamente simples, economico e capaz de
descrever diversas observagoes cosmoldgicas com consideravel sucesso . Entretanto, mesmo
fornecendo uma Otima parametrizacao ao universo observavel, o modelo ainda possui
questoes cruciais a serem compreendidas. Entre as suas principais fraquezas ligadas a
constante cosmologica, destacam-se o problema da constante cosmolégica e o problema da
coincidéncia cdsmica (Weinberg, 1989; [Hobson et all, 2006).

Nas equacoes de campo de Einstein, a constante cosmologica pode ser associada a uma

densidade de energia:

A
= — 2
el (3:2)
com pressao
-2 (3.3)
A= TG '

ou seja, do ponto de vista dinamico, o termo de constante cosmolédgica pode ser entendido
como um fluido com equacao de estado py = —pa.
Por outro lado, a Teoria Quantica de Campos (TQC) associa o termo A a densidade

de energia do vacuo, i.e., as flutuagoes quanticas dos estados fundamentais dos campos
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no universo. Da invariancia de Lorentz, o tensor de energia-momento para o vacuo é
TH =< pyac > g". Logo, a equagao de estado para o VACUO € Pyoe = —Puac, €Xatamente
como no caso da constante cosmolégica (Zel’dovich, 1968). Nesse sentido, [Bronstein (1933)
originalmente propos que o vécuo seria uma fonte de energia a ser considerada e associada
a constante cosmolégica (Kragh e Overduin, 2014).

Assim, um termo de energia do vacuo nas equacoes de campo de Einstein tem papel

equivalente a adicionar a constante cosmoldgica um termo com a forma:
Aeff = A 4+ 871G pyac, (34)

onde fica definido o valor efetivo da constante cosmolégica como A.sr. De forma equiva-
lente, podemos assumir uma energia do vacuo efetiva como:
Ay

A
< Pt >= >4— = — 3.5
Pefs >= p<vac > o5 = o5 (3.5)

Da TQC podemos obter estimativas tedricas da densidade energia do vacuo, enquanto
as observacoes cosmoldgicas podem limitar os valores desse termo. Particularmente, as
observagoes da CMB apontam que o universo deva ser plano e, portanto, a densidade de
energia total deve ser, ao menos aproximadamente, igual a densidade de energia critica do
universo. Sabendo que o universo é composto também por matéria, temos assim um limite

superior para o valor de densidade de energia do vacuo (Weinberg, 1989):

2

H,
or < peo ~ ﬁ ~ 1074 GeV. (3.6)

Em contrapartida, o vacuo de um campo quantico pode ser tratado como um conjunto
infinito de osciladores quanticos independentes, cada qual contribuindo com suas proprias
oscilagoes de ponto zero (Zel'dovich, 1968). Assim, cada modo de vibragao de um dado
campo de frequéncia w adiciona a energia total o fator %hw Tomando um campo escalar
de massa m, a contribuicao de todas as energias de ponto zero de todos os modos normais

até um numero de onda limite M > m é (h=1):

1 (M 4nk? M*
< Do >= = / VR midk ~ (3.7)
0

2 (2m)3 1672
O ntmero de onda M esta associado ao limite de energia em que o formalismo da TRG

pode ser considerado confiavel. Se tomarmos como limite a cromodinamica quantica, o
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valor tedrico < p.. > ultrapassa em 42 ordens de grandeza o valor observacional p,. Para
a escala da teoria eletrofraca, esse valor é 54 ordens de grandeza maior que a estimativa
observacional, enquanto nas escalas de energia de Planck, < pye. >~ 10™GeV, levando a
uma discrepancia que ultrapassa 120 ordens de grandeza! Essa questao constitui o chamado
problema da constante cosmoldgica sendo a maior discrepancia obtida por uma teoria fisica.

Outra questao importante é conhecida como o problema da coincidéncia cosmica que
consiste em entender a razao de o universo ter comecado a se expandir de forma acelerada
apenas recentemente ou, de modo equivalente, por que as densidades de matéria escura e
de energia escura tém mesma ordem de magnitude apenas recentemente? Como ilustragao
desse problema, se a constante A tivesse valor dez vezes maior do que o valor estimado,
o universo teria iniciado sua aceleracao muito antes, suprimindo a formacao de estruturas
cosmoldgicas como galdxias e aglomerados. Por outro lado, se A tivesse um décimo do
valor estimado, a aceleragao césmica nao seria detectavel.

Embora ainda nao exista uma solucao em primeiros principios para o PCC e para o
problema da coincidéncia, muitas alternativas vem sendo propostas na literatura, tanto em
cosmologia quanto nas teorias de quanticas de campo. Entre as propostas fenomenolégicas
para esse problema, temos os modelos em que a energia do vacuo varia com o tempo,
modelos baseados em campos escalares, descricoes unificadas de matéria e energia escura,

entre outros, conforme discutiremos a seguir.

3.2 Matéria X, Phantom & CPL

Uma generalizacao natural da constante cosmologica passa pela modificacao da sua
equagao de estado original, py = —pa, por uma equagao de estado para um fluido exdtico
com a forma p, = wyp..

Os casos em que w, = constante sao classificados como modelos XCDM padrao, sendo
—1 < w, < 0, ou como modelos XCDM estendido ou phantom energy (energia fantasma),
quando w < —1 (Caldwell, R. R., 2002).

Podemos ainda admitir a possibilidade de uma energia escura dinamica, assumindo
que o parametro da equacdo de estado nao seja constante. Nos modelos w(z)CDM, as

componentes de matéria e energia escura se conservam separadamente e a densidade de
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energia escura estd sujeita a equacao de conservacao
pr+3H[1 + w(2)]p: =0, (3.8)

sendo w(z) uma fungdo arbitraria. Genericamente, a evolugdo da densidade de energia

pode ser definida em funcao de um parametro efetivo da equagao de estado wes:

po = pao(1 + 2)P e, (3.9)
onde w,ss € definido como:
1 In(1+z2)
e =—14+— 1 Nd[in(1 Nl. 3.10
wof() = <1t s [ Wl + ) (3.10)

Um exemplo de parametrizagao muito utilizada em testes observacionais sobre a dinamica
da energia escura é a chamada parametrizacio de Chevallier-Polarski-Linder (CPL), defi-

nida como (Chevallier e Polarski, [2001; [Linder, 2003):

w(a) = wo + (1 — a)w,, (3.11)
ou, em termos, do redshift
z
w(z) = wy + wq , 3.12
(2) = o + (3.12)
sendo w, e wy constantes do modelo.
Os modelos apresentados tém em comum o caso particular w = —1, sendo muito utiliza-

dos em testes observacionais que buscam desvios do modelo ACDM. Para a parametrizacao
CPL, a andlise combinada de dados da radiacao césmica de fundo e oscilagoes actstica de
barions obteve como vinculos wy = —1.0415%2 ¢ w, < 1.32, com 95 % de nivel de confianca
estatistica (Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al., [2013).

No caso em que w é constante, os vinculos obtidos da combinacao de dados da ani-
sotropia de CMB, medidas de polarizacao e medidas da constante de Hubble vinculam
w = —1.247015 com 95% de nivel de confianca estatistica, indicando uma tensdo com o
modelo ACDM (Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et al., 2013). Isto é, os dados
favorecem um modelo de energia fantasma em 20.

Embora muito discutidos na literatura, modelos de energia fantasma nao possuem uma
descrigao tedrica satisfatéria (Caldwell et al., 1998, 2003). A versdo mais simples desse
modelo se motiva em um campo escalar com um termo cinético modificado (Chiba et all,

2000). Algumas versoes encontradas na literatura também tém motivagdo em cosmologia

de branas (Mclnnes, 2002; [Sahni e Shtanowv, 2003; |Carroll et al., [2003).
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3.3 Quintesséncia & Campos Escalares

O termo quintesséncia vem do Latim “quinto elemento”, denotando um elemento além
daqueles que formariam os elementos basicos do nosso mundo, segundo a filosofia grega.
Em cosmologia, o termo quintesséncia, primeiramente utilizado por (Caldwell et al. (1998),
estd associado a existéncia de um campo escalar remanescente ¢ com potencial V(¢), capaz
de cumprir o papel de energia escura. Tal campo pode ser descrito por uma agao com a

forma (h = 1):

1
Sz/#%ﬁ5L5WW%@¢—W@y (3.13)
onde g é o determinante do tensor métrico.

O tensor energia-momento da quintesséncia é definido como (Kolb e Turner, [1990):

Ty = 0,600,606 — g Bg“am&sd) + v(d))} : (3.14)

No cenario FLRW, o tensor energia-momento do campo escalar ¢ espacialmente ho-
mogéneo tem a forma T%, = Diagonal(py, pe, Ps. Ps), sendo a densidade de energia e a

pressao definidas como (Kolb e Turner, [1990; I Amendola e Tsujikawa, 2010):

1.

po=T§ = 58° + V(6). (3.15)
11’ 1‘2

po=5Ti = 58 = V(o). (3.16)

Por consequéncia, o parametro da equacao de estado tem a forma:

142
_ps _ 39" —VI(9)
Po  30°+ V()
que, no caso mais geral, pode ser uma funcao do redshift z. Quando o campo varia len-
tamente (¢2 << V(¢)), o parametro w, ~ —1 e, portanto, o campo cumpre um papel
semelhante ao da constante cosmolégica. Contudo, essas duas formas de energia escura
sao fisicamente diferentes, sendo o campo escalar uma componente dinamica enquanto a
energia do vacuo uma constante.

Considerando-se o campo minimamente acoplado com a gravidade e a condigao T*; v =

0, o campo ¢ obedece a equagao:

b+ 3Ho+V'(¢) =0, (3.18)
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onde cada ponto () denota uma derivada em relagdo ao tempo e a linha (') representa
uma derivada em relagao ao campo ¢. A equagao de Klein-Gordon acima também pode ser
obtida através da variacdo da agao (B.13)) em relagdo a ¢ (Amendola e Tsujikawal, 2010).

Modelos baseados em campos escalares foram originalmente propostos para descrever a
expansao exponencial no inicio do universo, quando a densidade de energia do universo seria
dominada pelo potencial V' (¢). Durante o regime inflacionério, o universo se resfria como
consequéncia da expansao adiabatica. Entretanto, conforme exigido pela nucleossintese
primordial, o universo precisa ser reaquecido ao fim da inflacao. O reaquecimento ocorre
entao as custas do decaimento do campo em particulas relativisticas, quando o campo ¢
oscila rapidamente. Esse processo é responsavel por toda a alta entropia do universo e
termina efetivamente quando ps assume valores extremamente baixos ou nulo.

No universo tardio, podemos supor também que a evolugao recente de p, seja lenta.
Caso a variagao de pg seja mais lenta que a variagao de densidade da matéria, fatalmente
havera um momento em que a densidade de energia do campo escalar serd o termo domi-
nante e o universo evoluird como sendo dominado por uma constante cosmolégica efetiva
(Caldwell, 2000; [Peebles e Ratra, 2003). Assumir a quintesséncia como responsavel pela
aceleragao atual, suscita também a questao de se o presente estagio acelerado e a era da
inflacao sao causados pelo mesmo campo ¢.

Um caso particularmente interessante foi proposto por [Peebles e Ratra (2003). Nesse
cendrio, uma parte do campo ¢ (chamado de inflaton) é responsével pela inflacao e estd
associada a entropia do fim do periodo inflacionario. A parte restante do inflaton, res-
ponsavel pela aceleracao atual do universo, decresce muito lentamente até o minimo do

potencial

Ma+4
= (ba ,

onde M tem dimensoes de massa. Na era da matéria, o parametro da equacao de estado

V(o) (3.19)

é constante e possui a forma:
2

_O{—_"_Q’ (3.20)

Wy =
onde o inflaton tem as propriedades da constante cosmolédgica para o caso a = 0. Quando

a densidade de energia do campo escalar comecga a ser importante para a expansao cos-

molégica, o parametro w, deixa de ser constante, se distinguindo da cosmologia ACDM.
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3.4 Gas de Chaplygin

Proposto originalmente por [Kamenshchik et al. (2001) e desenvolvido por Bilic et al.
(2002) e Bento et al. (2002), nesse cendrio entende-se que o setor escuro, i.e., matéria mais
energia escura, seja descrito por um tnico fluido. No cenario do chamado gds de Chaplygin

(gC) considera-se a introdugao de um fluido exético com equagao de estado:

A
P

onde A e a sao constantes positivas. O caso a = 1 é conhecido com gas de Chaplygin

Pgc = — (3.21)

(gC) (Kamenshchik et all, 2001), enquanto o caso a # 1 é chamado de gds de Chaplygin
generalizado (gCg), proposto em Bento et al. (2002). No caso a = 0, o modelo ACDM ¢é
recuperado.

A propriedade mais interessante desse cenario é a possibilidade de que o gC possa
naturalmente interpolar entre o comportamento da matéria nao-relativistica e o de um
termo de energia escura (Bilic et al., 2002; [Bento et _al., [2002).

Tomando a expressao (3.21]) e a lei de conservagao de energia, obtemos:

B 1/(14a)
1 : (3.22)

plt) = [A =)
levando ao parametro de equacao de estado

—1

hEe =) (3.23)

u}gc

onde B é uma constante de integracao.

Das expressoes acima, vemos que a densidade evolui como a matéria nao-relativistica
para altos redshifts , p o a~* e passa a ser dominada por uma constante p oc A¥1+%) para
baixos redshifts (Copeland et _all; [2006).

Embora o gas de Chaplygin seja um candidato interessante, foi mostrado que o modelo
perturbado possui dificuldades (Bilic et all, 2002; Bento et all, 2002; /Amendola et all, 2003).
Entre essas dificuldades, por exemplo, o efeito da supressao das perturbagoes e a mudanca
no comprimento de Jeans na fase acelerada do modelo afetam o espectro de poténcias da
CMB, gerando previsoes conflitantes com as observagoes (Carturan e Finelli, 2003) .

Uma das formas de contornar esse problema é através da decomposicao do gés em um

termo de matéria escura e outro de energia escura. Limites obtidos nesse caso sobre o
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modelo barotrépico de gCG perturbado vincularam o < 5.7 107% com 95% de confianca
estatistica, ou seja, um modelo completamente degenerado com o ACDM . No caso em que

matéria escura segue geodésicas, os limites obtidos foram 0.15 < —a < 0.26 com 95% de

nivel de confianga (Wang et all, 2013). Outros vinculos em modelos de gC e gCG podem

ser encontrados em |Cunha e Santos (2004); Lima et _al. (2008); |Alcaniz e Lima (2005h);
Lima et all (2009); |Alcaniz et al. (2003); Dev et all (2003); Makler et al. (2003). Estudos

de perturbacoes nesses modelos foram realizados por [Fabris et al. (2002); |[Zimdahl e Fabris

2005); [Fabris et al. (2010); Borges et al! (2013); [Campos et _al) (2013), no caso linear,

enquanto a formacao de estruturas foi abordada por [Fernandes et all (2012); Del Popolo

et al. (2013); ICaramés et al. (2014), entre outros.

3.5 Modelos com Decaimento do Vacuo

Nos modelos com decaimento do vacuo, ou modelos A(t)CDM, considera-se que a ener-

gia do vacuo possa variar ao longo da historia do universo (Bronstein, 1933; |Ozer e Taha,

1986; IAbdel-Rahman, 11992; Beesham, [1993; [Lima e Maia, 11993; Waga, [1993; [Lima e Maia,

1994; [Lima et al., 1996; [Lima e Trodden, [1996; |(Overduin e Cooperstock, [1998). Nesses mo-

delos, a variagao da energia do vacuo esta diretamente relacionada com a interacao entre
energia escura e outras componentes césmica havendo, em geral, transferéncia de energia
de A(t) para um outro fluido. Em suma, nesse cendrio, o valor da energia escura comega
muito alto e diminui ao longo do tempo, sendo uma alternativa para a reconciliacao entre
as estimativas provenientes da fisica de particulas e o valor observacional estimado hoje.
Nesse contexto, o baixo valor observado de A seria decorrente do fato de o universo ser
velho.

Em geral, podemos descrever este cenario como tendo dois fluidos. Primeiramente, o
fluido de energia escura é dotado de equagao de estado

_AQ®)

’U:_’U:_‘ 324
p po=g 54 (3.24)

Como nesse caso a energia do vacuo deve ser variavel, a identidade de Bianchi aplicada

as equagoes de campo de Einstein tem como consequéncia

81GT,w; = O A (3.25)
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Logo, para que a conservagao de energia momento seja satisfeita, é necessario que o

fluido de energia escura esteja em interacao com outro fluido , ou seja,

o+ 3H(p +p) = — o) (3.26)
Nesse cendrio, as equagoes de campo de Einstein sao dadas por (K = 0):
87Gp + A(t) = 33, (3.27)
© . .
a a
8rGp — A(t) = —25 - (3.28)

O principal objetivo dessa classe de modelos é descrever como a energia escura conduz
a inflagdo e/ou a aceleragao atual ao mesmo tempo em que o valor efetivo de A decresce.
Entretanto, nao é claro qual seria a forma funcional de A, devendo esta ser determinada
fenomenologicamente. Na literatura, a densidade de energia ¢é geralmente associada a
uma funcao implicita do tempo como, por exemplo, uma funcao do fator de escala a,
do parametro de Hubble H ou ainda de uma combinacao de ambos (Freese et al., [1987;
Carvalho et al., [1992: [Waga, 11993: [Lima e Maia, 1994: Lima_e Trodden. 11996: Alcaniz e
Lima, 2005a; [Lima. et _al., [2013; [Perico et all, 2013; |Andrade-Oliveira, F. et all, 2014).

Portanto, essa classe de modelos é capaz de resolver o problema da constante cos-
molodgica, da coincidéncia césmica e fornecer a aceleracao césmica, porém contendo uma
arbitrariedade na determinacao da forma de A(t). Assim, a comparagao entre as diferentes
propostas de A é em geral realizada por meio de analises estatisticas de dados cosmolégicos.
Em um resultado recente, [Salvatelli et al/ (2014) mostraram através da anélise combinada
de observacoes de diferentes naturezas que um cenério sem interacao estaria excluido com
99% de confianca estatistica em detrimento de um cendrio com interacao tardia entre
matéria e energia do vacuo.

Em sintese, observacoes cosmoldgicas de diversas naturezas apoiam fortemente a existéncia
de uma componente de energia escura, sendo o candidato mais aceito a constante cos-
mologica A. Por outro lado, da existéncia dessa componente exética emergem questoes

profundas.

2 Deve-se notar que a primeira proposta de A varidvel por Bronstein (1933) considerava o caso de A
variavel apenas “por generalidade”. Por outro lado, essa proposta desconsiderava a conservagao de energia
e associava a continua diminuicao do valor de A como uma forma de definir uma seta do tempo (Kragh e

Overduin, [2014)
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As observagoes cosmologicas fornecem evidéncias convincentes de que vivemos em um
universo cujo 95% de sua densidade de energia é indetectavel diretamente através da luz
e de outras formas de radiacao eletromagnética. Dessa enorme fatia, somente ~ 27% se
manifesta como galdxias, aglomerados e quase ~ 68% tem a forma de uma componente de
propriedades exéticas e (pelo menos muito aproximadamente) homogénea. A quantidade
de candidatos teodricos presentes na literatura é medida do quao pouco sabemos sobre a
natureza da energia escura. Ha inclusive entre os cosmologos aqueles que questionam in-
clusive a existéncia desse termo, defendendo que os efeitos observados sejam decorrentes
de inomogeneidades locais ou mesmo de uma nova teoria de gravitacao a ser descoberta.
H&a um consenso de que os avancos nesse area dependem do desenvolvimento de novas
observagoes e experimentos, bem como de uma compreensao mais profunda da fisica fun-
damental.

Na atual fase da cosmologia é fundamental que avancemos buscando alternativas tedricas
capazes de descrever o universo, por mais estranhas e exéticas que estas possam parecer.
Portanto, constitui uma questao crucial discutir a possibilidade de aceleracao cosmica sem
o uso constante cosmoldgica ou até mesmo desconsiderando um termo de energia escura.

Podemos classificar os principais modelos alternativos em trés possibilidades:

(I) Modelos que mantém a TRG, mas rompem com o principio cosmolégico, como nos
cendrios inomogeéneos, como em (Ishak et al., 2008, 2011; Lemaitre e MacCallum), 1997,
Clarkson, 2012).

(IT) Modelos que alteram a TRG, como nas teorias f(R), onde a acdo de Einstein-

Hilbert é modificada por uma funcao do escalar de Ricci:

S = ﬁ/d“x\/—_gf(]%). (3.29)

Embora essa abordagem nao considere o termo de energia escura, existe uma certa ar-
bitrariedade na determinacao da funcao f(R), dificultando o estabelecimento de limites
tedricos e observacionais (Santos et all, 2007; Pereira et al., 2009; (Clifton et all, |2012)
(III) Modelos dentro da TRG e assumindo o principio cosmolégico. Nessa classe, sdo
englobados o modelo padrao com constante cosmoldgica, os modelos XC' DM, o modelo
de gas de Chaplygin, entre outras alternativas interessantes.
Em particular, alguns candidatos a energia escura estao diretamente ligados ao processo

de criacao de particulas, fornecendo um método de testes em potencial no campo da fisica
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de particulas. Nos modelos A(t)CDM com decaimento do vicuo em matéria escura e sua
contrapartida em um campo escalar, a criacao de particulas pode ocorrer pela transferéncia

de energia no setor escuro conforme discutiremos no capitulo 8 (Andrade-Oliveira, F.

et al., 12014). Nos chamados modelos com criacao de matéria escura, ou modelos CCDM

Lima et all, 11991 ICalvao et _al., 1992; [Lima e Germana, 1992: Lima. et al., 1996, 2008,

2010, 2011; lJesus et al), 2011; lJesus e Andrade-Oliveira, F,2015), o processo de criagao
de particulas as custas do campo gravitacional gera um termo de pressao negativa nas
equacoes de campo de Einstein, havendo a possibilidade desse processo ser responsavel

pela aceleracao césmica, conforme discutiremos nos capitulos @l [l e [7l
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Capitulo 4

Cosmologias com Criacao de Matéria

4.1 Introducao

A origem e a criacao dos constituintes materiais do universo estao entre as questoes
mais interessantes em cosmologia, sendo tema de diversos trabalhos na literatura.

Nos anos 1970, [Tryon (1973) e [Fomin (1975) propuseram o surgimento do contetido
material do universo através de uma flutuagao quantica do vacuo, com duracao restrita
pela relacao de incerteza de Heisenberg At x AE ~ h. Como exigéncia fisica, todas as
quantidades conservadas deveriam ter valor total nulo e, em particular, a energia total
seria compensada pela propria energia negativa da gravidade.

Parker (1968) e [Fulling et al. (1974) estudaram o mecanismo de criacao de particulas
do ponto de vista microscépico, dentro da teoria quantica de campos em espago-tempo
curvo (Birrell e Davies, [1982). Nesses trabalhos, foi demonstrado que alguns constituintes
do universo poderiam ser quanticamente criados por um campo gravitacional variavel de
um universo em expansao. A questao também foi abordada por|Zeldovich (1981), onde um
mecanismo efetivo de criacao de matéria foi sugerido com o intuito de obter um modelo
cosmolégico livre do problema da singularidade inicial.

Na descrigao da criacao de particulas no contexto cosmolégico, a questao fundamental
a ser entendida é como o fenomeno de criagao pode ser incorporada nas equacoes de campo
de Einstein. Do ponto de vista macroscopico, a primeira formulacao auto consistente de
mecanismos de criac¢ao foi proposta por [Prigogine et all (1989) que, dentro um formalismo
de termodinamica de sistemas abertos, reinterpretaram o tensor energia momento incor-
porando a criacao irreversivel de matéria as equacoes de campo de Einstein através de um

termo adicional de pressdo (Prigogine et al., [1989; [Fulling et al., [1974).
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Um passo importante na compreensao da criacao de particulas no universo foi dado
por Lima et all (1991); [Calvao et al! (1992) que discutiram o processo de criagdo de
particulas gravitacionalmente induzido através da teoria relativistica para processos irre-
versiveis que generaliza naturalmente a formulac¢ao proposta por Prigogine et all (1989).
Adicionalmente, nesta teoria mostrou-se que, apesar de a viscosidade volumar e criacao de
particulas cumprirem papéis semelhante dentro da dinamica cosmoldgica, tais mecanismos
sao completamente distintos do ponto de vista termodinamico (Lima e Germana, [1992).

A inclusao da criagao de particulas nas equacoes de campo via um termo efetivo de
pressao abriu novas possibilidades para aplicagoes cosmoldgicas. Nos modelos com criacao
de matéria escura, os chamados modelos CCDM ( Creation of Cold Dark Matter), propos-se
uma nova classe de modelos em que a criacao de matéria escura fria gera um termo de
pressao negativa, sendo portanto um mecanismo de aceleragao césmica.

Do ponto de vista quantico, o formalismo para a criacao de matéria em cosmologias
CCDM ainda é um grande desafio. Nesse cenario, a taxa de criagao é decorrente da
expansao em background e, por outro lado, a taxa de expansao é diretamente afetada pela
criagao de particulas. Recentemente, \Jesus e Pereira (2014) discutiram a criagao quantica
de matéria escura contabilizando esse efeito de backreaction na expansao universal. Os
vinculos obtidos sobre a massa da particula de matéria escura foram poucos restritivos, mas
a metodologia discutida abre boas perspectivas para as cosmologias com criagao de matéria
escura. Outro resultado interessante é discutido por Hook (2014), onde é demonstrado que,
em um fenomeno semelhante a radiacao Hawking para buracos negros primordiais em um
espaco-tempo em expansao, é possivel haver a criacao de barions e matéria escura.

Neste capitulo, discutiremos aspectos dinamicos e termodinamicos de um universo em
que o numero total de particulas de matéria escura (Cold Dark Matter - CDM) pode variar
com o tempo. A abordagem adotada é através da formulacao covariante da termodinamica
de nao-equilibrio para a cosmologia, onde sao consideradas simultaneamente a criacao de
particulas de CDM e uma fonte de entropia (Prigogine et all, 1989; |Calvao et all, [1992).
Na sec¢ao [4.2] discutimos a termodinamica basica do formalismo. A incorporagao do me-
canismo de criacao nas equacoes de Friedmann, resultado fundamental para as discussoes

nos proximos capitulos, sao discutidos na secao 3]
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4.2 Termodinamica da Criacao de Particulas

Os estados termodinamicos de um fluido relativistico simples podem ser descritos
através das varidveis macroscopicas vetor fluxo de particulas, N, vetor fluxo de entro-
pia, S, e pelo tensor energia momento 7%, Nessa formulacdo, o tensor energia momento

tem a forma (Lima et al), [1991; [Calvao et al., [1992; [Lima e Germano, 1992)

7% = (p + P)uu’® — Pg*’, (4.1)

onde p é a densidade de matéria e P é a pressao dinamica que pode ser decomposta em

duas contribuigoes:

P =p+p. (4.2)

sendo p a pressao de equilibrio termostatico e p. um termo de correcao associado a eventuais
processos dissipativos no fluido (viscosidade volumar ou criacao de matéria).
Cada uma das variaveis macroscépicas mostradas esta sujeita a leis de conservagoes

especificas.O tensor energia-momento (fI]) deve satisfazer a lei de conservacao:

T°% 5 = 0. (4.3)
O ntmero de particulas N contido em um volume V| varia de acordo com
N/N=nV/(nV)=n/n+O =T, (4.4)

sendo n a densidade de particulas, © = V /V a expansao do fluido e I" a taxa de criagao
(T' > 0) ou destruigao de particulas (I' < 0), medida em unidade de (tempo~'). A fim
de trabalharmos com grandezas covariantes, definiremos o vetor fluzo de particulas por

(Calvao et all, 1992; [Lima et all, 1991):

N = nu®, (4.5)

que satisfaz a:

N*,=T. (4.6)
A equacdo (6] ¢ a versdo covariante da equagdo (44). Na métrica de FLRW, as

equagoes (7)) e (£G), tomam a forma:
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n+3Hn =TIn. (4.7)

Analogamente, o vetor fluxo de entropia é definido por:
S* = nou®, (4.8)

onde o é a entropia especifica ou entropia por particula. Considerando-se a segunda lei da

termodinamica, dS = d(noV') > 0, o vetor fluxo de entropia deve satisfazer a lei:
S%a=n0+3Hno > 0, (4.9)

ou seja, a criacao de particulas pode ser associada a um processo irreversivel. Além disso,
pode-se observar que termodinamicamente o processo apresentado é completamente dis-
tinto da viscosidade volumar, uma vez que, mesmo no caso adiabatico ¢ = 0, o processo

de criacao ainda é capaz de aumentar a entropia do sistema (Lima e Germand, 1992).

4.3 Dinamica Césmica e Criagao de Matéria Escura

Iniciamos por considerar o elemento de linha homogéneo e isotropico da métrica de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

dr?

2 _ 2 2

+ r?d6* + r23in20d¢2> . (4.10)

Nesse contexto, as equacoes de Friedmann para um universo composto por barions,

matéria escura, radiacao e com criacao de particulas tém a forma:

a? K
e
i o K
81rG ) = —2— — — — —. 4.12
7G(p + pe) a a2 a2 ( )
Da conservacao do tensor energia momento, temos:
p+0O(p+p+pe) =0. (4.13)
Nesse sistema, a lei de Gibbs é dada por
nT'o = dp — Pt pdn, (4.14)
n
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onde T é a temperatura. Combinando as relacoes acima, obtemos

S%a=mnol' +no=—

3Hp. pnl
—— >0 4.15
>, (115

onde utilizamos que na métrica de FLRW, © = 3H, além da relagao de Euler, dada por

AT

- (4.16)

Seguindo a nomenclatura adotada na literatura, entendemos como o caso “adiabético”da
criagao de matéria gravitacional quando a entropia especifica permanece constante (6 = 0).

Como consequéncia, a entropia total é aumentada pela criagao de particulas, i.e.,
S%q=mnol' > 0. (4.17)

Dessa forma, a segunda lei da termodinamica implica que a taxa de criacao de particulas
s6 possa ser positiva ou, como no caso de um fluido perfeito, nula.

Reescrevendo a relagao (€I6]), obtemos

no = % - %, (4.18)

e, aplicando a relagao de “adiabaticidade” na expressao (4.15), obtemos

3Hp.
Tp :—(na%—&)ﬂ

= (4.19)

Assim, no caso (6 = 0), a pressao de criagdo é dada por (Prigogine et all, 11989; Lima
et al., [1991; ICalvao et all, [1992)
__prtp

.= . 4.20
p T (4.20)

Em relacao a equacgao acima, devemos notar que, uma vez que a positividade de T’
¢ assegurada pela inequacao ({IT), a pressao de criacdo serd sempre negativa desde que
o fluido criado satisfaca a condicao p + p > 0. Portanto, para criagao de particulas de
um fluido usual, o processo apresentado aqui é uma potencial causadora da aceleradora
césmica.

O efeito da pressao de criagao sobre a cosmologia pode ser visualizado diretamente
através do comportamento do fator de escala. Por exemplo, consideremos o fenomeno de
criacao em um modelo de universo composto por um fluido com equacao de estado p = wp.

Através das equagoes (LI1)) e (4.I12)) pode-se verificar que (Lima et al), 2007):
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2ai + l(l +3w) — (1+ w)%} (> + K) =0, (4.21)

que, no caso particular I' = 0, se reduz a equacao usual de evolucao do fator de escala para
um modelo composto por um unico fluido perfeito .

A pressao de criagao deixa o parametro de desaceleracao (2.29) com a forma:

187Gp r
ou ainda, para o caso plano:
()= 2143w - (1+w)m (4.23)
q(z) = 5 w Wz :

Modelos atualmente acelerados devem satisfazer a condigao ¢(z = 0) < 0. Para o caso
com criagao, podemos afirmar que um modelo é acelerado hoje se :

(1+3w).

I'(z = H
(Z 0)> Ol—l—w

(4.24)

A natureza do mecanismo de criacao, onde a expansao cosmoldgica é afetada pelo
processo de criagao ao mesmo tempo em que a taxa de criacao é determinada pela expansao,
cria dificuldades na determinagao da taxa I' a partir de primeiros principios. Por outro lado,
como [ afeta a dinamica do universo, essa taxa pode ser fenomenologicamente inserida nos
modelos cosmologicos. Portanto, assumindo esse processo como mecanismo responsavel
pela aceleracao cosmica, é possivel vincular a criagao de matéria assim como determinar
se a taxa de criagao é capaz de ajustar as observacoes cosmoldgicas. Discutiremos nos
proximos capitulos dois dos modelos cosmoldgicos baseados nesse fenomeno (Lima et all,

2010, 2011; lJesus et _al., [2011; lJesus e Andrade-Oliveira, F., 2015).



Capitulo 5]

Criacao de Matéria: Modelo de Lima, Jesus & Oliveira

5.1 Introducao

Conforme discutimos nos capitulos anteriores, atualmente um grande ntmero de ob-
servacoes de naturezas distintas vem acumulando evidéncias de que o Universo seja ho-
mogéneo e isotrépico em grandes escalas, acelerado e com seccao espacial plana. O can-
didato mais simples para essa aceleragao é a existéncia de uma constante cosmolégica (ou
energia do vdcuo) cujo valor pode ser vinculado através de observagoes cosmoldgicas. Em-
bora a expansao acelerada venha sendo corroborada por diversas observagoes, o mecanismo
responsavel por esse fenomeno ainda nao é compreendido, abrindo espago para a discussao
de diversas propostas.

Neste capitulo propomos e investigamos uma nova classe de modelos cosmolégicos,
constituido apenas de matéria escura e baridonica e acelerados por consequéncia do me-
canismo de criagao de particulas as custas da expansao gravitacional, de acordo com o
formalismo apresentado no capitulo anterior. Iniciamos o presente capitulo discutindo o
cendrio com criagdo de matéria escura (CCDM) no qual propomos o cendrio conhecido na
literatura por modelo de Lima, Jesus & Oliveira (LJO) (Lima et all, 2010). Mostramos
que o modelo LJO reproduz o comportamento previsto pelo modelo ACDM em nivel de
background. Consequentemente, sem a presenca de um termo de energia escura, esse mo-
delo é capaz de ajustar com qualidade boa parte das observagoes cosmoldgicas como, por
exemplo, as observacoes de SN Ia, a idade total do universo e a idade de objetos antigos,
entre outros.

O modelo de criagao pertence a uma classe de modelos fenomenologicos em que se

considera que a energia do vacuo é cancelada por algum mecanismo fisico ainda nao com-
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preendido. Assim, uma vantagem basica desse cenario vem do fato de que é muito mais
aceitavel que a energia do vacuo seja desprezivel ou nula do que finamente ajustada com
outro fluido independente, como no caso da matéria escura e energia escura (Hawking,
1993; [Li et all, 2011).

Na secao B.2], discutimos a dinamica cosmolégica béasica do modelo CCDM, partindo
da escolha da taxa de criacao I'. Estendemos os resultados da secao anterior para o caso
da criacao de matéria com pressao na secao 0.3l Os limites observacionais obtidos sobre
os parametros livres do modelo sao apresentados na secao 5.4l Na secao [R5l discutimos os

principais resultados obtidos no modelo LJO em background.

5.2 Modelo de Lima, Jesus & Oliveira (LJO)

A questao fundamental nos cendrios cosmoldgicos com criagao de matéria é a deter-
minacao do taxa de criagao I'. Na literatura, Lima et al. (2008) e [Steigman et _al/ (2009)
discutiram uma proposta com I' o« H, na qual a taxa de criacao nao favoreceria nenhuma
época em especial durante a evolugao do universo. [Lima et al! (2008) mostraram que o
modelo proposto é capaz de explicar tanto as observacoes de SNe Ia quanto resolver o
problema da idade. Entretanto. ao inserir a componente barionica no modelo, Steigman
et al. (2009) mostraram que existe uma tensao entre os vinculos em baixos e altos redshifts
, desafiando a viabilidade desse modelo.

Se por um lado, nos modelos CCDM a aceleracao pode ser obtida de forma simples,
a dificuldade primordial de tal classe de modelos é entender como tais modelos planos
(Qgm + Q, = 1) se comportam na aglomeragao de estruturas, onde um grande nimero
de observacoes dessa natureza indicam que Q4m + Q, ~ 0.3 (Allen et al., 2002; Lima
et al., 12003h; [Rapetti et al., 2008; [Vikhlinin et all, [2009). Em outras palavras, é necessario
entender como a taxa de criacao pode afetar a densidade de matéria de forma que exista
uma parametro de densidade de matéria efetivo, capaz de conciliar o modelo plano e as
estimativas observacionais. Discutiremos como uma escolha da taxa de criagao I' é capaz
de contornar tais dificuldades.

Inicialmente, devemos observar que a aceleracao é um fendmeno recente na historia do
Universo, isto é, durante a fase de dominancia da radiacao o fenomeno responsavel pela

aceleragao deve ter sido inibido. Uma possibilidade interessante para a taxa de criacao é,
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portanto, uma funcao inversamente proporcional a densidade de matéria escura.

Em [Lima et al. (2010), propomos como taxa de criagao:

I =3aH22, (5.1)
p

onde a é uma constante adimensional positiva e p,y ¢ a densidade critica de matéria
atualmente. Observando-se a equacao [£.20] notamos que com essa escolha da taxa I' para

a criagao de matéria escura fria (pg, = 0), a pressao de criagao adquire a forma:

Pe = —Qpco. (5.2)

A criacao de matéria escura adiciona um novo um termo de fonte a equagao de balanco

de matéria escura fria, de modo que :

Pam + 3H pgm = T pam = 3apeoH, (5.3)
cuja integragao resulta em:

agp 3
Pam = (Pamo — peo) <;> + apeo, (5.4)

ou, em termos do redshift, 1 + z = (ap/a),

Pam = (Pamo — apeo) (1 + 2)° + @peo. (5.5)

Por outro lado, o termo I" nao afeta diretamente as equagoes de conservagao de radiacao

e de barions usuais. Portanto, temos que:

pr = pro(1+ 2)%, (5.6)

oo = pro(1+2)°. (5.7)

O parametro de Hubble do modelo é diretamente obtido ao inserirmos as expressoes

E3), (56), (5.7) nas equagoes de Friedmann (£11]) e (AI2):

H\?2

(F) = (U — )1+ 2)" +a+ (1= Q)1 +2)% (5:8)
0

onde a componente de radiacao foi desprezada e definimos o valor atual do parametro de

densidade da matéria total €2,,, tal que:
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Qm = Qb —+ Qdm7 (59)

onde €2, e Q4,, sao os parametros de densidade dos barions e da matéria escura, respecti-

vamente, e utilizamos a condi¢cao de normalizagao
Q.=1-Q,,. (5.10)

Embora o modelo proposto possua apenas uma componente escura, a semelhanca com
o modelo ACDM passa a ser evidente. Lembrando que o parametro de Hubble para o

modelo ACDM tem a forma:

H 2

(%) = Qn(1+2)° +Qp + (1 —Q — Q) (1 + 2)%, (5.11)
0

notamos que ambos os modelos possuem parametros de Hubble similares, com « tendo o

papel dinamico de €2, e o termo (€2, — @) cumprindo o papel de €, encontrado no modelo

ACDM. A semelhanga fica ainda mais clara ao inserirmos na expressao (5.8]) o parametro

de densidade efetivo da matéria €2,,,.¢f, definido como:

Qmeff = Qm — Q. (512)

As dinamicas césmicas obtidas nos modelos LJO e ACDM podem ser comparadas ainda
observando-se a evolugao do fator de escala. Considerando a pressao de criagdo (5.2)) na

equacao (4.12), obtemos para o modelo LJO:

2ai + a* + K — 3aHy?a® = 0, (5.13)

que pode ser comparada com a expressao equivalente obtida no modelo ACDM:

2ai + a*> + K — Aa® = 0. (5.14)

As expressoes (0.13)) e (5.14]) mostram que ambos os modelos fornecem a mesma histéria
de expansao césmica, a menos da identificagao o = A/3HZ = Q,, corroborando a com-
paracao realizada com base nas formas dos respectivos parametros de Hubble. Haja vista
o sucesso do modelo ACDM em explicar a maior parte das observagoes, tal caracteristica

¢ desejavel a um candidato viavel a modelo cosmolégico.
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Por outro lado, embora os modelos LJO e CCDM fornecam descrigoes equivalentes da
evolucao cosmica, devemos ressaltar que tais cosmologias se baseiam em hipdteses fisicas
completamente independentes e, portanto, potencialmente tais modelos possam ser dife-
renciados, seja no campo da cosmologia ou da fisica de particulas (Lima et al!, 2010; Jesus
e Pereira, 2014). Em particular, a positividade do parametro de Hubble em altos redshifts

exige que a constante « satisfaca a

a< O, (5.15)

condic¢ao sem analogo no modelo ACDM. Entretanto, tal condi¢ao ainda implica que

Qmeff Z 07 (516)

reforcando a equivaléncia entre €2,,,.¢s encontrado no modelo LJO e o parametro de densi-
dade de matéria do modelo ACDM.

Se considerarmos a seccao espacial do Universo plana, conforme indicado pelas ob-
servagoes das anisotropias da CMB e previsto pelo modelo inflacionério, a equagao (5.8)

se reduz a

H?(2) = H2[(1 — a)(1 4 2)® + a, (5.17)

onde €2, = 1. Neste caso, Qperr = 1 —a e a e Hy passam a ser os Unicos parametros

livres do modelo, exatamente como no caso ACDM.

5.3 Criacao de Matéria Escura com Pressao no Cenario LJO

Até o momento, analisamos a criacao de particulas de matéria escura fria e as suas
consequéncias cosmologicas. Ainda considerando a taxa de criacao escolhida para o modelo
LJO (B1]), vamos investigar como a cria¢ao de matéria escura com pressao afeta o cendrio
mostrado na secao .2

Ao admitirmos que a matéria escura possa ter pressao nao nula, a evolucao da densidade

de matéria escura com pressao pode ser calculada através de:
P+ 3H (pm + pm + pe) =0 (5.18)

onde a pressao da matéria escura é dada por
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Pm = EPm (519)

sendo € a constante da equacao de estado da matéria escura e p. a pressao de criacao, cuja

forma pode ser calculada através da expressao (£L.20):

pe = — (14 €)ape, (5.20)

para a taxa de criacdo em (B.1).
Substituindo (5:19) e (5.20) em (5.I8)), obtemos a evolugdo da densidade de matéria

escura.:

pm(2) = (pmo — apeo) (1 + 2)*79 + apeg. (5.21)

O parametro de Hubble pode ser obtido diretamente através da equagao (EITl):

H(z) = Ho[(Qn — a)(1 + 2309 £ Q1+ 2)3 + o+ (1 — Q — ) (14 2)7)V2, (5.22)

ou, no caso plano (€2, = 1)

H(z) = Ho[(1 — a)(1 + 2)30+) 1 (1 + 2)% + a] /2, (5.23)

5.4 Vinculos Observacionais no Modelo LJO

Discutimos aqui os vinculos obtidos sobre os parametros livres do modelo LJO, nos
cendrios com curvatura e plano. Para a andlise estatistica, utilizamos o teste de x? para
a amostra de dados de Supernovas do tipo la do catalogo Union Compilation Data 2.1,
com 580 dados observacionais de magnitude aparente corrigida por redshift (Suzuki et all,
2012).

Marginalizando analiticamente sobre a constante de Hubble Hjy, o modelo com curva-
tura possui dois parametros livres a ser vinculados, a saber, o parametro de criagao « e
o parametro de densidade da matéria €2,, ou, analogamente, o parametro de densidade
efetiva da matéria €.;r. No caso plano, €2, = 1, resta como tnico parametro livre a

constante .
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Figura 5.1: Esquerda:) Plano Q,, — « para o modelo LJO com curvatura, obtido através da andlise
de 580 dados de SN Ia do catalogo Union 2.1 (Suzuki et all, [2012). As regides delimitam os niveis de
confiancga estatistica de 68.3%, 95.4% e 99.7 % e a linha preta passa pelos pontos no plano em que a
condicao de planura é satisfeita. Direita:) Niveis de confianga no plano 2, —« para 68.3%, 95.4% e

99.7% de confianca estatistica. Note que neste plano, o caso plano equivale a Q,,, = 1.

O moédulo de distancia previsto para uma supernova com redshift z, dado o conjunto

de parametros s, é dado por :
tp(2|s) = m — M = blogDy, + 25, (5.24)

onde m e M sao respectivamente, as magnitudes aparente e absoluta, o conjunto de
parametros s = (Hp,a,$2,), no caso geral, ou s = (Hy,«), no caso plano e Dy é a

distancia de luminosidade (em unidades de Mpc), calculada por:

Dy, = c(1+ 2) /O %Z,/'S) (5.25)

sendo 2’ uma varidvel de integracao e H(z|s) dado pela equagao (B.8)).
O conjunto de parametros s que fornece o melhor ajuste aos dados é encontrado utili-

zando uma estatistica de y?

XQ _ Z [MP(ZZ|S)O-; Mé(zﬂ ’ (526)

=1

onde p,(z;[s) é dado por (5:24), 1 (z) é o médulo de distancia corrigido de uma SN Ia com
z;, 0; € a incerteza individual do moédulo de distancia observado e N é o nimero de dados
da amostra.

No lado esquerdo da figura [0l sdo mostradas as regioes de confianca no plano e sr—
a obtidas no modelo LJO com curvatura para 68.3%, 95.4% e 99.7% de confianca es-

tatistica. Na andlise conjunta com a marginalizacao analitica do parametro h (H, =
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~1 -1 : _ +0.1304-0.240+0.315 _ +0.079+0.152+40.215
No lado direito da figura[B.1l mostramos o resultado da analise estatistica no plano €2,,— a.
Os limites obtidos em 68.3%, 95.4% e 99.7% de confianga estatistica para os parametros
: _ +0.21140.390+0.552 _ +0.130+0.240+0.315 .
livres foram €2, = 1.0047 5557 "0u6-o0emg € @ = 0.725 0105 0587041z O valor minimo do

x? encontrado foi 2, = 562.226. Para os v = 578 graus de liberdade, o valor reduzido

x? obtido é de x? ~ 0.97, mostrando que o modelo fornece um bom ajuste aos dados.

Unlion 2.1I —
0.9 lo n
20 -
08 — 30 7777777 —
0.7 |
0.6 F

0.5 [

Likelihood

03

0.1

05 055 06 065 07 075 08 08 09
a

Figura 5.2: Vinculos obtidos sobre o parametro a no caso plano.

No caso plano, o modelo LJO tem o como tnico parametro livre. O vinculo encontrado
utilizando a amostra Union 2.1 foi o = 0.72270 020 T6-05910-05¢  para 68.3%, 95.4% e 99.7% de
confiancga estatistica, respectivamente, com x2,. = 562.227 e v = 579 graus de liberdade.
O valor encontrado para X2, reduzido, x> = x2,,./v, foi x? ~ 0.97.

Adicionalmente, realizamos uma analise estatistica para o do modelo com criacao de
matéria escura com pressao no caso plano, a fim de estabelecer limites aos parametros livres
a e €. Admitimos como prior para o parametro € a variacao entre os extremos ¢ > —1
(matéria com comportamento de constante cosmoldgica) e e < 1/3 (matéria relativistica).
Além disso, utilizamos comoprior para a densidade de béarions €,h% = 0.02229 pois nesse
caso, a matéria escura e os barions estao dissociados por suas equagoes de estado. Através

da andlise estatistica utilizando dados de SN Ia, obtivemos o = 0.72315:315 e e = 0.00170355
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Figura 5.3: Vinculos sobre os parametros livres do modelo LJO plano com criagao de matéria com pressao

em lo, 20 e 30 de nivel de confianga. Os limites foram estimados considerando a amostra de dados de

SN Ia Union 2.1. Os valores de melhor ajuste encontrados a = 0.72370315 e e = 0.00170 333 para 1o com

X2,in = 562.2 e valor reduzido de x2 = 0.97.

para 68.3% de confianca estatistica. Para os valores de melhor ajuste, obtivemos X2, =
562.23. Nesse modelo, a constante da equagao de estado da matéria escura acrescenta
um parametro livre a mais em relacdo ao modelo plano LJO. O valor do x? reduzido,
X2, /v ~ 0.97, representando um 6timo ajuste aos dados £.4L Entretanto, claramente os

vinculos obtidos foram muito fracos.

5.5  Discussoes

Neste capitulo discutimos uma proposta original de um modelo com criagao de matéria
escura (CCDM). Neste modelo é assumido que 2, = 0, contornando o problema da cons-
tante cosmoldgica. A aceleracao tardia do universo é neste contexto atribuida ao processo
irreversivel de criacao de matéria escura. Também se deve ressaltar que nesse modelo do-
minado por matéria escura nao é necessario que o valor da constante de Hubble H, seja
pequeno (Hy ~ 50km s~ 'Mpc™!) para que o problema da idade seja resolvido. Entre-
tanto, no arcabouco tedérico do modelo existe a substituicao da hipdtese da existéncia de

uma densidade de energia nunca observada diretamente (energia escura) por um meca-
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ACDM LJO
Qa «
Q,, Qrerr =y —
PA = —pA Pe = —Q®Pc0
Constante Cosmolodgica Criagao de Matéria

Tabela 5.1 - Comparacao entre os modelos ACDM e LJO

nismo fenomenoldgico ainda nao bem compreendido (criacao cosmoldgica de matéria).

O modelo discutido em particular é caracterizado pela taxa de criacao fenomenolégica
I = a%, sendo identificado na literatura como modelo LJO (Lima et all, 2010). E
importante ressaltar que ha uma equivaléncia dinamica entre os modelos LJO e ACDM
em nivel de background. A propédsito, o modelo pode ser formalmente interpretado como
um fluido com a mistura de duas componentes, a saber, (i) um termo de matéria escura
sem pressao com parametro de densidade €2, — « e (ii) um termo de densidade p e pressao
P = —ape que cumpre o mesmo papel dinamico que a energia do vécuo (tabela B1). O
modelo LJO com criacao de matéria escura fria possui como parametros livres a e €2,,, no
caso com curvatura, e no caso plano (£2,, = 1) apenas «. Logo, os modelos ACDM e LJO
tém sempre o mesmo nimero de parametros livres.

No caso em que ha criagao de matéria “morna’”, é acrescentado um parametro adicional
e, ligado a pressao da matéria. Neste caso, o modelo passa a ter o mesmo niimero de graus
de liberdade que um modelo constituido por A e matéria escura com equacao de estado
p = €p. Essa equivaléncia formal explica o 6timo ajuste que o modelo é capaz de dar as
observagoes de SN Ta.

O mecanismo de criacao adotado aqui, entretanto nao possui uma formulagao mi-
croscopica bem estabelecida, embora propostas interessantes venham sendo discutidas
na literatura tanto no formalismo cinético relativistico quanto no formalismo em teoria
quantica de campos (Zimdahl e Pavon, [1993; [Zimdahl et all, 2001; |Jesus e Pereiral, 2014).
Ainda assim, o formalismo basico é bem estabelecido, sendo o ponto crucial a determinacao
de como incorporar ao modelo quantico a criacao de entropia e a taxa de criacao associada
aos modelos CCDM (Birrell e Davies, 1982; |Grib e Dorofeev, 1994; [Parker e Raval, 2001;;
Parker e Vanzella, 2004).

Em comparacao com o modelo padrao adotado em cosmologia, ressaltamos que o mo-

delo LJO possui dinamica equivalente além de ser um modelo simples e ao mesmo tempo
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baseado na matéria escura, cujo status é relativamente superior ao da energia do vacuo.
No préximo capitulo, discutiremos o desempenho do modelo em relagao aos testes pertur-

bativos.
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Capitulo §

Perturbacoes Lineares no Modelo de Lima, Jesus &

Oliveira

6.1 Introducao

Avancamos em nossas discussoes acerca do modelo LJO, analisando o modelo no regime
de perturbacoes lineares. Para isso, desenvolvemos as perturbagoes através da abordagem
Neo-Newtoniana, de forma que o papel da energia escura seja considerado mesmo em um
uma abordagem nao relativistica. Os resultados obtidos foram comparados com dados da
taxa de crescimento, gerando vinculos para o modelo perturbativo.

No presente capitulo, discutimos o formalismo Neo-Newtoniano e a sua validade na
secao[6.2l Na secaol6.3] obtemos as perturbagoes em modelos CCDM com taxas de criagao
e velocidade efetiva do som genéricas. Esses resultados foram aplicados para o modelo
LJO, na secao [6.4l As analises observacionais e a obtencao da funcao de crescimento de
perturbacoes foram obtidas na se¢ao A validade da nossa andlise e as discussoes sobre

o comportamento perturbativo do modelo LJO sao sumarizados na secao [6.0

6.2 Formulacao Neo-Newtoniana para Cosmologias com Criacao de

Martéria

Conforme discutimos no capitulo (fl), a dinamica relativistica nao perturbada de cosmo-
logias CCDM ¢ equivalente a de um fluido simples com densidade p e pressao p., conforme
as expressoes (L11]), (£I12). Além disso, caso o fluido equivalente possua o parametro da
equagao de estado w = p/p, da formulacao de p,. fica claro que em geral o parametro de

~ o T .
equagao de estado w = —35 pode variar com o tempo.
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Nesse sentido, € interessante considerar a abordagem quase-newtoniana para fluidos
com pressao nao nula proposta por [Lima et al. (1997). Seguindo as abordagens desenvolvi-
das por McCrea (1951) e por Harrison (1965), tais autores propuseram a chamada descrigao
Neo-Newtoniana com o intuito de reproduzir as equacoes relativistica com pressao em nivel
de background e perturbativo.

Considerando-se um fluido simples, as versoes modificadas das equagoes de Euler, da

continuidade e de Poisson utilizadas nessa descri¢ao sao, respectivamente:

0u Vrpc
— V)u=-V,d — : 1
(at)f(“ V,)u= -V P (6.1)
dp
) TV (pu) +pV,-u=0, (6.2)
€
V20 = 47G(p + 3p.) (6.3)

onde p é a densidade de matéria escura, u ¢ um campo de velocidade, ® é o potencial
gravitacional e um termo de pressao de criagao, p.., fora introduzido.

Foi mostrado que, mesmo no caso w dependente do tempo, o conjunto de equagoes
Neo-Newtonianas é capaz de gerar resultados equivalentes aos da abordagem relativistica,
dentro de certos limites (Reis, 2003a/b). Logo, essa abordagem cuja a precisao da apro-
ximacao foi mostrada para diferentes épocas e até mesmo em escalas da ordem das escalas
de Hubble, é capaz de fornecer um razoavel insight sobre as perturbacoes de fluidos com
pressao, até mesmo em ordem nao linear (Nayeri e Padmanabhan, [1998; |Abramo et all,

2007; [Pace et all, 2010).

6.2.1 Modelo CCDM na Abordagem Neo-Newtoniana

Na abordagem Neo-Newtoniana, as equagoes gravitacionais sao tratadas de forma semi-
classica. Porém, por incorporar algumas caracteristicas importantes da abordagem rela-
tivistica, esse formalismo pode fornecer um razoavel entendimento acerca do comporta-
mento de modelos cosmoldgicos com pressao. Discutimos aqui como o conjunto basico
de equacoes relativisticas do modelo LJO pode ser reobtido através da abordagem Neo-

Newtoniana (Lima et al., 2011 |Jesus et all, 2011).
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Primeiramente, a isotropia e homogeneidade assumida no modelo implica que u = Hr,

de acordo com a lei de Hubble. Logo, a equagao (6.2]) pode ser reescrita como:

p+3Hp=Tp, (6.4)

ou seja, a mesma expressao relativistica para a equacao de continuidade em modelos com
taxa de criacao I

Utilizando a lei de Hubble, a equacao de Euler (6.1]) pode ser reescrita como

. 9 . )
Hr + Hr o (Hr) = (H v H ) r=-V,, (6.5)

enquanto a integragao equagao de Poisson (6.3) leva a:
r
V,® =4rG(p + 3pc)§, (6.6)
onde tomamos a relagdo p. = —I'p/(3H).
Da combinacao das equagoes (6.5) e (6.0), obtemos a equagao de aceleragao

a e

P —T(P + 3pe), (6.7)

onde, em harmonia com o caso relativistico, o termo de pressao é corretamente incorporado
nas equagoes dinamicas, podendo inclusive, dar origem a expansao acelerada. Da equacao
(6:4)) e usando a defini¢ao da pressao de criagao, a integracao da equagao (6.7)) resulta em

3K
87Gp = 3H* + —, (6.8)
a

onde K é uma constante de integracao arbitraria. Tal expressao, nada mais é que a primeira
das equagoes de Friedmann (2.14]). Ressaltamos aqui que os resultados obtidos sao validos
independentemente da forma da fungao I', podendo ser generalizados a diversos modelos
CCDM. Por outro lado, os resultados obtidos pelo tratamento newtoniano classico para
modelos CCDM apresentam dificuldades mesmo em ordem zero, haja vista que esses nao

sao capazes de contabilizar corretamente o termo de pressao (Lima et all, 2011).

6.3 Perturbacoes de Densidade na Formulacao Neo-Newtoniana

Para a andlise perturbativa completa em cosmologia, é necessario uma abordagem

completamente relativistica uma vez que a analise Newtoniana padrao sé é valida quando
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as escalas analisadas sao de ordens muito menores que a escala de Hubble e os movimentos
de velocidade peculiar sdo muito menores que o fluxo de Hubble (Peebles, 1980).

Uma abordagem capaz de contornar tais limitagoes é a abordagem Neo-Newtoniana,
cujas aplicagoes nao sao tao profundas quanto o tratamento baseado na TRG, mas ainda
é capaz de fornecer resultados fisicamente interpretaveis acerca do comportamento pertur-
bativo da matéria (Lima et al., [1997; [Pace et al., [2010: [Fabris e Velten, 2012; Del Popolo
et al., 2013).

Comecaremos nossa discussao reescrevendo as equacoes da abordagem Neo-Newtoniana

6.1, (6.2) e (6.3) no sistema comével. A coordenada comével x se relaciona a coordenada

propria r por:

X = - (6.9)
Nesse sistema de coordenadas, as grandezas u, p e & podem ser reescritas como:
u=ax-+ax=ax+v, (6.10)
p= B +6(x, 1), (6.11)
Pe = De(t) + 0pe(x, 1), (6.12)
&= o+ G 13m0 (6.13)

v ¢é a velocidade peculiar, § é o contraste de densidade da matéria escura, dp. é a per-
turbacao do termo de pressao de criacao e ¢ é a perturbacao do potencial gravitacional.
As variaveis p, p. sao os valores de background da densidade e da pressao de criagao,
respectivamente.

Seguindo a metodologia padrao, passamos das coordenadas préprias(r, t) para as co-

ordenadas coméveis (x, t) e utilizamos as relagoes:

V.=V =aV, (6.14)
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0 0 a

As equagoes ([6.]))-(6.3]) sao entao reescritas como:

ov a  (v-V)v Vo Vop.
IV G YV Ve V0P 1
ot T a T T a a alp+pe)’ (6.16)

99 P+ Pe
a

P + 3H(6p. — pud) + Vv lv.vs—o, (6.17)

V26 = 4nGa*(pd + 35p.). (6.18)

As equagoes (6.10)-(6.I8)) sao obtidas das equagbes do background nao perturbado
(#20),ETIT) e (£I2). Por simplicidade, vamos definir o parametro da equacao efetiva

de estado

Pe
5 (6.19)
e a velocidade efetiva do som
Ope _ Op
2 ==L e 6.20
i =5y = 5o (6.20)
Assim, as equagoes (6.10)-([6.18) podem ser reescritas como:
N gy VYV VO 6.21
or TV T o all w1+ (6:21)
90 ) L+w+ (140 v-V§
E+3H(ceff—w)(5+ - V-v+ - =0, (6.22)
e
V¢ = 4nGa’pd(1 + 3c2). (6.23)

Vale ressaltar que as equacoes apresentadas acima podem ser reobtidas de outras
analises realizadas no mesmo formalismo como, por exemplo, tomando o caso particu-
lar de um tnico fluido com equagao de estado ([6.19]), conforme realizado por | Abramo et al.

(2007).
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Obteremos agora as perturbagoes do fluido em primeira ordem. Desprezando os termos

de perturbacao de segunda ordem, as equagoes (6.21)) e (6.22)) tomam a forma

ov V¢ V(e effé)
o Y= (6.24)
35 1 + w

Combinando-se a equagao (6.23)) com o divergente da equagao (6.24), pode-se verificar
que a expressao (6.24)) é reduzida a forma:
00 kc2; 0

— + HO = —47Gapd(1 + 3¢2 —
8t+ 7Gapd(1 + Ceff>+a(1+w)’

onde § = V - v, assumimos que cgff = cgff(t) e que a parte espacial do contraste de

densidade ¢ tal que 6 ox e’ *. Das equacoes (6.25) e (6.26]), obtemos:

(6.26)

9?0
o2

H(2+ 3¢ 3
+|: ( + Ceff w :|a
+{3(H+2H2)(c§ff )+3H[eff (1+ceff ]}
2
ef
2

7 (6.27)

—4nGp(1 + w)(1 + 3cZ;4)0 —|— —0 =0,

cujo resultado é o mesmo encontrado em [Reis (2003a), para um fluido com parametro de
equacao de estado w.
Nos modelos de criacao, o parametro efetivo de equagao de estado é w = — 321, deixando

a equacao ([6.27) na forma:

2 TH— HI | 96
0 oH+T 432, H— —— 2 | & 2
g TP TS E T | (6.28)
: r TH — HID |
2 2
+{3(H+2H)(6ff+3H>+3H Cff_<1+ceff)m }5

_ T ke eff
—47TGp (]_ — 3—H) (]. + 3Ceff)5 + (5 = 0

ou:
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TH— HT | 95
OH +T 432, H— — 2~ 1% 6.29
U3 - e | o (6:29)

825
82&2

r I'H — HT
H? H 1+ )— | %5
+{3 (eff+3H)+3 Cors (+C€ff)H(3H—P)}
2

_ T 2 r Ky o

onde utilizamos a equagao (£L.IT]).

Do ponto de vista numérico, é mais vantajoso escrever a equagao ([6.29) em termos da

variavel n = In(a(?)):

8" + |:2+302ff LA L _HF/} 5

H  H@BH-T)

TH — HT'
(6.30)

r
2 2 2
+ {3(Ceff + Ceff,) + E - 3(1 + CEff)m

47er F2 9 r k20gff€_2"

onde cada (") representa uma derivacdo em relagao ao parametro 7.

No caso plano (K = 0) a equagao (6.30) toma a forma

5" + {2+3C2ff+ L i FH/_HP/] 5

H  HBH-T)

2.2 —2
L E—l L+3+3c L3¢ 3(1 4 & )FH’_HF’+kceffe U s 0
H 2 2 el eff "V H(3H -T) H?2 ’

(6.31)

4nGp __ 3
onde usamos que —- = 3.

- ~ 2 .
Nos casos em que as perturbagoes de pressao podem ser desprezadas, c;;; = 0, temos:

n 2+F+H’_FH’—HF/ 54 I N\(TL L3 _3FH’—HF/ 50
H H(3H —T) H 2H ' 2 HGBH-T)|
(6.32)

A expressao (6.31]) foi derivada de forma generalizada, podendo ser utilizada em qual-

quer modelo CCDM plano.
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6.4 Perturbacgoes de Densidade no Modelo LJO

Focaremos nossa atencao agora nas perturbacoes de densidade no modelo de Lima,

Jesus & Oliveira (LJO), caracterizado pela taxa de cria¢ao (Lima et al), 2010):

I =3a <@) H, (6.33)
p
e com o parametro de Hubble dado por
H=Hy[(Q—a)a?+a+ (1 —Qp)a?] 12 : (6.34)
sendo €, = p%. Lembrando que no caso plano €2, = 1, temos:
-3 1/2
H=Hy[(1-a)a?+a]’" . (6.35)

Assumindo a taxa de criacao em (6.33]), a equacao de perturbagao linear de densidade

assume a forma (6.30):

5" + F(n)d' + G(n)s = 0, (6.36)

sendo as fungoes F'(n) e G(n) dadas no caso plano por (6.35):

Flg) = LT Beyy) +2aen(8 + 3c) (6.37)
G 2(1 — o + aedn) '

3 2 2 2 2
Gln) = 3ae(5 4+ 5cip + ceff’) -3(1—a)(2+ Copp— ceff’) (6.38)
7 1 —a+ ae3n '

21 —a+ae’)?  HZ(1—a+ ae’n)

+

(6.39)

Conforme as dedugoes realizadas, o cédlculo do contraste de densidade passa pela re-
solugdo numérica da equagao diferencial de segunda ordem (6.30). Como condigao inicial,
em altos redshifts o Universo deve se comportar como o previsto pelo modelo de Einstein -
de Sitter. Dessa forma, adotamos d(a;) = a; e ¢’(a;) = 1, onde a; = 1073 (Peebles, 1980).
Tal condigao é naturalmente satisfeita pelo modelo de LJO, haja vista que o fenomeno de
criacao é desprezivel em altos redshifts e o modelo tende ao cenéario cosmolégico composto
apenas por matéria sem pressao.

Além disso, a integracao da fungao d requer uma escolha de ¢? 7 Ou, equivalentemente,

da perturbacao da pressao de criagao. Iniciaremos considerando dp. como um novo grau de
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liberdade no modelo, independente das variaveis do fluido (Abramo et al., 2007; Garriga e
Mukhanov, [1999; [Ellis et al., 2012). Dada a forma da pressao de criacao, podemos discutir

algumas formas funcionais para dp.. No modelo LJO, a pressao de criagao é:

Pe = —QPc0, (6.40)

sendo uma constante temporal. Logo, uma escolha natural é dp. = 0 ou, em outras

2 _ : = :
palavras, ¢Z;; = 0. Considerando-se essa escolha nas expressoes ([6.37) e (€.39), obtemos:

(1 —a)+ 16ae®

F(n) = 20—t ac) (6.41)
9(1 — a)? 3(bae’ — 2 + 2a)

= . 42

) 2(1 — o + aen)? L p————r (6.42)

Esse caso é também interessante uma vez que as equagoes perturbadas Neo-Newtonianas
obtidas aqui sao equivalentes as derivadas via TRG para um fluido dnico com czf ;=0

(Reis, 20034,b)

105 ! LI | ! L | ! L |
C a =O -
a =0.2
o =0.4 oo
1 a =06
E O =0.8
ACDM -:=--:--
o 01 L
001 _ /"",/ ?
000l koo
0.001 0.01 0.1 1
a

Figura 6.1: Contraste de densidade § em fungdo de a para o caso cgff = 0. Para o modelo LJO, este caso
é equivalente a cg fr= 2 pois a velocidade do som adiabatica é zero. Comparamos também o caso ACDM

plano, com Q,, = 1 — Qy :0.3ec§ff =0.

Outra possibilidade interessante é a escolha da velocidade efetiva do som como ¢Z;; =

c? = p./p. Neste caso, a parte nao adiabdtica da pressao dppeq =~ dp. — c20p se anula. Se
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interpretarmos o modelo efetivamente como um fluido de densidade p e pressao p. obtemos
um regime de perturbagoes puramente adiabéticas. A velocidade do som obtida portanto

é:
HI' —TH' —T(3H —T)
2
_ 4
. SH(3H —T) ’ (6.43)

Uma vez que a pressao de criacdo no modelo LJO é constante (p. = —apy), entao
c? = 0 e esta escolha acaba por se reduzir ao caso anteriormente discutido.

Outra possibilidade interessante é associar o velocidade efetiva do som a uma variavel
dependente do tempo como, por exemplo, cgf s = w. Novamente, devemos ressaltar que
sy estd sendo tratado como um novo grau de liberdade. Esse tratamento ¢é relevante
quando as equagoes do fluido evoluem fora do equilibrio termodinamico, como no caso do
modelo abordado.

Na figura [6.1] apresentamos a evolucao do contraste de densidade para o modelo LJO,
dentro do formalismo Neo-Newtoniano. Neste caso, o modo de crescimento da perturbacao
atinge um valor maximo e entao passa a ser suprimido. Particularmente, para a ~ 0.2,
o contraste de densidade previsto pelo modelo é praticamente indistinguivel da previsao
dada pela cosmologia ACDM. Entretanto, este valor é completamente conflitante com as
previsoes em background (a =~ 0.7) [Lima. et _al. (2010).

Na figura [6.2], mostramos as solugoes para ¢ obtidas no caso cgff =w = —I'/3H.
Conforme mostrado, o contraste de densidade obtido para diferentes valores de v s6 possui
comportamento similar ao encontrado no modelo ACDM, para 0.2 < o < 0.4.

Naturalmente, uma outra possibilidade interessante é considerar que cgff seja um
parametro livre constante do modelo e, portanto, permitir que a analise observacional

encontre os seus valores de melhor ajuste. Seguindo essa consideragao, obtemos:

(1 —a)(1+6c2;) + 2ae’(8 + 3cZ;)

F(n) = o+ ac (6.44)
Gln) = 9(1 —)? 150 (1 + cZ5p) — 3(1 — a)(2+ Z4) N e"k%(fff/ﬁ 45
2(1 — o + aen)? 1 —a+ aen H2(1 — o + cvedn)

Na figura [6.3], mostramos a evolucao do contraste de densidade quando cgf s € tomado
como um parametro livre do modelo. Os valores selecionados podem ser verificados na
mesma figura. Novamente, vemos que, dentro de um certo limite de valores, a flutuacao

de matéria reproduz o comportamento predito pelo modelo ACDM.
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Figura 6.2: Contraste de densidade § em funcao de a para o caso cz sy = w. Por comparagao, mostramos
a solugao para o caso ACDM plano, com a identificagao 2,, =1 —a =0.3e csz = 0. As curvas obtidas
foram tomadas no limite de grandes escalas (k — 0).

6.5 Analise Observacional e a Taxa de Crescimento das Perturbagoes

Nesta se¢ao discutimos a aglomeracao da matéria escura utilizando a evolugao da taxa
de crescimento linear como indicador (Peebles, [1993). Essa parametrizagao das flutuagoes

de densidades 0(z) tem a seguinte forma:

dlnd dlnd

Conforme pode ser notado pela expressao (6.46]), dados dessa natureza fornecem vinculos
independentes de Hy. Na Tabela [6.1] sdo mostrados os dados da taxa de crescimento que
utilizaremos mais a frente em nossa andlise, suas incertezas, redshifts e referéncias bibli-
ograficas.

Obtemos os limites sobre os parametros relevantes do modelo utilizando o procedi-
mento de minimizacao de y?2, por meio da comparacao de dados observacionais da taxa de
crescimento com as previsoes do modelo LJO discutidas nas segoes anteriores. O valor de
melhor ajuste do conjunto de parametros livres («, cgf f) pode ser estimado via um teste

estatistico de x?:
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Figura 6.3: Contraste de densidade § em fungdo de a para o caso em que cgf ¢ ¢ um parametro livre.
Adicionalmente, mostramos o caso ACDM plano, com €2,, = 0.3 e czf 7 =0 As curvas mostradas foram
obtidas para o limite de grandes escalas (k — 0) e a = 0.7.

T [ fobs(2i) — frao(zi o, )]

X (e, c2pp) ; { o : (6.47)
onde o; é incerteza da taxa de crescimento. Utilizamos como priors o € [0.1,1] e cgff €
[—1.3,2]. Os resultados da andlise estatistica sao mostrados na figura [6.4] onde as regioes
no plano a — cgff delimitam os valores permitidos em 68.3%, 95.4% e 99.7% de nivel
de confianca estatistica. Notemos que o valor de cgff nao é bem restrito pela analise
estatistica, tendo todos os seus valores no intervalo [—1.3,2] permitidos dentro de 1o de
incerteza.

A andlise de verossimilhanca é capaz de impor um vinculo mais restritivo sobre cgf /
quando adicionamos a informacao de que o universo deva ter um redshift de transicao
delimitando uma época no passado em que houve a mudanca entre o estado desacelerado
e o presente estado acelerado de expansao césmica. No caso o > %, a velocidade efetiva
do som permanece no intervalo —1.24 < cgff < —0.07 com 95.4% de confianca estatistica.

Ainda nesse mesmo caso, ao marginalizarmos sobre «, a andlise de verossimilhanca

fornece como valor de melhor ajuste cgff ~ —1 com x* = 4.03 e x2 = 0.67, com 6 graus de
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Figura 6.4: Esquerda:) Plano ¢? 7¢ — @ para o modelo LJO plano considerando-se dados de f (2) . As
regides delimitam 68.3%, 95.4% e 99.7% de confianca estatistica. Direita:) Medidas de f(z) e curvas

tedricas obtidas com os valores de melhor ajuste do modelo LJO (linha sélida vermelha) e do modelo

ACDM (linha tracejada preta) (Jesus et a J, l2Q1J.|)

liberdade. A mérito de comparacao, a mesma analise foi realizada para o modelo ACDM
no qual obtivemos y? = 4.88 e x2 = 0.70.

Adicionalmente, comparamos os resultados estatisticos obtidos nos modelos LJO e
ACDM utilizando o critério de informacao Bayesiana (Bayesian Information Criterion -

BIC), definido como BIC = x*+k,InN, onde k, é o nimero de parametros livres do modelo

e N =7 ¢ o numero de dados observacionais utilizados na analise (Schwarz, 1978). Como

critério de selecao entre modelos, utilizamos o estimador ABIC = BICL ;0 — BIC\cpu .-
Valores ABIC' > 2 indicam evidéncia contra o modelo testado e valores ABIC > 6
corresponde a evidéncias fortes contra o modelo. No nosso caso, encontramos ABIC ~ 1.1
indicando que 0 modelo LJO com (Q, o, ¢, ;) = (0.00,0.70, —1) ajusta muito bem os dados
de fator de crescimento, ainda que penalizado por ter um parametro livre a mais que o

modelo ACDM.

Z fobs Referéncia
0.15 | 0.49+0.10 | Colless et al. (2001); Guzzo et al. (2008)
0.35 | 0.70+0.18 Tegmark et al. (2006)
0.55 | 0.75+0.18 Ross et al. (2007)
0.77 | 091 £0.36 Guzzo et al. (2008)
1.40 | 0.90£0.24 da Angela et al. (2008)
242 | 0.74+0.24 Viel et al. (2004)
3.00 | 1.46 +0.29 McDonald et al. (2005)

Tabela 6.1 - Dados da taxa de crescimento fyps em funcao do redshift e suas respectivas referéncias.
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Os testes estatisticos discutidos indicam que o modelo LJO plano com os parametros
0.6 < a <07 e csz = —1 reproduzem a expansao observada do Universo. Dentro
da analise Neo-Newtoniana, mostramos que o modelo é capaz de descrever o campo de
flutuacao de densidades da matéria modo semelhante ao modelo ACDM e sem a necessidade

de uma componente de energia escura.

6.6 Discussoes

Os problemas relacionados a natureza das componentes do setor escuro do universo
passam necessariamente pela determinacao da natureza da matéria escura nao-barionica.
Dentro da TRG, é uma questao relevante discutir se matéria e energia escura podem ser
unificadas em uma tnica componente escura, com o modelo ACDM emergindo como uma
descrigao efetiva (Lima et all, [2010). Claramente, um modelo de matéria nao relativistica,
como o caso do Modelo de Einstein-de Sitter, nao é capaz de descrever as observacoes
a que temos acesso atualmente. Em particular, um modelo sem um fluido exdtico em
um background homogéeneo e isotrépico deve apresentar algum mecanismo que permita o
estagio acelerado de expansao.

Dentro do cenario apresentado, desenvolvemos o sistema de equagoes para as per-
turbacoes lineares de densidade em modelos CCDM. Nesses modelos cosmolégicos, a pressao
negativa ¢é relacionada a taxa de criagao através da expressao p. = —I'p/(3H). Assumimos
em nossa descricao uma equivaléncia completa entre o fluido de matéria escura no modelo
e um fluido cuja equacao de estado efetiva w = —I'/3H que pode, em geral, ser dependente
do tempo. As equacgoes resultantes dessa abordagem permanecem validas independente-
mente da escolha de I'.

Aplicamos a descri¢ao obtida na investigacao das perturbacoes lineares no caso plano do
modelo com cria¢ao de matéria escura de|Lima et all (2010), cuja expansdo césmica prevista
é equivalente a do modelo ACDM. Trés casos perturbativos particulares, classificados em
funcao da forma da velocidade efetiva do som ¢Z;, foram discutidos.

No primeiro caso, assumindo ¢Z;; = ¢2 = 0, mostramos que os modelos LJO ¢ ACDM
produzem resultados similares apenas antes da manifestacao da energia escura/pressao de
criacao, i.e., até redshifts da ordem de z ~ 1. Desse redshift em diante, os modos de

crescimento de perturbagao decaem fortemente, com atenuacao crescente com o aumento
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do valor do parametro de criagao «, conforme a figura ([61]). O caso adiabatico, cgf F=w,
apresentou equivaléncia entre os modelos LJO e ACDM perturbativos porém, apenas no
limite 0.2 < a < 0.4, conforme a figura (6.2). Por ltimo, assumindo csz = op/dp
como um parametro livre constante (Abramo et al), 2007), a evolugdo do modelo LJO
perturbativo é similar aquela prevista pelo modelo ACDM, para o« = 0.7, em concordancia
com os vinculos em background (figura [6.3)).

Limitamos os parametros livres a e ¢Z;; do modelo LJO plano através de um teste
estatistico de 2, utilizando dados proveniente da taxa de crescimento das aglomeracoes. Os
valores de melhor ajuste obtidos foram o = 0.7 e ¢Z;; = —1, em harmonia com os vinculos
obtidos em background (Lima et al., 2010). Dentro do formalismo desenvolvido, pode-se
afirmar que os modelos ACDM e LJO predizem, além da mesma histéria de expansao
césmica, dinamicas de flutuagao de matéria escura similares.

Por outro lado, embora os dados observacionais privilegiem um modelo de criacao com
cgf s & —1, esse valor de velocidade efetiva deve gerar instabilidades nas perturbagoes de
densidades. Entretanto, no modelo com cgf s = 0, as perturbagoes de densidades sofrem
forte supressao, a partir de z ~ 1.

Um possivel meio de contornar essas dificuldades é assumir que a matéria escura fria
possa se decompor em uma componente aglomerativa e outra componente homogénea.
Essa possibilidade fora originalmente sugerida em |[Lima et all (2010), inspirados pelas
medidas de raios-X em aglomerados, e plenamente desenvolvida por [Ramos et all (2014)
e [Vargas dos Santos et all (2014). Particularmente, Ramos et all (2014) considerou a
formulacao relativistica para a obtencao das perturbacoes lineares da matéria escura no
caso adiabdtico (com czf = c? = 0). Na andlise realizada mostrou-se que, ao assumir toda
a matéria escura colapsando, o contraste de densidade da matéria d..4, no modelo com
criagao é suprimido por um fator

(1—a)a™?
a+(1—a)a’

5ccdm/5m,Acdm = (648)

em relacao ao contraste de densidade da matéria escura do modelo ACDM. A evolucao da
taxa de crescimento d..q, passa entao a ser suprimida a partir do redshift z ~ 1, sendo
a intensidade dessa supressao fortemente dependente do valor da constante o. Contudo,
é possivel decompor a componente de matéria escura p,, = (pmo — Qpe)a™> + apey NO

modelo CCDM em duas componentes, a saber (Ramos et al., [2014), (i) uma componente
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de matéria escura sem pressao e inomogenea, tal que:
pinom + 3Hpinom = O; (649)

e (ii) uma segunda componente de matéria escura com pressao negativa e comporta-

mento “suave”, tal que:

,bhom + 3H(phom + phom) = 0. (650)

A mérito de comparacao com as observacoes, as medidas relacionadas a formacao de
estruturas passam a ser dependentes do termo p. e o contraste de densidade passa a ser

dado por
601 = 5P/Pcl (651)

Conforme discutido por Ramos et all (2014), o contraste de densidade 4, fornece 6timo
ajuste aos dados disponiveis de f(z)og(z), uma vez que, nessa interpretagao, os modelos
CCDM e ACDM passam a ser degenerados, mesmo em nivel perturbativo. Essa cara-
teristica é referida pelos autores como degenerescéncia escura (Ramos et all, [2014; Vargas
dos Santos et al., [2014).

Devemos ressaltar que, ainda que se possa considerar os modelos LJO e ACDM cosmo-
logicamente degenerados, no campo da Teoria Quantica de Campos em Espacos Curvos
(TQCEC), esses modelos se baseiam em fenémenos completamente distintos. Em principio,
através da TQCEC é possivel limitar observacionalmente o valor da massa da particula de
matéria escura, assim como a taxa de criacao de particulas dada uma evolucao do fator
de escala césmico, conforme a proposta de lJesus e Pereira (2014).0 grande desafio tedrico
dessa metodologia ¢é contabilizar os efeitos de backreaction inerentes ao cenério.

Em sintese, o cenario cosmolégico com criacao de LJO é capaz de reproduzir a histéria
cHésmica e ser comparavel com observagoes cosmoldgicas, porém ainda sendo um cenario
fortemente fenomenolégico. Esperamos que no futuro, através das previsoes obtidas nos
diferentes formalismos e do desenvolvimento das abordagens tedricas e de medidas observa-
cionais, possamos discutir um cenario completo, refutavel e nao degenerado com o modelo

padrao.



Capitulo 7

Um Novo Modelo CCDM com Curvatura Espacial

7.1 Introducao

Prosseguiremos com as nossas discussoes acerca da natureza da energia escura e da
viabilidade de modelos com criagao de matéria. Uma vez que o modelo ACDM ¢é capaz de
descrever a maior parte das observacoes, naturalmente espera-se que modelos cosmoldgicos
bem sucedidos devam produzir previsoes cosmologicas razoavelmente semelhante.

Mostramos nos capitulos anteriores que a taxa de criacao fenomenolégica proposta
no modelo LJO da origem a um modelo apto a explicar grande parte das observacoes
cosmoldgicas. Em contrapartida, esse modelo é degenerado com o modelo ACDM em
background e perturbativamente, conforme vem sendo discutido na literatura (Lima et all,
2010; Jesus et _all, [2011; [Ramos et _al., [2014). Essa questao vem sendo chamada de “De-
generescéncia Escura” (Dark Degeneracy) (Ramos et all, 2014; [Vargas dos Santos et all,
2014).

Neste capitulo, discutimos uma nova possibilidade dentro do cenario CCDM, onde ex-
ploramos um modelo cuja taxa de criacao é proporcional a H~!. O modelo apresentado aqui
possui mesmo grau de liberdade e semelhancas dinamicas com os modelos ACDM e LJO.
Porém, nessa proposta, a existéncia de um termo de curvatura no universo gera previsoes
significantemente diferentes das previsoes obtidas no modelo LJO. Além disso, mostra-
mos que esse modelo prevé uma dinamica acelerada, compativel com as observagoes em
background e nao degeneradas com os casos discutidos anteriormente (Jesus e Andrade-
Oliveira, F.,2015). Na secao [[.2] caracterizamos o modelo de criagao e discutimos a sua
dinamica basica. Os vinculos obtidos sobre os parametros livres sao apresentados na secao

73l Os resultados finais e as discussoes sao mostrados na secao [.4l
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7.2 Dinamica Cosmica

Uma dependéncia natural para a taxa de criagao em modelos CCDM ¢é com a taxa de
expansao cosmica, conforme ja proposto na literatura, em regime de dependéncia linear
(Degeneracy between CCDM and $\Lambda$CDM cosmologies, [lim) e seguindo uma lei
de poténcias do parametro de Hubble (Lima et all, 2014).

Claramente, um modelo CCDM viavel deve ter em consideracao que a aceleracao da
expansao € um fendmeno recente e, consequentemente, o mecanismo de criacao deve se
manifestar em redshifts menores. Haja vista que, conforme o Universo evolui, o parametro
de Hubble decresce, ¢é interessante investigar uma taxa de criacao I' cuja dependéncia com
esse parametro seja uma lei de poténcias negativas. Como caso mais simples, propomos
aqui um modelo cosmoldgico com a seguinte taxa de criacao (Jesus e Andrade-Oliveira,
F.,12015):

2
I'= Sa%, (7.1)
onde o é um parametro livre constante adimensional e o fator 3H, foi inserido por con-

veniéncia matematica.

A pressao de criagao fornecida pelo presente modelo é (equacao E.20):

apH?
Pe = — H2

(7.2)

Inserindo a equacao ([Z.2) em ([EI1) e (£I2), as equagoes de Friedmann para o modelo

ficam:
a? K
87TG</0dm + pp + pr) = 3@ + 3@, (73)
e
876 (pumae 4y ) =20+ & K (7.4)
7T pdm?)H pT‘ - a CL2 a27 N

onde pgm, ppe pr sao respectivamente as densidades de matéria escura fria, barions e ra-
diacdo, p, = p,/3 é a pressao de radiagao e utilizamos a equagao ([£.20). Visto que estamos
considerando exclusivamente as fases mais recentes do Universo, podemos desprezar os
termos de radiacao deste ponto em diante.

Combinando-se as equagoes (T3] e (.4]), obtemos:
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. K r 8rGpy, I
— _ 2 — | = —
2aa = (H + a2> (1 ) 3 : (7.5)

A taxa de criagao I' nao afeta a conservagao barionica usual e, portanto, p, = ppo(1+2)3.

Logo, manipulando a equacao ([.5]) e utilizando as definigdes do parametro de densidade de

bérions atual €, = pyo/peo € do parametro de densidade de curvatura atual Q = —K/ Hg,
obtemos:
; 2 2 g I 2 2 I
H=-H —HOQb(lJrz)E—[H — (1 + 2)7] 1—E , (7.6)

onde usamos que d/a = H + H?. A evolucdo de H, em termos do redshift é

H H H20,(1 2 H? — H?Qu(1 2 r
d o + 0 b( +Z) 0 k( +Z) (1 > (77)

dz  1+z 2H? 2H(1 + z) H

Utilizando as defini¢oes da taxa de criagao em ([Z.2)) e definindo a varidvel adimensional
y = (H/Hy)?, a equagao (T.7) toma a forma:

— 01+ 2) (1 _ 3—0‘) | (7.8)

Y

d —a  3a(1+ 2)?

dy _gy—o  30M(+2)
dz 1+ 2 Y

com a condigao inicial y(z = 0) = 1. A equacao ([Z.8) nao possui solugao analitica, exceto

em alguns de seus casos particulares. Por exemplo, para um universo plano e desprezando-

se a contribui¢ao dos bdrions, i. e., Q, = Q) = 0, a solugao de (T.8)) é

H?(z) = HZ[(1 — a)(1 + 2) + o, (7.9)

ou seja, a solucao tem a mesma forma funcional que os parametros de Hubble obtidos nos
modelos LJO plano ou no modelo ACDM plano (a menos da correspondéncia Q4 = «).
Uma vez que a equivaléncia dinamica s6 ocorre quando a contribuicao dos béarions ¢ negli-
genciada, naturalmente no modelo proposto aqui é possivel discriminar-se entre o cenario
com criagao e o cenario com constante cosmoldgica em que se encontra o modelo ACDM,
mesmo em nivel de background. Essa condicao fica ainda mais clara ao expressarmos a

equacao diferencial para o parametro de Hubble no modelo ACDM:

dH 3 H 3 HQ  HXW(1+2)
dz  21+z 2H(1+2) 2H

(7.10)

ou ainda, em termos de y = H/Hy:
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d_yZSZJ—QA
dz 1+ =2

Da comparacao entre as equagoes ([Z.8) e ((Z.I1]), concluimos que o modelo aqui proposto
possui como casos particulares (i) o modelo ACDM plano, com € = €, = 0, tomando a
identificagdo a = O e (ii) o modelo de Einstein-de Sitter, com ; = a = 0.

Outra solugao analitica pode ser obtida para o caso plano (£2; = 0), mas com a inclusao

da densidade de barions (€2, # 0). Nesse caso, a equagao ([I.8) tem como solugao:

0\’ 1—Q)e™ taromm !
(E) = (1 + 2)* 1+W<( e : )] (7.12)

Qb
onde W(x) é a func¢do principal de Lambert, definida como a solu¢do da equagdo = =

W(x)e @),

Em contrapartida, quando consideramos um universo com curvatura e desconsideramos
a contribuigao dos barions (£, = 0, {2 # 0), o parametro de Hubble do modelo nao possui
expressao analitica. Porém, se as contribuicoes da matéria barionica e do parametro de
curvatura forem pequenas, i.e., 0 < Q, < 1, || < 1, podemos utilizar a seguinte
aproximacao:

(%) = a+(1—0¢)(1+z)3+% [1— (14 2)%] +3Qlog(1+2) +

+ (19_1,0; — Qk) log [a+ (1 — a)(1+ 2)?]. (7.13)

Na figura [I], sdo mostradas algumas das solugbes numéricas para a razao H(z)/H,
variando-se os valores dos parametros livres « e €2,. Nos casos apresentados, fixamos o
valor de €, = 0.049 (Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all,12013). Em particular,
na curva com « = 0, )y = 0, recuperamos o parametro de Hubble previsto pelo modelo de
Einstein-de Sitter. Obtidas as previsoes tedricas do modelo acerca do parametro de Hubble,

poderemos agora vincular os parametros livres do modelo com os dados observacionais.

7.3  Vinculos Observacionais

Nesta secao, discutimos os vinculos observacionais sobre os parametros livres o e )
do modelo com criagao de matéria. Consideramos diferentes amostras observacionais rela-

cionadas ao background cosmolégico, conforme discutido a seguir.
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Figura 7.1: Solugbes numéricas de pardmetro de Hubble normalizado H/Hy em funcao do redshift z e
suas dependéncias com os parametros livres a e Q. Esquerda: Evolucao de H(z)/Hp com a = 0.7 e
Q) = 0 (em vermelho), Q = 0.6 (em azul) e Q = —0.5 (em verde). Direita: Evolugao de H(z)/Hy com

Qr=0ea=0 (em azul), @ = 0.7 (em vermelho) e & = 0.9 (em verde).

Primeiramente, realizamos um teste estatistico de x? considerando os dados do parametro
de Hubble, reunidos em [Farooq e Ratra (2013), com 28 pontos de H(z). Adicionalmente,
usamos a recente compilacao com 580 dados de mdédulo de distancia derivados de ob-

servagoes de SNe la da compilagdo Union 2.1 (Suzuki et al), 2012).

7.3.1 Limites obtidos através do Parametro de Hubble

Discutimos aqui os vinculos obtidos de dados do parametro de Hubble em funcao de
redshift. O comportamento do parametro de Hubble é uma dos parametros mais basicos
de qualquer modelo cosmoldégico. Em muitos casos, as medidas desse parametro depen-
dem apenas de hipoteses astrofisicas, nao estando diretamente ligadas a nenhum modelo
cosmoldgico subjacente. Entretanto, por nao ser um observével direto, medidas de H(z)
nao sao obtidas de forma simples.

Atualmente, existem na literatura diferentes métodos de obtencao de dados de H(z),
entre eles, pela detecgdo do pico de oscilagbes actsticas de bérions (Blake et all, 2012;
Busca et all, 2013), através da funcao de correlagdo de galaxias vermelhas luminosas (Red
Luminous Galazies -LRG) (Chuang e Wang, 2013) ou ainda por meio de medidas de
“cronometros césmicos” como, por exemplo, a idade diferencial de galaxias (Simon et al.,
2005; [Stern et al., 2010; Moresco et all, 2012). Consideramos aqui a compilacdo em Farooq

e Ratra (2013), sendo uma das compilagbes mais completas, com 28 dados derivados de

medidas observacionais (Tabela [T1]).



116 Capitulo 7. Um Novo Modelo CCDM com Curvatura Espacial

Utilizando os dados de H(z) compilados por [Farooq e Ratra (2013), realizamos um

teste estatistico de y?

X = i [H(zls) - HI (7.14)

2
i=1 THi

onde H; é o valor medido do parametro de Hubble no redshift z;, com incerteza oy; e H(z;|s)
é obtido numericamente da equagao (7.7). Haja vista que o parametro de H(z) depende
da constante de Hubble através da relagao H(z) = HoFE(z), eliminamos essa dependéncia

através de uma marginalizacio analitica sobre Hy, levando a Y% (c.f. apéndice [A)):

BZ
onde ”
E(z
A= <Z2|S) , (7.16)
=1 THi
28
B = _— 7.17
2 o
e
28
H?2
C = 2’ . (7.18)
i—1 CHi

Os resultados desta andlise sdo apresentados ao lado esquerdo da figura[[.2l Conforme
pode se observar, os limites obtidos de dados de H(z) nao impoem vinculos muito restritivos
sobre os parametros a e . O valor minimo de x? encontrado foi x?2,;, = 16.269, levando
a um valor de x? reduzido muito baixo, x2 = 0.626, para 26 graus de liberdade. Os
valores de melhor ajuste foram a = 0.79170752 e Qp = 0.047515. O valor baixo do 2
é provavelmente devido a superestimativa das incertezas na amostra de H(z), conforme
discutido em [Farooq e Ratra (2013).

Complementarmente, ao invés de tomar o caso plano do modelo, assumimos um prior
sobre a sua curvatura. Os vinculos provenientes da radiacao césmica de fundo, indi-
cam Q = —0.0377001% com 95% de nivel de confianca, no contexto do modelo ACDM.
Considerando-se esse vinculo e utilizando o processo de simetrizagao (Planck Collaboration
XVI: Ade, P. A. R. et al.,2013; D’ Agostini, 2004), utilizamos como prior para o parametro
de densidade de curvatura Qy, +0q, = 0.0437091 - daqui para frente, referido como “CMB

prior”. Os vinculos sobre os parametros livres obtidos sao melhorados significantemente,
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conforme é possivel verificar ao lado direito da figura[l2l Para um x?2,,, = 16.344, encon-
tramos como valor de melhor ajuste a = 0.775 e Q5 = —0.041 com 64.3%, 95.4% e 99.7%
de nivel de confianca, respectivamente.

Na préxima segao, discutimos como os dados provenientes de medidas de SN Ia res-

tringem os parametros do modelo.

7.3.2 Limites obtidos através de Supernovas do Tipo Ia

O médulo de distancia de uma supernova em um dado redshift z pode ser calculado

através da expressao

w(z|s) = m — M = blogDy, + 25, (7.19)

onde m e M sdo as magnitudes aparente e absoluta, respectivamente, s = (Hy, a, ) é o
conjunto de parametros livres do modelo e Dy, é a distancia de luminosidade, medida em
Megaparsecs.

Usualmente, a distancia de luminosidade é computada através da expressao (2.45)).
Entretanto, no caso geral do modelo aqui apresentado, nao é possivel obter uma funcao
analitica para o parametro de Hubble. Assim, a distancia de luminosidade pode ser mais
facilmente obtida através de uma equacao diferencial.

Definimos a distancia comovel D adimensional em funcao da distancia de luminosidade,
tal que:

Hy

D= (1+—z)cDL‘ (7.20)

A distancia comdvel se relaciona com o parametro de Hubble H(z) por meio da ex-
pressao (Clarkson et all, [2008):

H\? 1+ Q.D?

onde cada sinal (") representa uma derivada em relagao ao redshift z.

A equacao diferencial que rege o comportamento de D é obtida aplicando a relacao

(Z2I) na equacao (7.8):



118 Capitulo 7. Um Novo Modelo CCDM com Curvatura Espacial

O, DD"” 3D’ D" 3« 3aD"”

D’ = _ (1 o |
007 30 +s) aar oDy |15 A T
3af(1+ 2)2D"”

- 22
2(1 + Q,D?)? (7.22)

onde a equagao (L.22) é resolvida numericamente, considerando-se as condigoes iniciais
D(z=0)=0eD'(2=0) =1.

Os vinculos sobre os parametros livres do modelo foram obtidos considerando-se a
compilagao Union 2.1, com 580 dados de SNe Ia (Suzuki et all, [2012). Os valores de s
que fornecem melhor ajuste foram estimados por meio de um teste estatistico de x?, com
marginalizacao sobre o parametro H

580

X%N _ Z [,ul(ZAS) - NZF’ (723)

2
i=1 05N

onde y'(z]s) é o mddulo de distancia previsto pelo modelo, p’z é o mddulo corrigido de
uma SN Ia com redshift z; e com incerteza o;, para os 580 pontos da amostra considerada.
Assim como na andlise com dados de H(z), nos resultados obtidos aqui aplicamos uma
marginalizacao sobre o parametro Hy

No lado esquerdo da figura (.2]), apresentamos o espago de parametros a—. Os
contornos em verde delimitam os vinculos obtidos pela andlise de SN Ia em 68.3%, 95.4%
e 99.7% de nivel de confianga, respectivamente. Os valores de melhor ajuste obtidos foram

o = 0.78870330 Q) = 0.047032 \2 = 0.974 para 578 graus de liberdade.

7.3.3 Limites Combinados

A fim de obter vinculos mais restritivos, combinamos as amostras de dados apresen-
tadas nas segoes anteriores. Em nossa analise, minimizamos a funcio x% = x% + X%n ©,
complementarmente, discutimos como o prior sobre €0 afeta os vinculos combinados.

No lado esquerdo da figura[Z.2] as curvas em vermelho delimitam as regices com 68.3%,
95.4% e 99.7% de nivel de confianga obtidas da andlise conjunta de H(z) e SNe Ia. Nota-
se que os vinculos obtidos da andlise de SN Ia (curvas verdes) sdo razoavelmente mais
restritivos. Os valores de melhor ajuste obtidos nesse caso foram o = 0.79270:0+0-260,

Qr = 0057021092 para y2, = 0.956 e com 68.3% e 95.4% de confianca estatistica,

representando um bom ajuste do modelo aos dados.
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Figura 7.2: Plano a — Qj para o modelo CCDM. FEsquerda: Vinculos obtidos através da andlise de
580 dados de SN Ia do catdlogo Union 2.1 (l&mukj_ej_&d, |2Q]j) e de 28 dados de H(z) compilados em
Farooq e Batré 12!!13) . Os contornos delimitam os niveis de confianca estatistica de 68.3%, 95.4% e 99.7

%. Direita: Vinculos obtidos considerando-se a combinacao de dados de SN Ia, H(z) e um prior sobre o

parametro de curvatura i : , |2_O_1j) para 68.3%, 95.4% e
99.7% de confianga estatistica.

Ao invés de obter vinculos para o caso plano, adicionamos como prior derivado da

andlise de [Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all (2013), Qi & 0q, = 0.04375:0.8,

com 95% de nivel de confianca. No lado direito da figura [.2] sao mostradas em vermelho
as regioes com 68.3%, 95.4% e 99.7% de nivel de confianca, para a combinacao de dados
de H(z), SNe Ia e o prior sobre ;. Os valores de melhor ajuste obtidos neste caso,
foram a = 0.7687 ) 03 TR TOO8 Q) = —0.0361 0 oo 011070150 para o valor reduzido de x?,
X2 = 0.957.

Na figura [[.3] sdo mostradas as curvas de H(z) para alguns valores selecionados de
Q, nos cenarios CCDM e ACDM. Em cada curva, fixamos @ = Q) = 0.792, o valor
de melhor ajuste encontrado da andlise de SN Ia e H(z). Utilizamos o valor de Hy =
72.0 £ 3.0km s~ Mpc™!, com cada regido colorida correspondendo a uma variacao de 1o
em torno do valor de melhor ajuste. Observamos que, se o Universo é fechado, as diferencas
entre as previsoes dos modelos CCDM e ACDM sé sao significativas em altos redshifts. Por
outro lado, para um Universo aberto, as previsoes de cada modelo se diferem mais, mesmo
em redshifts intermediarios.

Todavia, quando utilizamos um prior sobre o parametro €, obtido de medidas de

CMB (Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all, 2013), determinamos com 95% de

confianca estatistica um limite de —0.104 < €2 < 0.030. Portanto, os limites observacio-

nais atuais ainda nao sao capazes de gerar vinculos suficientemente restritivos a ponto de
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Figura 7.3: Solugbes numéricas de H em funcdo do redshift z nos modelos CCDM e ACDM e suas

dependéncias com os parametros livres a e 0 . Cada regido colorida corresponde a uma solugdo

numérica para um conjunto de valores (o, ) e & variagdo de Hy em um lo de incerteza (Hy =
72.0 £ 3.0km s~ Mpc™1).

distinguir entre ambos os modelos.

Os resultados finais de nossa analise podem ser consultados na tabela [T.2]

7.4  Discussoes

Assumindo a validade da Teoria da Relatividade Geral, as observagoes de magnitudes
de SNe Ia distantes sao geralmente interpretadas como a expansao acelerada do universo.
Dentro da classe de modelos homogéneos e isotrépicos na TRG , o ingrediente fundamental
para a aceleracao do universo é um termo de pressao negativa suficientemente grande para
contrabalancear a gravidade dos termos de densidade. Nos capitulos anteriores, discutimos
propostas envolvendo o fendémeno de criagdo gravitacional de particulas (em particular no
modelo de Lima, Jesus & Oliveira) e como a pressao negativa gerada nestes modelos podem
explicar as observagoes cosmoldgicas.

Conforme vem sendo discutido na literatura, o modelo LJO nao pode ser distinguido

do modelo ACDM em nivel de background (Lima et al), 2010) e em nivel das perturbagoes
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lineares (Ramos et all, 2014). A essa situagao foi dado o nome de “degenerescéncia es-
cura” (Ramos et al., [2014) em que, em principio, ndo seria possivel determinar se o presente
estado de aceleragao do Universo tem origem nas contribuigoes quanticas do vacuo (ACDM)
ou no processo de criagdo de matéria escura fria (CCDM).

Neste capitulo discutimos uma nova proposta cosmolégica dentro do cenario com criagao
de matéria escura. Mostramos que o modelo cuja taxa de criagao inversamente proporcio-
nal ao parametro de Hubble é capaz de descrever a dinamica de universo com background
acelerado, sem a necessidade de um fluido “escuro”adicionalmente a matéria escura (Je-
sus e Andrade-Oliveira, F., [2015). Esse modelo possui a mesma taxa de criagdo que
o modelo em |Graef et _all (2014). Entretanto, nessa andlise ndo foram consideradas as
componentes barionica e de curvatura, estando o modelo de (Graef et all (2014) dentro dos
limites de validade do modelo LJO.

No modelo CCDM proposto aqui, a conservagao de barions nao pode ser combinada com
a conservacao do termo de matéria escura, como no caso do modelo LJO. Essa caracteristica
implica que a existéncia de uma componente barionica ja seja condigao para a quebra de
degenerescéncia entre os modelos. Em termos quantitativos, considerando-se o parametro
de densidade de barions hoje como €2, ~ 0.05, a diferenca relativa entre os parametros de
Hubble previstos pelos modelos CCDM e ACDM é da ordem de 10%, para z = 3.

Cabe ressaltar que, diferentemente de outros cendrios de matéria escura unificada como
no caso do gas de Chaplygin generalizado, o modelo apresentado aqui nao tem como limite
o modelo padrao ACDM (Kamenshchik et al., 2001; Bilic et al., 2002; Bento et all, 2002;
Fabris et all,2002). Por exemplo, em Wang et all (2013), foi mostrado que o modelo de gés
de Chaplygin modificado sé é capaz de descrever a combinacao de dados de SN Ta, RCF
e estruturas em larga escala, em um limite extremamente pequeno em torno do modelo
padrao. Como esse limite nao existe no modelo estudado aqui, esperamos que dados mais
restritivos eventualmente sejam capazes de distinguir entre ambos os cenarios.

Investigamos ainda como os dados do parametro de Hubble e Supernovas Tipo la vin-
culam os parametro do modelo CCDM. Para isto, realizamos o teste de x? utilizando 28
dados de H(z) reunidos em [Farooq e Ratra (2013) e a amostra Union 2.1 (Suzuki et all,
2012), contendo os dados de 580 SN ITa. Os vinculos sobre os parametros livres foram obti-
dos marginalizando a constante de Hubble, H,. Da combinagao de dados de H(z) e SNe Ia,

os valores vinculados foram a = 0.7927531970200 (), = 0.0573231042 com valor de x? re-
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duzido, x? = 0.956, favorecendo um universo com uma pequena curvatura positiva. Adici-
onalmente, consideramos os limites provenientes da RCF como um prior sobre o parametro
de curvatura. Os vinculos obtidos nessa situagio foram a = 0.76870 051 0051 0050
€, = 0.03615:065 0:110-0.150, com X = 0.957.

Em suma, o modelo CCDM apresentado é capaz de fornecer um bom ajustes para as
observagoes cosmolégicas em background, sem a necessidade de um fluido escuro adicional
a matéria escura. Os dados de H(z) e SNe Ia favorecerem um universo com pequena
quantidade de curvatura, mas compativel com um modelo plano de universo. Permanece
portanto a questao de se a curvatura espacial é suficiente para que seja possivel a distingao
entre as diferentes propostas.

O proximo passo é compreender como a matéria se aglomera neste modelo. Testes
estatisticos futuros envolvendo os parametros do modelo perturbado deverao ser realizadas
a fim de investigar se o modelo é capaz de ajustar os dados relacionados a formacao

de estruturas do universo e se as distingoes entre as previsoes de ambos os modelos se

acentuam.
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z H(z) oH Referéncia
(km s~ Mpc™t) | (km s~ Mpct)
0.070 69 19.6 Zhang et al. (2014)
0.100 69 12 Simon et al. (2005)
0.120 68.6 26.2 Zhang et al. (2014)
0.170 83 8 Simon et al. (2005)
0.179 75 4 Moresco et al. (2012)
0.199 75 5 Moresco et al. (2012)
0.200 72.9 29.6 Zhang et al. (2014)
0.270 v 14 Simon et al. (2005)
0.280 88.8 36.6 Zhang et al. (2014)
0.350 76.3 5.6 Chuang e Wang (2013)
0.352 83 14 Moresco et al. (2012)
0.400 95 17 Simon et al. (2005)
0.440 82.6 7.8 Blake et al. (2012)
0.480 97 62 Stern et al. (2010)
0.593 104 13 Moresco et al. (2012)
0.600 87.9 6.1 Blake et al. (2012)
0.680 92 8 Moresco et al. (2012)
0.730 97.3 7.0 Blake et al. (2012)
0.781 105 12 Moresco et al. (2012)
0.875 125 17 Moresco et al. (2012)
0.880 90 40 Stern et al. (2010)
0.900 117 23 Simon et al. (2005)
1.037 154 20 Moresco et al. (2012)
1.300 168 17 Simon et al. (2005)
1.430 177 18 Simon et al. (2005)
1.530 140 14 Simon et al. (2005)
1.750 202 40 Simon et al. (2005)
2.300 224 8 Busca et al. (2013)

Tabela 7.1 - Dados de H(z) em fungdo do redshift z e suas incertezas. Na coluna mais a direita da tabela
acima, sdo apresentadas as referéncias de cada um dos dados de H(z), conforme a compilacdo realizada
por [Farooq e Ratra (2013).
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Dados a QO X2

H(2) 0.79173888 | 0.047035 | 0.651

SN 0.7887023¢ | 0.047532 | 0.974

SN-+H (2) 0.792+3489 1 0.05702% | 0.956
H(2)+CMB prior | 0.775509% | —0.041700% | 0.654
SN+H (z)+ CMB prior | 0.76870:03% | —0.03675:55 | 0.957

Tabela 7.2 - Resultados da anilise estatistica para os parametros livres do modelo em diferentes com-

binacoes de dados. Os limites apresentados correspondem a 68.3% de nivel de confianca estatistica.



Capitulo 8

Modelo com Decaimento do Vacuo e Descricao por

Campos Escalares

8.1 Introducao

Nos modelos investigados nos capitulos anteriores, a criacao de particulas é induzida
pelo campo gravitacional, tal qual nos processos quanticos (Parker, [1968; [Birrell e Davies,
1982; [Parker e Vanzella, 2004; [Parker, 2012). No entanto, é conhecido que o decaimento
devido ao acoplamento com os outros campos de matéria também gera particulas. Tais mo-
delos sao conhecidos como modelos de decaimento do vacuo, A(t)CDM. Discutiremos neste
capitulo um modelo de energia escura com decaimento do vacuo, além de sua descricao
como um modelo de campo escalar acoplado.

Em modelos A(t)CDM, assumimos que a densidade de energia do vécuo satisfaz a
equacao de estado p, = —p,, como no caso da constante cosmologica, porém com densidade
variavel. No contexto da Relatividade Geral, um termo do tipo A que possa variar no espago
ou no tempo deve estar acoplado a outro componente de forma que o tensor energia-
momento total seja conservado. Portanto, modelos com decaimento ou estao ligados a
processos de producgao ou destruicao de particulas ou a uma variacao temporal da massa
das particulas de matéria escura (Alcaniz e Lima, 20054). Esse acoplamento é também
sugerido pelo fato de que a matéria escura e energia escura possuem a mesma ordem de
grandeza. Nos modelos com decaimento, o baixo valor da energia do vacuo e a questao
da coincidéncia césmica podem ser interpretados como consequéncia de vivermos em um
universo suficientemente velho.

Muitos modelos fenomenoldgicos vém sendo propostos dentro do cenario com decai-

mento do vacuo. Entre eles, podemos citar os modelos em que consideram termos cos-
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moldgicos variaveis (i) como uma tentativa de aliviar o problema da constante cosmolégica,

como por exemplo, (Carvalho et al. (1992); [Lima e Maia (1994); Limal (1996); (Ozer e Tah

1986); [Freese et _al. (1987); IChen e Wu (1990); [Pavén (1991); >3l (11993); Overduin e
Cooperstock (1998); ICunha e Santos (2004); [Shapiro et al) (2005); [Elizalde et all (2005);

Grande et all (2006); Borges et al) (2008); (ii) como uma tentativa de aliviar o problema

da coincidéncia césmica, entre eles Wang e Meng (2005); Jesus et all (2008); |Costa et _al

2008); ICosta e Alcaniz (2010); ou ainda (iii) com o intuito de resolver ambos os problemas,

como nos casos dos modelos de Alcaniz e Lima (2005a); [Lima et al. (2012, 2013). Recente-

mente, Salvatelli et al. (2014) mostraram através da andlise de dados das anisotropias da

radiacao céosmica de fundo, supernovas do tipo la e distor¢oes no espacgo de redshift que um
universo sem interagao no setor escuro, como no caso do modelo ACDM, estaria excluido
com 99% de confianga estatistica.

Neste capitulo, investigamos aspectos tedricos e observacionais de um modelo A(t)CDM

em que o termo de vacuo evolui como uma série de poténcias truncada do parametro de

Hubble (Andrade-Oliveira, F. et al.,[2014). Além disso, discutimos como o modelo feno-

menolégico de energia escura pode ser descrito por um campo escalar acoplado. Na secao
R.2], discutimos aspectos tedricos basicos do modelo com decaimento do vacuo apresentado
aqui. Na secao [R.4l discutimos os aspectos termodinamicos do modelo através da segunda

lei da termodinamica generalizada. Os vinculos observacionais sobre os parametros livres

do modelo sao discutidos na secao Seguindo a abordagem proposta por Maia e Lim

2002), descrevemos o modelo de decaimento do vécuo na linguagem da teoria quantica

de campos através de um campo escalar acoplado, na secao B.6l Os resultados obtidos e

discussoes relevantes sao apresentados na sec¢ao

8.2 O Modelo A(t)

Iniciaremos por considerar um universo homogéneo, isotrépico e espacialmente plano

(K = 0), descrito através do elemento de linha de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker

Weinberg, 1972). Assumindo esse background, as equagoes de Einstein tomam a forma:

87Gps+ A =3H? (8.1)
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87Gp; — A = —2H — 3H? (8.2)

onde py e py sao, respectivamente, as densidades de energia e pressao totais do fluido
césmico, composto por radiagdo, béarions e matéria escura. Cada sinal de ponto ( *)
representa uma derivada temporal.

Primeiramente, consideramos aqui A(t) como uma funcdo de série de poténcias do

parametro de Hubble até a segunda ordem:

A(H) =X+ GcH +3B8H?, (8.3)

onde \ e & sao constantes com dimensoes de H? e H respectivamente e 3 é uma constante
adimensional.

No contexto da cosmologia inflaciondria, o termo de vacuo proporcional a H? foi pro-
posto por (Carvalho et all (1992) baseado em argumentos dimensionais. Posteriormente,
esse termo foi justificado por [Shapiro e Sola (2002); [Sold (2011) com argumentos baseados
em técnicas de grupos de renormalizacao. O termo de vacuo proporcional a H foi original-
mente discutido em |(Carneiro et all (2006) enquanto o interesse em modelos estendidos com
o termo de vacuo descrito por uma série de poténcias truncada foi ressaltado por Basilakos
(2009).

Da combinacao das equacoes (1)) e (B2) e tomando py = (v — 1)py, onde 7 é o indice

adiabatico, obtemos:

2H +3v(1 — B)H? —6vH — A =0. (8.4)

Da integragao da equacgao anterior, obtemos o parametro de Hubble:

H

(8.5)

a 1 6+ae°‘t+1
a 3(1-p)12 ~vet—1]"

onde a = (7/2)1/62+ 12A(1 — ) e a é o fator de escala. Daqui para frente, restringimos
nossa andlise ao caso A = 0 uma vez que o fator linear na equacao (83)) ja é suficiente para
obtermos um modelo que apresente transicao de uma fase desacelerada a uma acelerada.

Dada tal consideracao, o fator de escala toma a forma:

a(t) = C(e2? — 1)2/301-5) (8.6)
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onde C' é uma constante de integragdo. Das equagoes (8.0) e (80 obtemos o parametro

de Hubble em funcao do fator de escala:

_ 3(1-8)/2
o C
H=——]1 — 8.7
iz | (%) ]’ 57
onde usamos v = 1. E importante esclarecer que estamos analisando somente o caso

em que A(t) estd acoplado com a componente de matéria escura. Naturalmente, em um
cenario mais completo, outras constantes de acoplamento devem ser consideradas, a saber,
matéria escura (Sqm,), barions (5,) e fétons (5,) .

Em principio, isso ocorre porque as constantes de acoplamento com o vacuo nao sao
as mesmas para diferentes canais de decaimento. No modelo aqui discutido, estamos
considerando uma interagao interna no setor escuro do Universo, de forma que By, =
B e B, = By = 0. Em particular, isso implica que os modelos de recombinacao e de
nucleossintese primordial nao sao afetados pelo decaimento do vacuo. Nos casos em que
escolhas diferentes sao consideradas, as constantes de acoplamento deverao ser vinculadas
através dos fendmenos citados.

Tomando os valores atuais das equacoes ([81), (83) e (BX) é possivel mostrar que
C=Q,/(1—8-Q,)0P e =3H)(1-3~Q,),sendo Q,,, = 87Gppmo/3HE. Dessa
forma, o parametro de Hubble em funcao do redshift é dado pela expressao:

Qum Qun

- (2 (8.8)

No caso § = 0, a expressao anterior recupera a solucao dinamica para A obtida por

Carneiro et all (2006).

H=H,|1l

Utilizando a expressao (8.2), o parametro de desaceleracao (equagao 2.29) pode ser
calculado através da expressao:
3 (14 )20

q(z) = = —1. (8.9)
21— L g D (] 4 5)30-6)/2

Para z = 0, o valor atual do parametro de desaceleracao é gy = % Q,, — 1. Neste caso, o
estado da aceleragao atual do Universo independe dos valores do parametro 3. De acordo
com a expressao (89), no futuro o parametro de desaceleracao tende a q(z — —1) = —1.

O redshift de transicao z; é definido como o redshift em que o parametro de desaceleracao
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muda de sinal. Igualando a equagao (89) a zero, podemos obter:

2y = |:2(1 —B- Qm)] 2300

Para essa classe de modelo A(t), a idade do universo em um dado redshift , t(z), é

—1. (8.10)

determinada por meio da equagao:

o Q,,

Portanto, neste modelo de decaimento do vacuo, a idade atual do universo depende dos

t(z) = Zln [1 + ﬂ(l + z)_3(1_5)/2] : (8.11)

parametros livres do modelo através da relacao:

B 2H ! 1-8
ty = 3 _ﬁo_ o) ln< a ) : (8.12)

As grandezas deduzidas qg, z; e ty sao dependentes dos parametros livres do modelo.

Discutiremos na secao B5l como os vinculos observacionais sobre os parametros livres

determinam seus valores.

8.3 Criacao de Matéria ou Variacao de Massa?

Seguindo as discussoes realizadas por|Alcaniz e Lima (2005a), vamos investigar algumas
caracteristicas de cendrios com decaimento do vacuo. Primeiramente, o comportamento
termodinamico do vacuo pode ser simplificado ao assumirmos que seu potencial quimico é
nulo e que essa componente se comporta como um condensado que nao carrega entropia,
assim como na descri¢do de dois fluidos na termodinamica de superfluidos (Lima, 1996;
Alcaniz e Lima, 2005a). Dessa forma, a descrigao termodinamica é realizada em funcao
dos vetores fluxo de particulas N# = nu* e fluxo de entropia S* = nou*, onde n = N/V
¢ a concentragao de particulas e ¢ = S/N é a entropia especifica (por particula) das
componentes criadas.

No processo de troca de energia entre as componentes de vacuo e de matéria, contudo,
nao ¢ claro qual a maneira que a matéria criada armazena a energia recebida do decaimento.
Uma vez que a densidade de matéria de escura é p = mn, existem duas possibilidades a
serem exploradas (Wang e Meng, 2005;|Alcaniz e Lima, 2005a): (i) A energia do decaimento
do vacuo cria particulas, de modo que a equacao descrevendo a evolugao da concentracao

n é adicionado um termo de fonte, enquanto a massa das particulas permanece constante,
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ou (ii) a massa das particulas de matéria escura é uma quantidade dependente do tempo,
t i total d ticulas (N = na? tant
enquanto o numero total de particulas na’) permanece constante.
No primeiro caso, um termo de fonte de particulas ¢ deve ser adicionado a equacgao de

concentragao, i.e.,

h 3§n — o =nl, (8.13)

na qual ¥ > 0 representa a criacao, 1» < 0 representa a destruicao e I' é a taxa de criacao
de particulas.

A transferéncia de energia do termo de vacuo py = A(t)/87G para a densidade de
matéria escura fria p = mn é quantificada pela expressao:
At)
8rG’

Uma vez que neste caso assumimos que a massa m das particulas criadas permanece

,0'+3gp: - (8.14)

constante, temos que:

8rGm [n + BC—Ln} = —A(t). (8.15)
a
Para o termo de energia de viacuo A(t) = 6 H+38H 2 considerado aqui, pode-se mostrar
que
52#[71 = 4 68 H Qa3 8.16
(na3) ol =) g(1+B)a =2 +68HoQna a. (8.16)

A equagao acima, na auséncia do termo A(t) (representada na condi¢do ¢ = § = 0),

tem como solugao:

n(a) = nea™?, (8.17)

onde ng é a concentragao de particulas hoje. No caso (7 # 0) e (8 # 0), a equagao (810)

tem como solugao:

3

noa 3(1+8)
n(a) = 10 5 (1—-5—-Qn)a 2 4 Qa? (8.18)
onde utilizamos que a concentragao de particulas hoje é ng = 3; ‘%ng:

No segundo caso, quando a energia do decaimento é armazenada na variagao de massa

das particulas, a concentracao satisfaz a equacao:

A+ 3o =0, (8.19)
a
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com a solucao n = nga >

, ou ainda, N =constante. Uma vez que particulas de matéria
escura nao estao sendo criadas, a transferéncia de energia deve ocorrer através do aumento

de suas massas. Utilizando a conservagao de energia (equagao [R14]), obtemos

At
- Al (8.20)
8rGnoa’
cuja solucao em termos do fator de escala é dada por:
_ Mo _ 3 3(148) 36
m(a) = 5 [(1-8—-Qp)a + Qa®’], (8.21)
onde usamos que o valor atual da massa da particula de matéria escura é mg = 3817{(2%?.

Essa abordagem conduz aos cenérios do tipo VAMP ( VAriable-Mass Particles), nos quais
a massa da particula de matéria escura evolui como uma funcao da energia escura (Casas
et al., 11992; |Anderson e Carroll, 1997; |Amendola et all, 2003; [Franca e Rosenfeld, 2004;
Leon e Saridakis, 2010).

Naturalmente, a transferéncia de energia através da criacao de particulas parece ser
mais razoavel. Nesse caso, é possivel estabelecer uma equivaléncia entre os modelos com
decaimento do vacuo e os modelos com criacao de matéria, conforme discutido por Graef
et al. (2014). Embora a fisica por tras dos cendrios CCDM e A(t)CDM sejam completa-
mente distintas, sob certas condi¢oes ambos podem convergir para as mesmas dinamicas e
termodinamicas.

De maneira geral, a conservacao de energia no decaimento do vacuo em uma compo-

nente material é dada por:

. a .
p+3_(p+p)=—pa. (8.22)

Tomando o decaimento do vacuo como tunica fonte de criagao de particulas, podemos

escrever:

pr = —(nl, (8.23)

¢ é um parametro fenomenoldgico positivo. Por outro lado, nos processos dentro do cenario
CCDM, daqui para frente identificados pelo ¢l (7 ), a criacao afeta a concentracao de

particulas da seguinte forma:
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Nt , =i+ 327 = il (8.24)
a
onde T ¢ a taxa de criacio induzida pelo campo gravitacional (Lima et al., 1991; Calvao

et al., [1992; Lima e Germand, 1992). A pressao de criagao pode ser descrita como:

(8.25)

onde 7 é um coeficiente fenomenolégico, ligado ao processo de criacao.
Da combinacgao das equagoes (8]) e (82]), obtemos para a relagao vélida para modelos
de decaimento do vacuo em geral (Lima, 1996):

a 3w+1<a2 K)+(1+w)A(t)

a 2 a2 a2 2

=0, (8.26)

onde w = v+ 1 e o termo K/a? foi inserido para um universo com curvatura arbitrdria.

De forma andloga, para um modelo CCDM, temos (equacoes EIT] e E12):

a 2

i 3w+1l/a® K 8t
_8G o 2
(a2 ag) ~pe=0 (8.27)

ou seja, a equivaléncia dinamica entre os cenarios CCDM e A(t)CDM se da através da

identificagao (Graef et all, [2014)

81Gp. = —(1 + w)A(t). (8.28)

A condicao acima é bastante geral, sendo véalida para os cendrios de energia do vacuo
com A constante ou variavel e independentemente da forma fenomenoldgica do decaimento
do vécuo ou da taxa de criagao consideradas.

Utilizando a condicao “adiabética”de criacdo (¢ = 0), a pressao de criacdo em termos
da taxa I' é dada por (Lima et all, [1991; [Calvao et all, [1992):

_ _pthp_ _(tw)l

=_r rfp__ 7 2
Pe 30 g (8.29)

Em funcao da taxa de criagao dos modelos CCDM, a condicao de equivaléncia dinamica

entre os cendrios pode ser expressa por

At =L (8.30)
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independentemente da curvatura do universo. As condigdes (8:20]) e (830) garantem que
ambos os modelos reproduzam a mesma dinamica cosmolédgica. Vamos agora discutir quais
sao as condigoes que garantam a equivaléncia termodinamica.

A termodinamica béasica dos modelos com A(t) e dos modelos CCDM sao temas de
diversos trabalhos na literatura, como por exemplo (Lima et all, 1991; |Calvao et al., [1992;
Lima, 1996; |Alcaniz e Lima, 2005a; |Graef et all, 2014). Condigoes de equivaléncia termo-
dinamica entre ambos os modelos podem ser estabelecidas através da andlise das leis de
evolugao de temperatura e de entropia especifica (S/N) das componentes criadas, conforme
originalmente realizado por (Graef et al., [2014).

Assumindo-se que o potencial quimico do vacuo seja nulo (u, = 0), temos que a entropia
especifica do vacuo é o, = 0 (Equacdo L.10). Assim, combinando-se o fluxo de entropia

S = nou® com as expressoes ([813)) e (823)), obtemos (Graef et all, 2014)

&+ ol = ;(g — ), (8.31)

onde i denota o potencial quimico das particulas criadas e T a temperatura satisfazendo

a lei de evolugao (Limal, 1996):

%:(%i)n%—m{%ﬁ—i)ﬂ(i—i);w}- (882

Nos modelos CCDM, em contrapartida, a entropia obedece a
T
g+ol = ?(T — i), (8.33)

enquanto a lei de evolugao da temperatura é dada por (Lima et all, [1991; ICalvao et all,

1992):

I (a—?) ﬁ — L {T (a—f'f) + 7 (a_/?) — m} : (8.34)

T p)zn  T(0p/OT)s; or); on )z
Claramente, da comparacao das equagoes ([832) e (B34]), vemos que a condi¢ao 7 =
¢ garante que ambos os modelos sejam termodinamicamente equivalentes. Além disso,
essa condi¢ao quando satisfeita implica que py = 3Hp., em harmonia com a condigao de
equivaléncia dinamica mostrada anteriormente. Considerando ainda o processo de criagao

“adiabético”, onde a entropia por particula permanece constante, a equagao (8.25) implica

que ( =7 = % (c.f. equagao [1.20) (Graef et al., 2014).
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8.4 Segunda Lei da Termodinamica Generalizada

Desde os primeiros estudos em termodinamica de buracos negros nos anos 1970 (Be-
kenstein, 1972, [1973; [Hawking, [1975), vém sendo levantadas questoes sobre a natureza da
ligacao entre a gravitacao e a termodinamica. A possivel ligacao entre teorias foi ilustrada
por Jacobson (1995) na questao: “como a TRG classica sabe que a area do horizonte se
transforma em uma forma de entropia e que a gravidade superficial é uma temperatura?”.

Nesse espirito, alguns trabalhos na literatura mostraram ser possivel utilizar as relagoes
termodinamicas fundamentais para derivar as equacoes de Friedmann para um universo
acelerado (Gibbons e Hawking), [1977; [Pavon, [1990; Radicella e Pavon, 2012). Por exemplo,

através da identificacao

1 A
T _
x 4

S ox —, (8.35)

214
onde 74 e A sdo o raio e a drea do horizonte aparente, (Cai e Kiml (2005) tiveram éxito
em obter as equagoes de Friedmann dentro da TRG e das teorias gravitacionais de Gauss-
Bonnet e Lovelock. Ainda no contexto cosmoldgico, |Custodio e Horvath (2003) mostraram
uma conexao entre a termodinamica de buracos negros e a termodinamica de horizontes
cosmoldgicos, ao demonstrar que o principio holografico é capaz de impor limites sobre a
formacao de buracos negros primordiais.

E portanto natural esperar que o universo como um todo deva obedecer as leis fun-
damentais da termodinamica. Seguindo a metodologia empregada por IMimoso e Pavén
(2013), abordamos aqui algumas propriedades termodinamicas do modelo com decaimento
do vacuo. Discutimos a aplicacao da segunda lei generalizada da termodinamica (SLG) ao
modelo e como seus parametros livres sao termodinamicamente restringidos.

Para que o modelo cosmoldgico tenha consisténcia do ponto de vista termodinamico, é
necessario que sua entropia total nunca decresca ( S > 0) e que seja uma fungao concava,
S <0 (Callen, [1985; |Cai e Kiml, 2005; |Cai et _all, 2009). Esta ultima condigdo garante
que, no caso em que haja aumento de entropia do sistema, essa mudanca de estado leve o
sistema a um novo estado de equilibrio (Mimoso e Pavoén, 2013).

Estamos considerando a entropia total S como a soma da entropia do horizonte Sy e

da entropia da matéria (sem pressao) S,,. A entropia do horizonte aparente é dada por

(Pavon e Radicella, 2013):
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Sy = kA (8.36)

2 Y
ot

onde A = 477 é a drea do horizonte aparente, 74 = ¢/v H? + ka=2 é o raio do horizonte

aparente (Bak e Rey, 2000), kg é a constante de Boltzmann e [, é o comprimento de
Planck. Considerando o modelo de universo plano, temos que 74 = cH L.

Por outro lado, a contribuicao a entropia dada pelo termo de matéria pode ser estimada
assumindo que cada particula dentro do horizonte aparente contribui com uma unidade de
kp para a entropia. Portanto, a entropia total das particulas dentro do horizonte é Nkg
(Mimoso e Pavén, 2013), ou seja,

S =k 47 N

8.37
L (337)

sendo p, a densidade de matéria sem pressao e my a massa de suas particulas.
Exceto em altos redshifts, a entropia da matéria é desprezivel em comparacao com a
entropia ligada ao horizonte aparente. Explicitamente, a razao entre as entropias é dada

por

S _ 4w ¢l p

omo_ 8.38
SH 3 Mdm H’ ( )
e, considerando-se que p/H = 3HQ,,,a=>1=9/2/(87G), temos que
ATl 3H)Q, 1
O _ AT €l 3o (8.39)

E 3 mgm STG a31-P)/2’

cuja razao ¢ monotonicamente decrescente e com limite

Em outras palavras, isso significa que o termo S,, tem papel dominante sobre o termo
Sy no inicio do Universo. Porém, apés o momento em que o fator de escala atinge o valor
de a ~ [Ip?*/mg)**1=P) o termo S,, é rapidamente dominado pela entropia do horizonte
aparente. Uma vez que o modelo considerado aqui abrange as fases mais tardias do Uni-
verso (era da matéria e era da energia escura), podemos simplesmente considerar que o
comportamento da entropia é regido pela evolugao do termo Sg.

Partindo das consideracoes expostas, estamos aptos a avancar na investigacao sobre
o comportamento do modelo sob a luz da segunda lei da termodinamica. Derivando a

expressao ([8.30) em relagdo ao tempo, obtemos
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3rkpc? H

§ = -
ERE

(8.40)

que é sempre positiva ou nula, uma vez que H<0e¢H>D0.

Portanto, a entropia do universo sempre cresce dentro de um tempo finito. Do ponto
de vista termodinamico, a expansao cosmologica pode ser interpretada como um processo
termodinamico irreversivel.

Utilizando a relacao:

: 3
H= —§HOQmHa‘3(1‘B)/2, (8.41)

reescrevemos a primeira derivada da entropia como:

3nkgc®Hy,, a31=F)/2

S = (8.42)
Derivando a equagao (842) em relacao ao tempo, obtemos:
. 3 wkpc?Q,, Hya?(1—9)/2 {3 H? . }
S=—- +2H|, (8.43)
2 Z§IH3 2
ou, utilizando a relagao (841]), temos
. 3nkpcQ,, Hoa—31-)/2 3
g = 2TBC g ;j [§H . 3QmH0a‘3(1‘5)/2} . (8.44)
pl

Das expressoes (844) e (&I, concluimos que S < 0 quando ag > [Q,/(1 — 8 —
Qm)P/ 3(1=8) A entropia da densidade de energia do vécuo comeca a dominar em a =
(1 = 28)Q,/(1 — B — Q)20 Portanto, desde o momento de transicdo entre os
dominios da matéria e do vacuo até a expansao final do universo, a entropia é uma funcao
concava. Essa condicao é necessaria para que o universo tenda assintoticamente a um
estagio de equilibrio.

Dessa forma, a entropia total do universo estd limitada ao valor de:

. 7T/<?BC2 (1 - 5)2
=1 =
e S T By (1= 5 - )

considerando os valores de melhor ajuste para os parametros livres. Isso significa que o

~ 10'%kp, (8.45)

universo evolui assintoticamente ao equilibrio térmico.
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Em suma, mostramos que a entropia total do modelo de decaimento do vacuo investi-
gado sempre cresce com o tempo, seguindo dessa maneira inclusive nos estagios futuros do
Universo. Mostramos também que a segunda derivada da entropia é negativa, ao menos
nos estagios derradeiros da expansao césmica. Do ponto de vista termodinamico, a ex-
pansao acelerada pode ser entendida como um processo fora do equilibrio evoluindo para

um estado de equilibrio termodinamico em a — oo.

8.5 Analise Observacional

Nesta se¢ao analisaremos os vinculos obtidos sobre o parametro de densidade da matéria
Q,, e sobre o parametro 3, ligado a taxa de decaimento do termo de energia escura,
conforme a expressao (8.3). Utilizamos um teste estatistico de x? considerando os 580 dados
de supernovas do tipo Ia provenientes da compilagdo Union 2.1 e da razao CMB/BAO
(Sollerman_et._al., 2009; [Percival et all, 2010; Komatsu et al., 2010; Blake et all, 2011
Suzuki et al.; 12012).

8.5.1 Vinculos de Supernovas Tipo Ia

Neste teste utilizamos a compilacao Union 2.1, com dados referentes a 580 supernovas
do tipo Ta. O conjunto de parametros s = (£2,,, ) que fornece o melhor ajuste ao modelo

foi encontrado utilizando uma estatistica de y?:

= S BB e 516

2
0;

onde 17, (z]s) = 5log Dy, + 25 é o valor calculado do médulo de distancia para uma SN Ia
com redshift z, Dy, é a distancia de luminosidade em unidades de Megaparsec, j'(z|s) é
o modulo de distancia corrigido para a dada SN Ia em z; e g; é a incerteza individual do

modulo de distancia.

8.5.2  Vinculos da razao CMB/BAO

Complementamos o teste com dados de SN Ia utilizando dados provenientes da com-
binacao entre medidas das oscilacoes acusticas de barions (BAO -Baryon Acoustic Oscila-

tions) e medidas de radiagao césmica de fundo (CMB) (Sollerman et all, 2009).
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Vinculos menos dependentes de modelos podem ser obtidos do produto da escala
acustica da CMB, l4 = mda(2.)/7s(2), e da razdo rs(z4)/Dy(zBa0) entre a escala do
horizonte do som quando ocorre o desacoplamento dos barions (a chamada drag epoch)
e a escala de dilatagdo de BAO. Na expressao anterior, d4(z,) é a distancia de diametro
angular comével na recombinagao (z, = 1091.3) e 74(z,) é o horizonte comével do som no
desacoplamento dos f6tons (Komatsu et all, 2010). O redshift z4 ~ 1020 é o redshift da
drag epoch, quando ha o “congelamento”das oscilagoes acusticas, e a escala de dilatacao é
dada por Dy (z) = [21%(2)/H(2)]*/3.

As medidas disponiveis da razao r¢(z4)/Dy(z) foram obtidas por [Percival et al. (2010)

(Sloan Digital Sky Survey-II), para os redshifts z = 0.20 e z = 0.35:
ry(24)/ Dy (2 = 0.20) = 0.1905 % 0.0061

rs(z4)/ Dy (z = 0.35) = 0.1097 + 0.0036 ,

e por Blake et all (2011) ( Wiggle z), para z = 0.6 :
ry(za)/ Dy (2 = 0.60) = 0.0692 = 0.0033 .

Da combinacao das medidas acima com a razao r4(2.)/r<(z4) = 1.04440.019 (Komatsu

et al., 2008), obtemos
fo.20 = da(2.)/Dy(0.20) = 17.55 4 0.65 ,

foss = da(z.)/Dy(0.35) = 10.10 & 0.38 ,

fo,@o = dA(Z*)/Dv(O60) = 6.65+0.32.

8.5.3 Analise Conjunta

Discutiremos agora os vinculos provenientes da combinagao dos dois conjuntos de dados.
Em nossa andlise estatistica, minimizamos a funcao x7 = Xsn + Xewn JBAO> onde x4y e
XZCMB/BAO sao as fungoes x? para SN Ta e CMB/BAO, respectivamente.

Na figura [R.5.2] sao mostrados os vinculos obtidos no espago de parametros €2, — (.
As regioes azuladas mostram os limites de confianca obtidos pela andlise de dados de
SN Ia enquanto as regides em laranja representam os limites obtidos da analise da razao

CMB/BAO. As regioes tracejadas representam os limites obtidos da andlise conjunta.
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Figura 8.1: Resultados da andlise estatistica. Os vinculos de SNe Ia e da razao CMB/BAO sao mostrados
nos regides em azul e laranja, respectivamente. As linhas tracejadas delimitam os vinculos obtidos da

combinagao dos dados observacionais para 68.3% , 95.4% e 99.73% de nivel de confianga.

Através da marginalizacio sobre o parametro h (Hy = 100hkm s~ Mpc™!), os vinculos
obtidos da andlise conjunta foram 8 = —0.18570 052 0 0ea 0052 e Q2 = 0.32570 032 6 be0 0 050
em 68.3%, 95.4% e 99.7% de nivel de confianca, respectivamente. O valor de x? minimo
encontrado foi x?2,;,, = 564 para v = 581 graus de liberdade. O valor reduzido de x? = 0.97,
demonstrando que o modelo fornece um ajuste muito bom aos dados. Note que neste
modelo de com criagao de matéria por decaimento de vacuo, os limites sobre o parametro

), sao ligeiramente mais altos do que os valores de melhor ajustes do modelo ACDM

Suzuki et al., [2012; [Planck Collaboration XVI: Ade, P. A. R. et all, [2013).

Os parametros derivados do modelo podem ser estimados com base nos limites obtidos

sobre €2,,, e 3. Os valores derivados da andlise conjunta sdo gy = —0.51370 023 2, = 0.99703
e toHy = 1.003700% (Ver tabela B.I]).

Os resultados obtidos em nossa andlise sao bastante semelhantes a outros resultados

na literatura. [Basilakos (2009), por exemplo, obteve limites sobre os parametros €2,, e

plenamente compativeis com os apresentados aqui, utilizando a amostra com 307 SN Ia do

catélogo Union (Kowalski et all, 2008). Além disso, nessa andlise foram utilizados apenas

o dado em 240 = 0.35 para o parametro A derivado das observagoes de BAO e de forma
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nao combinada com o dado de shift parameter R (Eisenstein et all, 2005).

Conforme discutido em [Doran et all (2007), esses observaveis foram obtidos no con-
texto do modelo ACDM e podem ser considerados uma boa aproximagao apenas para
algumas classes de modelos de energia escura. Por exemplo, na estimativa do parametro
de BAO ¢ implicitamente assumido que a evolugao das perturbacoes de densidades na era
da matéria seja inalterada em relagao ao modelo ACDM e também que a distancia comovel
do horizonte na época da equiparticao entre matéria e radiagao varie com (9, HZ)™!. En-
tretanto, a producao de matéria em modelos com decaimento do vacuo pode modificar a
dependéncia com (2, da distancia do horizonte na equiparticao e, portanto, a analise com
o uso direto dessas grandezas deve ser evitada em modelos alternativos. Em nossa analise,
contornamos essa questao utilizando a combinacao das grandezas rs(zq4) e Dy, cuja razao
¢ fracamente dependente de modelos (Sollerman et all, 12009).

Assumindo um acoplamento entre o fluido relativistico e o cosmoldgico (5. # 0), Birkel
e Sarkar (1997) mostraram que a nucleossintese primordial limita o termo de acoplamento
em (. < 0.13. O mesmo tipo de acoplamento fora discutido posteriormente por Lima
et al. (2000), onde o limite obtido no termo de acoplamento foi 3, < 0.16. Vinculos mais
restritivos sobre o parametro (5, foram obtidos através do efeito Sunyaev-Zeldovich. Por
exemplo, em [Luzzi et all (2009), foi mostrado que o acoplamento leva a uma modificagao
na lei de temperatura usual da CMB, obtendo 3, = 0.0417003}. Entretanto, devemos
ressaltar que tais resultados nao podem ser levados em conta em nosso modelo, haja vista
que estamos considerando apenas o acoplamento entre o termos de energia e matéria escura,

assim como as épocas de dominio gravitacional desses termos.

Parametro best-fit Incerteza ™17
Qe 0.325 ooas
3 —0.185 ooes
a/H, 2.58 it
%o —0.513 003
% 0.99 BN
toHo 1.003 e

Tabela 8.1 - Resultados da anélise estatistica combinada.
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8.6 Descricao de Campo Escalar

Embora os modelos com A(t) sejam uma abordagem interessante para tratar o problema
da constante cosmoldgica, a forma da evolucao temporal de termo de energia escura ainda
precisa ser definida fenomenologicamente, haja vista a dificuldade em se estabelecer tais
comportamentos partindo de primeiros principios.

Uma possivel maneira de buscar a motivacao fisica para tais modelos é através de
sua descricao na linguagem da teoria de campos, sendo o modo mais simples por meio de
campos escalares. Desenvolvemos aqui uma derivagao do modelo com A(t) varidvel a partir
de uma fisica mais fundamental com base na proposta de [Maia e Lima (2002). Seguindo
essa abordagem, definimos a funcao

7*5—32—]_}[[2:1—%, (8.47)
sendo o modelo A(t) definido através do parametro dependente do tempo .

Especificamente, no modelo estudado aqui, a funcao 7, assume a forma:

3(1—-p)H*—-GH

Substituindo a densidade de energia e a pressiao do vdcuo nas equagoes ([B1) e (B2)

pelas expressoes de correspondentes em campos escalares, obtemos:

AJ8TG — py = $*/2+ V() , (8.49)

— A/87G = py = ¢*/2 -V (9) , (8.50)

onde py € py sao, respectivamente, a densidade de energia e a pressao associadas ao campo
escalar ¢, cujo potencial é V(o).

Podemos separar as contribui¢oes do campo escalar através das expressoes (8.1]), (8.2]),
(849) e (RE0). definindo o pardmetro & = ¢2/(¢? + pam) com 0 < 2 < 1. ou seja, (Maia e
Lima, 2002):

., 3H?
0" = SFWT (8.51)
€
32
o= (-2)] -
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U(p)

Figura 8.2: Evolugao do potencial do campo escalar em unidades da densidade de energia critica hoje
U(p) = V(¢)/pco- As curvas pontilhada, sélida e tracejada correspondem respectivamente aos valores
do limite inferior, melhor ajuste e limite superior dos parametros €2, e S em lo de nivel de confianca
(Andrade-Oliveira, F. et all, [2014).

As equagoes ([8J) e ([R2) ligam diretamente o campo e seu potencial as grandezas
relacionadas ao termo de energia escura A(t). Da equagao (8.51]), é possivel mostrar que o

campo ¢ em funcao do parametro de Hubble é dado por:

1 Ho o dH
¢—¢0_im/H o (8.53)

Com auxilio das equagoes ([848)) e (853)), integramos a expressao (853) e obtemos:

VH—A+VH
VHy—A+Hy |’

onde k = \/31rG(1 — B)/2z, A = 5/3(1 — ) e consideramos o sinal positivo na equagao
®E3). Utilizando a equagao (852), obtemos

¢ —do=—k'In [ (8.54)

D2
Vie) = 647G

[(2—=)o+ Bf(9)f(9), (8.55)

em que

A\ A
flo) = [6_2k(¢_¢0) + (ﬁ) e2k(¢—d0) +2ﬁ 7 (8.56)
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com B = 3D*2B8+ (1 —B)x]/4 e D = VHy— A+ /Hy. Ao assumir 6 = 0 = A = 0,
o potencial toma a forma de uma funcao exponencial simples sendo reduzido ao potencial
originalmente encontrado por Maia e Limal (2002).

E interessante notar que potenciais com duas fungoes exponenciais, como o mostrado
na equacao (85H), foram considerados na literatura como exemplos vidveis de modelos
de quintesséncia — como, por exemplo, em |Sen e Sethi (2002). Em |Jarv et al) (2004),
um potencial também formado pela soma de dois termos exponenciais emerge através da
reducao dimensional em teorias-M, tendo consequéncias para a fase de aceleracao tardia
do universo.

Na figura (8.6]), é mostrado o comportamento do potencial do campo escalar em uni-
dades da densidade de energia critica hoje [U(¢) = V(¢)/peo] para alguns valores se-
lecionados dos parametros livres do modelo, a saber, €, = (0.29,0.325,0.36) e f =
(—0.24,—0.185,—0.14). Tais valores correspondem ao limite inferior, de melhor ajuste
e limite superior dos parametros €2,, e § em 1o de nivel de confianca.

Consideramos também o caso x = 0.2. Este parametro codifica a quantidade de energia
do potencial V(¢) que é transferida a cada um dos componentes, durante a evolugao do
universo. E possivel notar que as curvas apresentadas possuem comportamentos parecidos.

Embora a descricao de campo escalar acoplado apresente também uma arbitrariedade
no tipo de interacao entre campo escalar e matéria escura, a descricao na linguagem da
teoria de campos possui aspectos interessantes. Modelos de campo escalar acoplado podem
contornar o problema da constante cosmoldgica, utilizando os dados observacionais para
estabelecer a natureza da interacao entre as componentes de campo escalar e de matéria
escura e, portanto, a forma do potencial responsavel pela fase acelerada do Universo.
Além disso, ao implementarmos uma descricao do modelo por um campo escalar acoplado,
a lagrangiana associada pode ser usada para estender a validade do modelo para outros

espacos-tempos e para outras teorias gravitacionais.

8.7 Discussoes

Neste capitulo, investigamos um cenario cosmoldégico com o decaimento do vacuo,
cujo termo de energia escura é fenomenologicamente descrito em funcao de uma série

de poténcias do parametro de Hubble em até segunda ordem. Discutimos alguns aspectos



144 Capitulo 8. Modelo com Decaimento do Vacuo e Descri¢ao por Campos Escalares

termodinamicos do modelo, de acordo com a segunda lei generalizada da termodinamica.
Desse ponto de vista, mostramos que o modelo descreve a evolugao do universo como um
processo termodinamico fora do equilibrio, mas assintoticamente tendendo ao equilibrio
termodinamico.

Vinculamos os parametros livres do modelo através de uma anélise estatistica envol-
vendo medidas observacionais de 580 SNe Ia (Suzuki et al), 2012) e da razao entre os picos
das Oscilacoes Acusticas de Barions e o shift parameter da Radiacao Césmica de Fundo
(Sollerman et all, 2009; Komatsu et al., 2010; [Percival et al.), 2010; Blake et al., 2011). Os
limites obtidos em 68% de nivel de confianca foram €2, = 0.32570032 e B = —0.18510 032
com x? reduzido, x2 = 0.97, mostrando que o modelo fornece um 6timo ajuste aos dados
observacionais.

Utilizando os valores de melhor ajuste dos parametro livres, pudemos estimar os valores
atuais para algumas grandezas que caracterizam a dinamica do modelo. O parametro de

desaceleracio hoje é gy = —0.5131055% o redshift de transicio é z, = 0.997025 e a idade do

universo hoje toHy = 1.003%5:5%9. Esses valores sdo compativeis com as previsdes obtidas
no modelo padrao.

Deduzimos ainda uma descricao do modelo em funcao de um campo escalar, seguindo
o método desenvolvido em Maia e Lima (2002). Nessa descrigdo, pudemos identificar o
presente modelo A(t)CDM a um campo quintessencial acoplado com o potencial (855).
Como o cendrio A(t)CDM descrito é bastante geral, tendo inclusive como caso particular
diversas outras propostas ja descritas na literatura, a descricao em campo quintessencial

acoplado é dinamicamente equivalente a muitos modelos de decaimento do vacuo previa-

mente propostos.
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Conclusoes

O acumulo de dados observacionais nas ultimas décadas, culminando na descoberta
de que o universo passa por uma fase de expansao acelerada, abriu uma nova era na
cosmologia. No contexto da Teoria da Relatividade Geral (TRG), a forma mais simples
de acelerar o universo é supor a existéncia de uma componente escura extra em adicao
a matéria escura e que tenha como propriedade a pressao negativa, a chamada energia
escura. Sendo o universo composto de 70% de energia escura segundo o modelo padrao,
a compreensao da natureza dessa componente e da origem da aceleracao cosmica esta
certamente entre as questoes mais relevantes e desafiadoras na Ciéncia hoje, estimulando
a elaboragao de diversas propostas na literatura.

Iniciamos esta tese revisando alguns conceitos basicos da Teoria da Relatividade Geral
e do modelo padrao da cosmologia (capitulo 2)). Vimos que a imposicdo do principio
cosmoldégico leva a métrica de FLRW e entao discutimos a dinamica césmica e as principais
observagoes que dao suporte ao modelo padrao.

No capitulo 3, vimos que, embora o modelo ACDM tenha étima capacidade de ajustar
as observagoes cosmoldgicas, a natureza da constante cosmolégica/energia do vécuo ainda
nao ¢ compreendida, possuindo graves problemas conceituais. Discutimos alguns dos di-
versos modelos de energia escura que buscam uma explicagao alternativa para a aceleracao
césmica.

No_capitulo [ discutimos a criacdo de particulas no contexto cosmoldgico (Prigogine
et al.,[1989; Lima et all, 11991; |Calvao et all,11992). Mostramos que nos modelos com criac¢ao
de matéria escura fria (CCDM), o processo irreversivel de criacdo de matéria a custa do
campo gravitacional gera um termo de pressao negativa em nivel das equacoes de Einstein.

Dessa forma, essa classe de modelos sem constante cosmoldgica pode ser considerada como
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alternativa a energia escura.
O capitulo [l se iniciou pela discussao da dinamica cosmoldgica do modelo LJO em

background, conforme publicamos em |[Lima et al. (2010). Caracterizado pela taxa de

criagao I'p ;0 = 3aH Zfs, o modelo apresentado tem a notavel propriedade de recuperar a
mesma historia cosmica do modelo ACDM. Discutimos a dinamica do modelo com criacao
de matéria escura fria e do caso com criagao de matéria escura com pressao p,, = €pp,. Os
limites obtidos com 95.4% de significancia estatistica para o caso de criacao de matéria
escura fria foram €, = 1.004753% ¢ o = 0.72575:22%, no modelo com curvatura, e o =
O.722Jj8:8§3, no caso plano. No caso com criacao de matéria escura com pressao, os dados

de SNe Ia ndo foram capazes de gerar limites restritivos, onde obtivemos o = 0.723%5315 e

e =0.001753%% com 68.3% de confianca estatistica.

No capitulo[@l investigamos as perturbagoes lineares de densidade no modelo LJO, con-
forme apresentamos em [Lima et al) (2011) e lJesus et al. (2011). Discutimos inicialmente
o formalismo Neo-Newtoniano, proposto por [Lima et all (1997) e sua validade em com-
paragao ao formalismo relativistico nao perturbado. Em seguida obtivemos as equagoes
de perturbagoes lineares de densidade para um modelo CCDM genérico e com velocidade
efetiva do som arbitraria. Comparamos as previsoes do modelo LJO e do modelo ACDM,
aplicando o formalismo desenvolvido ao modelo LJO plano. No formalismo utilizado, as
medidas observacionais indicam que o modelo tem excelente capacidade de descrever as
observagoes para o €aso cgff = —1. Porém, nesse caso o modelo pode apresentar pro-
blemas nas perturbacoes. Essa questao pode ser contornada através da decomposicao da
matéria escura em duas componentes, a saber, uma componente que se aglomera e outra
com comportamento semelhante a energia escura, conforme a abordagem relativistica de
Ramos et al/ (2014). Assumindo essa hipdtese, os modelos ACDM e LJO passam a ser
completamente degenerados, do ponto de vista cosmologico.

No capitulo [7, propusemos um novo modelo CCDM caracterizado pela taxa de criacao
de matéria I' = 304%3 (Jesus e Andrade-Oliveira, F., 2015). Mostramos que o modelo
proposto é capaz de ajustar os dados de SNe la e H(z) com qualidade similar & dos
modelos ACDM e LJO. Entretanto, embora os trés modelos possuam taxas de expansao
semelhantes, o problema da degenerescéncia intrinseca é naturalmente ausente na presenca
da matéria barionica e/ou curvatura. Os vinculos obtidos sobre os parametros livres para

0 caso com curvatura arbitraria foram a = 0.792792%% Q. = 0.05%042, com 95.4% de
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confianca estatistica. Adicionando um prior sobre a curvatura, os vinculos obtidos foram
o = 0.76875558 ¢ ), = —0.03670110.

No capitulo [§ discutimos a viabilidade um modelo de decaimento do vacuo e a sua
descricao por campo escalar, de acordo com o trabalho publicado em Andrade-Oliveira,
F. et al. (2014). Consideramos o termo de vicuo A(t) como sendo uma série truncada
do parametro de Hubble H e derivamos as equacoes dinamicas do modelo. Utilizando
a segunda lei da termodinamica generalizada (Mimoso e Pavén, 2013), discutimos a ter-
modinamica da expansao cosmoldgica desse modelo A(t)CDM. Vinculamos os parametros
livres através das observagoes de SNe Ia e da razio CMB/BAO, obtendo 8 = —0.18570 (%2
e O, = 0.325700% para 95.4% de confianca estatistica. Finalmente, derivamos o modelo
fenomenolégico em termos de um campo escalar decaindo em um fluido de matéria escura,
conforme a proposta de Maia e Lima (2002). Uma vez que o modelo de decaimento tem
como casos particulares diversas outras propostas na literatura, a descricao em campo es-
calar pode ser estendida a estes outros. Além disso, através da descri¢ao pela Lagrangiana
associada, o modelo pode ser considerado em teorias gravitacionais alternativas ou mesmo
em regimes de energia além dos limites de validade da TRG.

Em suma, os candidatos apresentados aqui possuem capacidades semelhantes de descre-
ver as observagoes que o modelo de concordancia césmica (ACDM). Na verdade, as atuais
discussoes na literatura apontam que os modelos LJO e ACDM possuem uma equivaléncia
completa do ponto de vista cosmologico sendo, portanto, o modelo apresentado um can-
didato observacionalmente viavel. O mesmo pode ser dito do cenario de Jesus & Oliveira,
onde a degenerescéncia entre modelos é naturalmente contornada pela existéncia da com-
ponente barionica e o modelo se mostra capaz de ajustar as observagoes com o mesmo
numero de parametros livres que os modelos LJO e ACDM. Naturalmente, tais modelos
nao sao apenas uma reinterpretacao da cosmologia ACDM, mas também uma possivel ex-
plicacao a aceleragao césmica sem a necessidade de um fluido exdtico e, portanto, livre dos
problemas da constante cosmologica e da coincidéncia cosmica.

Contudo, deve-se ressaltar que em ambos os modelos CCDM a taxa de criacao I' nao
¢ determinada de primeiros principios. Também nao é claro qual o melhor método para
tratarem-se as perturbacoes em modelos CCDM, assim como nao é clara de qual maneira
em que a aglomeracao perturba a taxa de criacao, i.e., qual a forma funcional da velocidade

efetiva do som nesse modelo. Além disso, desconsiderar a separacao das componentes
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de matéria escura no modelo LJO gera uma séria tensao entre os vinculos obtidos em
background e os provenientes da analise das perturbagoes de densidade.

Estudos futuros deverao focar na obtencao do espectro de poténcias e no uso de técnicas
de Monte Carlo, como por exemplo o COSMOMC |Lewis e Bridld (2002), para a restrigao
dos parametros livres dos modelos utilizando medidas da CMB. Esperamos com isso ganhar
um novo insight sobre o processo de criagao no universo inomogeneo.

Tentativas da determinacao da massa e da taxa de criagao dos modelos CCDM pro-
venientes das previsoes em teoria quantica de campos em espacos curvos podem trazer
vinculos independentes (Jesus e Pereira, 2014). Embora as estimativas utilizando da-
dos cosmoldgicos ainda sejam pouco restritivas, claramente a deteccao experimental de
particulas de matéria escura é extremamente menos complicada que a deteccao da energia
do vacuo por vias nao cosmoldgicas, como por exemplo, através de efeito sobre as dérbitas
no sistema solar ou medidas do Lamb shift (Calloni et al., 2002; [Sorge, 2005; [Polchinskil,
2006; Martin, 2012).

Em relagao aos modelos A(t)CDM, admitindo-se que a energia do vacuo realmente pos-
sua um papel gravitacional, é extremamente relevante discutirmos a possibilidade de in-
teracao entre as componentes do setor escuro, responsavel por 95% da energia do universo.
Modelos com decaimento do vacuo tém se saido muito bem nesse papel, sendo capazes
de explicar a aceleracao e contornando o problema da constante cosmolégica. Nesse caso,
algumas analises envolvendo medidas de estruturas tém dado fortes indicios da existéncia
de uma interagdo no setor escuro [Salvatelli et al| (2014). Deve-se ressaltar, entretanto,
que a evolucao temporal de A nesses modelos ainda é determinada fenomenologicamente
mesmo que em alguns casos sejam inspiradas por resultados da teoria quantica de campos
(Shapiro e Sola, 2009; [Lima et al., [2013; [Perico et all, 2013).

De modo geral, a grande quantidade de dados previstos pelos projetos futuros e o maior
controle sobre os erros sistematicos das observagoes vao beneficiar enormemente os estudos
em cosmologia.

Finalmente, esperamos continuar participando deste processo nao apenas através de
analises estatisticas mais refinadas, mas também através da formulacao de alternativas
tedricas que contribuam para as discussoes acerca da natureza da energia escura, aceleracao
cHésmica e composicao do universo.

As observagoes cosmolégicas das ultimas décadas trouxeram um avanco inegavel a
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cosmologia, estabelecendo o modelo ACDM como modelo padrao. Embora o modelo tenha
grande éxito em descrever as observagoes cosmoldgicas, admitir que esse modelo encerre
toda a fisica necessaria para a préoxima geragao de testes cosmoldgicos é ignorar o fato
de que, além de nao compreendermos a sua fisica subjacente, existe todo um espectro de

propostas alternativas muito interessantes a ser explorado.
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Apendice A
Analise Estatistica

Parte fundamental da Cosmologia contemporanea esta na comparacao e nos testes de
modelos de universo. O grande nuimero de dados observacionais exige a adocao de uma
metodologia estatistica adequada. Além disso, a cosmologia observacional deve lidar com
o chamado problema inverso, i.e., dado um conjunto de dados é necessario converter as
medidas em informagcao objetiva.

A analise Bayesiana fornece métodos de estimativas de parametros, selecao de modelos
e testes de hipdteses, sendo uma das principais ferramentas em cosmologia. Discussoes
aprofundadas das técnicas estatisticas podem ser encontradas em [Press et all (1992) e,
com enfoque em cosmologia, em [Liddle (2004); [Trotta (2008); Heavend (2009); Hobson
et al. (2010) entre outros.

Nesta tese, utilizamos por repetidas vezes o teste estatistico de 2. Suponhamos que
estejamos ajustando N medidas (z;,y;), com ¢ = 1,..., N a um modelo que tenha um con-
junto de M parametros livres s = (q1, Go, ..., qar)- Tal modelo prevé uma relagao funcional

entre as medidas e as varigveis:

y(x) = y(xls) (A1)

onde a dependéncia nos parametros ¢ indicada na funcao do lado direito. O problema a
ser resolvido é o de encontrar os valores dos parametros livres ¢; que melhor ajustam o
modelo y(x) ao conjunto de N dados (z;,y;). Nesse contexto, utilizaremos os estimadores
de maxima verossimilhanga (Press et all, [1992).

Vamos supor que cada dado y; possua um erro de medida independentemente aleatério
e distribuido normalmente em torno do modelo “real” y(z), com desvio padrao o;. A

probabilidade do conjunto de dados é o produto das probabilidades de cada ponto:
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M
p |1 2 3 4 5 6

68.3% | 1.00 2.30 3.53 4.72 5.89 7.04
95.4% | 4.00 6.17 8.02 9.70 11.3 12.8
99.73% 1 9.00 11.8 14.2 16.3 18.2 20.1
99.99% | 15.1 18.4 21.1 23.5 25.7 27.8

Tabela A.1 - Valor do Ax? em funcao do nivel de confianca e do niimero de parametros livres M. Tabela
extraida de (Press et all, [1992).

pmiﬂl{ew [_% (1=steie))’

onde o termo Ay foi incluido para contabilizar uma pequena variacao em torno dos valores

Ay} (A.2)

possiveis de y;. A probabilidade médxima na expressao ([A.2]) é equivalente ao valor minimo

da expressao:

- 1812
Ui 10 (A.3)
o+
=1 ¢

Neste ponto, é 1itil definirmos a funcao y*:

lyi — y(ils))?
i=1 i
Em termos da verossimilhanca, a expressao (A.4)) pode ser escrita como x? = —2In(AL),

onde A é uma constante e £ é a verossimilhanga. Como N e Ay nao dependem dos
parametros s, maximizar a probabilidade (AZ2)) ¢ equivalente a minimizar o valor do x?.
Um método particularmente simples de encontrar o conjunto de parametros de me-
lhor ajuste é através da busca em uma grade. Nesse método, toma-se pontos igualmente
distanciados dentro de uma regiao espaco de parametros em que se espera que o minimo
esteja e dentro dos limites fisicos dos parametros. Em cada ponto é calculado o valor do
x? e entao se busca pelo ponto em que o x? é minimo. Este método possui a vantagem
em relacao a outros, uma vez que o minimo global pode nao pertencer ao intervalo fisico
e a grade gerada pode ser aproveitada na estimativa de erros. Entretanto, o método sé
é computacionalmente vidvel quando o modelo possui poucos parametros a ser ajustados

(M < 3).
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As estimativas de erros dos parametros do modelo ajustado podem ser realizadas uti-
lizando os niveis de x?, como uma boa aproximacao. As chamadas regioes ou intervalos
de confianga no espago de parametros correspondem a uma certa fracao da distribuicao
total. Pode-se mostrar que essas regioes podem ser obtidas através das curvas de nivel de
x2. Portanto, cada nivel Ay? = x% — x2,,,, corresponde & probabilidade dos parametros
estarem dentro da regiao delimitada pelo dado nivel (Press et al., 1992). Alguns valores
do Ax? em funcao dos niveis de confianca estatistica sao mostrados na tabela [A 1]

Da inferéncia Bayesiana, obtemos o conceito de marginalizagdo sobre um parametro
adicional (nuisance parameter) (Gregory, 2005). Suponhamos que temos probabilidade
p(q1,q2| D) de dois parametros livres do modelo, ¢; e g2, e um conjunto de medidas D.
Se, por uma acaso, nao estamos interessados no comportamento de um dos parametros,
a estatistica Bayesiana fornece um meio de inferir a probabilidade dependente apenas do
parametro desejado. Como ilustracao, no caso em que desejamos eliminar a dependéncia

da densidade de probabilidade com o parametro adicional g, temos:

plar) = / p(a1, 421 D)dgs, (A5)

onde o resultado pode ser estendido para 3 ou mais varidveis.

Outro problema recorrente é a escolha de modelos. Um bom modelo fisico deve ser ca-
paz nao apenas de ajustar bem as medidas, mas fazé-lo da forma mais econoémica possivel.
Por exemplo, em um ajuste por regressao polinomial, o principio da maxima verossimi-
lhanca tendera a escolher a opcao de maior dimensao possivel. Critérios de informacao
tém como objetivo contornar esse tipo de problema de forma objetiva, de acordo com o

principio de parcimonia estatistica.

ABIC Evidéncia Contra um Modelo
0-2 Desconsideravel

2-6 Positiva

6 - 10 Forte

> 10 Muito Forte

Tabela A.2 - Critérios quantitativos para a selegdo de modelos via BIC (Kass e Raftery, [1995).

Dentro do formalismo de Bayes, a comparacao entre dois modelos pode ser realizada

através do critério de inferéncia Bayesiana (BIC), definido como (Schwarz, 1978; [Liddle,
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2004; [Hobson et al., 2010)
BIC = =2In(Lyaz) + MIn(N), (A.6)

onde L. € o valor maximo da verossimilhanca em dado modelo, M é o numero de
parametros livres do modelo e N é o nimero de dados observacionais. Um dado modelo A
¢ mais favorecido quando o seu BIC é o menor possivel. Assim, um método de comparar
modelos é através da grandeza ABIC = BIC, — BICs. Em Kass e Raftery (1995),

sao fornecidos critérios quantitativos na selecao de modelos, baseados no fator de Bayes

(Tabela [A.2).
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