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Resumo

Neste trabalho analisamos algumas consequéncias fisicas de uma cosmologia acelerada
com intera¢do no chamado setor cédsmico escuro (energia escura + matéria escura fria).
A componente de energia escura é representada por uma densidade de energia do vacuo
que varia com o tempo e cuja lei de decaimento tem a seguinte forma: A = A + 3a/a?,
onde Ay é o termo de vacuo usual, @ é um parametro livre e a(t) o fator de escala. Nesse
contexto discutimos a tensao existente entre os dados de Supernovas (que preferem um
Universo fechado, €2, > 0) e os dados da radiacao césmica de fundo que favorecem um
Universo espacialmente plano (€2, = 0). Considerando que o termo varidvel simula uma
curvatura (pois ambos possuem a mesma dependéncia no fator de escala), mostramos que
sua contribuicao atua no sentido de aliviar a tensao SNe Ia-CMB existente no modelo
de concordancia césmica padrao (ACDM, o« = 0). O modelo resolve o problema da
idade do Universo e para a >> 1, tal como ocorre com AC DM, também evolui para um
estagio de Sitter. O parametro « é limitado através de uma analise estatistica conjunta
envolvendo dados de Supernovas, CMB (shift parameter) e oscilagbes actisticas dos barions
(BAO). Separando o termo de vdcuo em duas componentes (59 € 2,) um teste y? fornece
os seguintes valores para o modelo plano: €2, = 0,27 + 0,02, Qyg = 0,74 + 0,02 e
Qa0 = —0,01£0,03.






Abstract

In this work we analyze some physical consequences of an accelerating cosmology en-
dowed with interaction in the cosmic dark sector (dark energy + cold dark matter). The
dark energy component is represented by a time-dependent vacuum energy whose decay
law has the following form: A = A + 3a/a?, where Ay is the standard vacuum term, a
is a free parameter and a(t) is the scale factor. In this context we discuss the existing
tension between Supernovas (SNe Ia, which prefer a closed Universe, €2, > 0) and the
cosmic background radiation (CMB) data (which are favoring a spatially flat Universe,
2, = 0). By considering that the variable A-term mimics a curvature (since both terms
have the same dependence on the scale factor), we show that its contribution helps to al-
leviate the tension SNe Ia-CMB existing in the standard cosmic concordance model. The
present model solves the age of the Universe problem and for a >> 1, it also evolves to a
de Sitter model as occur with the AC'DM scenario. The contribution of the a parameter
is limited through a joint statistical analysis involving Supernovas, CMB (shift parameter)
and baryon acoustic oscillations (BAO). By separating the variable vacuum term in two
components (4, e ), a x* test furnishes the following values for the free parameters of

the flat model: €,,,0 = 0,27 £ 0,02, Qxo = 0,74 £ 0,02 and Q.9 = —0,01 £+ 0, 03.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Apresentacao

Um dos grandes desafios atuais da cosmologia bem como da fisica em geral é determinar
a natureza da energia escura, uma forma de energia proposta para explicar a aceleragao
césmica descoberta em 1998 (Riess et all, 1998; [Perlmutter et al), [1999). O paradigma
cosmoldégico atual diz que cerca de 70% da energia do universo esta nesta forma, 27% na
forma de matéria escura e o restante é composto pela componente barionica, que envolve
matéria ordinaria e radiacao.

Estas conclusoes sobre a composicao do universo veio com as observacoes resultantes da
construcao de grandes telescopios e o trabalho de intimeros investigadores que conseguiram
realizar o que seria impensavel até duas décadas atras. Os principais resultados estao asso-
ciados com trés conjuntos de dados provenientes das observacoes de supernovas distantes
(SNe, Suzuki et al.2012), da observagao da radiacao césmica de fundo (Cosmic Microwave
Background, CMB, Hinshaw et _all 2013; |Ade et al. 2013) que permeia todo o universo e
da observacao de picos acusticos possivel gracas a estatistica em grandes mapeamentos de
galaxias (BAO, [Eisenstein et al)2005).

Energia escura ¢ a denominacgao geral para a componente cosmica que causa a ace-
leracao. Embora a densidade de energia do vacuo seja atualmente o melhor candidato,
existem intmeros modelos que desempenham este papel. No presente trabalho estudare-
mos uma classe destes modelos em que ha interacao no setor escuro, ou seja, entre matéria
e energia escura. Mais especificamente, vamos focar num modelo em que haja decaimento
do vacuo em matéria escura ou vice-versa. As motivacgoes principais para este trabalho

Sa0:
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1. Modelos com decaimento do vacuo (A(t)) podem langar uma luz sobre os proble-
mas da constante cosmolégica (PCC) e também sobre o chamado problema da coin-

cidéncia cosmica.

2. O modelo em particular estudado pode aliviar a tensao entre os resultados dos testes

observacionais de SNe e CMB.

O PCC se trata da enorme diferenca entre o valor da densidade de energia do vacuo
(py = %) observacionalmente medido e o calculado através de teoria quantica de campos
(Weinberg, 11989). O problema da coincidéncia procura saber porque as densidades de
energia da matéria e energia escura possuem a mesma ordem de grandeza no momento
cosmoldgico atual, pois, de acordo com o modelo padrao, estas densidades evoluem de
maneira muito diferente com o tempo, logo hoje seria uma época especial da vida do

universo. Na segunda motivacao nos referimos as diferencas nos dados de SNe e CMB, que

durante o trabalhos chamaremos de tensao SNe-CMB.

1.2 Organizacao do Trabalho

No capitulo 2] faremos uma revisao geral da cosmologia de Friedmann-Robertson-
Walker, na secao2.2 discutiremos a métrica de FRW, as equacgoes dinamicas e os parametros
cosmoldgicos. Na secao2.3]apresentaremos as componentes que constituem o universo, com
isso pode-se discutir alguns modelos cosmolégicos classicos, ja na secao 2.4

As varias distancias cosmoldgicas estao definidas no capitulo Bl Estas defini¢coes serao
utilizadas na secao que trata das principais observacoes ([B.2]). Os testes observacionais
apresentados sao SNe, CMB e BAO.

No capitulo ] trataremos do atual modelo padrao da cosmologia (ACDM) e outros
candidatos para energia escura. Comecando com o modelo padrao e os problemas associ-
ados com a constante cosmoldgica, fecharemos o capitulo com algumas propostas para a
energia escura.

No capitulo @ discutiremos, de maneira geral, a interacao entre energia e matéria escura.
Motivado pelos problemas apresentados no capitulo anterior, algumas formas de interacao
serao mostradas como exemplos.

Finalmente, no capitulo [0, discutiremos a tensao SNe-CMB a luz de nosso modelo

com decaimento do vacuo. Faremos um estudo detalhado de suas previsoes e aplicaremos
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os testes observacionais discutidos em a fim de obter os melhores ajustes para os
parametros do modelo. No capitulo [, apresentamos as conclusoes e perspectivas do nosso
trabalho.

A parte original do presente trabalho se encontra nas secoes [6.2] el6.dl

1.3 Notacoes

Neste trabalho a métrica tera assinatura (4, —, —, —) e o sistema de unidades usado
serd o natural, com ¢ = h = 1, exceto quando quisermos explicita-las. Ao citar valores
numéricos usaremos unidades tipicas da astronomia (e.g. pc, Gyr), ou o sistema interna-

cional de unidades.
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Capitulo 2

Cosmologias Do Tipo FRW

Neste capitulo apresentaremos uma breve revisao dos fundamentos da cosmologia mo-
derna. Concentraremos nossa atenc¢ao nos chamados modelos do tipo Friedmann-Robertson-

Walker (FRW).

2.1 Equacoes de Einstein

Em 1916 Einstein apresentou a teoria da relatividade geral, sendo possivel pela primeira
vez na histéria o estudo da cosmologi. O primeiro modelo cosmoldgico foi feito pelo
préprio [Einstein. O universo de Einstein (como ficou conhecido o modelo) é estético e
fechado, refletindo o desconhecimento da época a respeito da distribuicao de matéria do
universo e também do seu estado de expansao. Mais adiante discutiremos com detalhe este
e outros modelos cosmologicos, nesta se¢ao o foco sera a relatividade geral, publicada em
1915 (Einstein, (1915, [1916).

A relatividade geral é uma extensao da relatividade restrita para descrever a interacao
gravitacional. O ponto de partida foi o chamado principio da equivaléncia entre gravitacao
e inércia, proposto por Einstein em 1907 (Weinberg, [1972). Tal principio nada mais é que
uma generalizacao do fato de que por causa da equivaléncia entre as massas gravitacionais
e inerciais, um observador em queda livre nao sente os efeitos da gravitagao. O principio
diz que para todo espaco-tempo gerado por um campo gravitacional arbitrario, existe um

referéncial inercial local no qual os efeitos de gravitagao estao ausentes (Weinberg, [1972;

I Apesar de ter sido desenvolvida posteriormente, é possivel estudar cosmologia com base na teoria
newtoniana da gravitacdo. O artigo pioneiro é de IMcCrea e Milnd (1934), estando a teoria descrita em
detalhes em [Bondi (196&), Cap. IX. Uma generalizacdo Neo-Newtoniana foi posteriormente proposta por

Lima et al) (1997).
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Peebles, [1993).
A relatividade geral é uma teoria sobre a geometria do espaco-tempo, entao geometrias

nao euclidianas sao de extrema importancia As equacoes de Einstein da relatividade geral

sao (Weinberg, 1972):

GM = 8rGTM (2.1)

onde G¥ = RMW — %g’“’ ¢ o tensor de Einstein e T}, é o tensor energia-momento. O
lado esquerdo de (1)) representa a geometria do espago tempo, o lado direito o contetdo
material. Tais equagoes dizem como as formas de energia curvam o espago-tempo.

Para resolver estas equagoes é preciso fazer algumas hipdteses sobre a geometria. Por
exemplo, para um espago-tempo com simetria esférica e toda massa concentrada na origem
obtemos a solucao de Schwarzschild. Para aplicacoes cosmoldgicas Einstein indroduziu o

chamado principio cosmolégico.

2.2 Métrica de FRW e Equacoes de Friedmann

O principio cosmoldgico é uma generalizacao do principio copernicano e basicamente
se traduz nos conceitos de homogeneidade e isotropia[j, ou seja, todos os pontos e direcoes
do espaco sao equivalentes. Com base nisso pode-se construir uma meétrica, conhecida
como métrica de Friedmann-Robertson-Walker (Robertson, [1935; [Friedmann, 11922, 1924;

Walker, 1936):

dr?

2 2 2
ds® = dt —&(t) 1——57“2

+ 7r2(d6? + sin® d¢?) | , (2.2)

onde t, r, 0 e ¢ sao as coordenadas espago-temporais, k (= 0,£1) é o parametro de cur-
vatura espacial e a(t) é uma fungdo arbitraria do tempo a ser determinada pelas equagoes
de Einstein. O parametro de curvatura pode assumir trés valores distintos: 0, —1 ou 1.

Quando x = 0 o universo é dito plano, ou seja, sua geometria espacial é plana. No caso

2 O principio copernicano diz que a Terra ndo ocupa uma posicao privilegiada no universo. O termo
principio copernicano foi cunhado por [Bondi (1968). Posteriormente ele também propds o principio cos-
molégico perfeito, pelo qual o universo é homogéneo e isotrépico no espago e no tempo. Tal principio

conduziu a chamada cosmologia de estado estacionario.
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k = —1 a geometria é aberta, analogamente a uma sela, o ultimo caso, com x = 1, o
universo é fechado, em duas dimensoes a analogia é a superficie de uma esfera.
O tensor energia-momento que aparece do lado direito das equacgoes de Einstein em

geral toma a forma de um fluido perfeito, a saber (Dodelson, 2003)

™ = (p+ p)ut'w, — pg"”, (2.3)

onde p é a pressao, p é a densidade de energia e u, ¢ a quadrivelocidade do fluido.
Para um observador comével (u# = df), das equacoes ([2.I)), (Z2) e ([Z3)) obtemos as

chamadas equagoes de Friedmann (Weinberg, 1972):

N\ 2
a 8rG K
Z) ===, = 2.4
(2) - 5% (2.4)
e
a ArG
-—=—— 3p). 2.5
S = T+ 3p) (25)
A lei de conservacao de energia (u,T}” = 0) toma a seguinte forma:

p+3=(p+p) =0, (2.6)
e pode também ser deduzida diretamente das equacoes de Friedmann acima. Para pros-
seguir € preciso determinar quem sao os ingredientes que compode o universo. As diversas
componentes materiais e energéticas preenchendo o cosmos sao usualmente parametrizadas

através de uma equagao de estado (w-law):

p=wp, (2.7)
onde w é uma constante conhecida como parametro da equacao de estado. Substituindo

1) em (26]) pode-se obter a densidade de energia em fungao do fator de escala:

p oc a”30Fw), (2.8)

Para w = 0, 1/3 ou —1, temos, respectivamente, matéria (p,, o< a=2), radiagao (p, o
a=*) e vécuo (p, constante).
A curvatura é determinada pelas densidades de energia das diversas componentes com-

paradas com uma densidade critica:
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_ 3H?
Perit = 87TG7

caso a densidade total seja menor que a densidade critica o universo é aberto, caso seja

(2.9)

maior o universo é fechado, quando for exatamente igual o universo é plano.
Na descricao da dinamica cosmolégica, alguns parametros desempenham um papel
especial. O primeiro deles é o proprio parametro de Hubble, que aparece diretamente nas

equacgoes de Friedmann:

a
H==- 2.1
a? ( O)

outros parametros importantes sao os chamados parametros de densidade, definidos como:

_ 8nG P
B 3H2pz— )Ocm't7

onde utilizamos a definigdo da densidade critica dada por (29), ou seja, o parametro de

Q;

(2.11)

733}
1

densidade nada mais é que a razao entre a densidade de uma certa componente em

relacao a densidade critica. De maneira similar podemos definir a curvatura em termos

dos parametros de densidade:

K
Qtotal - Z Qz = 1 -+ m (212)

Introduzindo uma parametro de curvatura:

K
podemos reescrever a primeira equacao de Friedman na seguinte forma:
> %+, =1 (2.14)

Com isso podemos ver porque a densidade critica determina a curvatura, se a soma da
densidade de todas as componentes for igual a densidade critica, vemos que a somatoria
de ([2.I4) s@o iguais a um, ou seja, k deve ser zero, caso a soma seja menor k deve ser
negativo (universo hiperbélico), caso seja maior k serd positivo (universo fechado).

Outro parametro cosmoldgico importante é o chamado parametro de desaceleragao:
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ad

o sinal menos na expressao acima foi introduzido pois na época acreditava-se que o universo
deveria expandir desaceleradamente, ja que a gravidade é atrativa. O parametro de Hubble
estd relacionado com a primeira derivada do fator de escala, o parametro de desaceleracao
com a segunda, existem outros parametros associados com as derivadas de ordem supe-
rior, porém sdo raramente utilizados na cosmologia (Turner e Riess, 2002; [Visser, 2004;
Guimaraes et all, 2009).

Uma pratica comum em cosmologia é usar o indice 0 para se referir ao tempo atual,
pois é natural usar as quantidades hoje como constantes de integracao.

Em cosmologia raramente se usa o tempo como varidvel, em seu lugar costuma-se usar
o préprio fator de escala ou o redshift (desvio para o vermelho, em portugués), cujo simbolo
¢é z. O redshift é o desvio para comprimentos de onda maiores que ¢é observadal em objetos
distantes devido a expansao césmica, sendo diretamente associado ao fator de escala. A
definicao de redshift é:

)\emit - )\obs AD

— ARG ——— 2.1
© )\obs A ’ ( 6)

onde At € a frequéncia da luz emitida e Ay a da luz observada. Para estabelecer a
conexao com o fator de escala considera-se um raio de luz viajando até o observador por

uma direcao radial, que segue um elemento de linha nulo, entao usando a métrica de FRW

22):

dr
VI

com o sinal de menos porque a luz vem em direcao a origem. Considerando a fonte com

dt = —a(t) (2.17)

coordenada r e o instante em que a luz é emitida ¢; segue que:

o (¢ m dr
/m @_/o V1 —kr?’ (2.18)

3 Existe também o o desvio para o azul (blueshift), que é o desvio para comprimentos de onda menores,

que ocorre para objetos que estdo se aproximando de nds. Um exemplo de galdxia que tem blueshift
é Andromeda. Tal fen6meno ocorre apenas no cosmo local, nao sendo importante para a descrigao do

universo em larga escala.
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agora considerando um féton emitido em t; + dt; e detectado em ¢y + dty:

to+dto dt 1 d
/ L / S (2.19)
t1+0t1 CL(t) 0 \% 1 - K‘r2
o lado direito da equagao ([2.I9) é o mesmo que em (2.I8]) porque a coordenada radial de

um objeto comdvel é constante. Igualando as duas expressoes e rearranjando as integrais

temos:

to+dto dt t1+6t1 dt
L Ly 2.20
/to a) / a0 (2:20)

diferenciando a expressao acima e considerando que o fator de escala nao varia aprecia-
velmente nos intervalos de tempo entre as emissdes (ou recepgdes) sucessivas dos fétons

obtém-se:

5t oty
a(tl) ao ’

Se este intervalo de tempo corresponder ao comprimento de onda da radiagao temos

(2.21)

que:

)\1 a(tl)
— = 2.22
utilizando (2.I6]) percebe-se que o lado esquerdo da equagao ([2.22)) é ﬁ, entao:
Qo
t) = . 2.23
aft) = 120 (2.23)

Por fim a idade do universo em dado redshift z pode ser calculada pela definicao do

parametro de Hubble (ZI0), isolando dt e integrando:

1/14= a
t(z) = Hio /0 %@, (2.24)

onde F = H/H,. Para calcular a idade hoje basta supor z = 0, ou seja, a = ag. Temos:

Udx
Hyty = —_ 2.2
0%0 /0 rE(z)’ (2.25)

onde x = a/ag. A partir da expressdo de E(a) obtemos de (2.24) e (2.25) as idades t(z)

ou typ em qualquer modelo cosmoldgico baseado na métrica do tipo FRW.
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2.3 Componentes do Universo

As principais componentes que podem constituir o universo estao descritas a seguir.

2.3.1 Matéria Barionica

A componente mais 6bvia para qualquer modelo cosmolégico é a matéria ordinaria, que
localmente constitui estrelas e planetas, normalmente chamada de matéria bariénica@.
A equagao de estado da componente cosmica material é p = 0, ou seja, esta componente

nao contribui com pressao. Para entender o motivo desta equacao de estado basta lembrar

nmuv?

=, onde n ¢ a densidade numérica, m ¢ a massa e

a pressao de um gas ¢ dada por p =

v2 é a média da velocidade ao quadrado. O “gés” tratado em cosmologia é formado pelas
galdxias e aglomerados, que possuem velocidade peculiar muito pequena (em comparagao
com a velocidade da luz). Assim, ao se restaurar o fator ¢ nas equagoes de Friedmann
vemos que a contribuicao da pressao é desprezivel.

O valor do parametro de densidade dos barions é obtido com dados de CMB, BAO e

aglomerados e vale cerca de 0, 045.

2.3.2 Radiacao

Outra componente ébvia sao os fétons que permeiam o universo. Como sera discutido
adiante, a maior contribuicao radiativa esta associada a radiacao césmica de fundo, na
regiao de microondas.

Qualquer particula ultrarelativistica (cuja energia cinética é muito maior que sua massa)

2 a equacao de estado tende para

também contribui como radiacao, pois para KT >> mc
p = 5p (Groot et al), [1980).

Conforme veremos a maior contribuicao para a densidade de energia dos fétons vem da
radiacao cosmica de fundo, que possui uma temperatura extremamente bem determinada

de 2,725 K. A partir desse é facil ver que a contribuigdo para o parametro de densidade

total é de apenas 2, &~ 107 e portanto bem menor do que da matéria (escura ou barionica).

40 termo bérion, no contexto de fisica de particulas, remete ao estado ligado de trés quarks, cujos
exemplos mais comum sao os prétons e néutrons. Esta denominagao é usada porque praticamente toda
a massa dos dtomos estd associada aos nicleos, ou seja, a contribuigdo dos elétrons (que sdo léptons) é

desprezivel.
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2.3.3 Matéria Escura

Matéria escura é a denominacao para qualquer tipo de matéria que nao interage com
a luz. De maneira geral, a matéria escura é classificada em quente, fria ou morna (HDM,
CDM e WDM, respectivamente, nas siglas em inglés), a diferenga é que a fria é nao
relativistica e a quente é ultrarelativistica, sendo morna no caso intermediario. Atualmente
acredita-se que a matéria escura ¢ fria, entao sua equacao de estado é a mesma da matéria
barionica: p = 0.

As primeiras observacoes que levaram a matéria escura foram feitas por F. Zwicky
na década de 30 (Zwicky, [1933); ao estudar a velocidade de dispersao de galdxias em
aglomerados ele percebeu que deveria existir muito mais massa nesses sistemas do que era
estimado através da emissao de luz (massa barionica).

As observagoes que definitivamente convenceram a comunidade astronomica da existéncia
da matéria escura foram feitas por V. Rubin ja na década de 1970 . Ela mediu a curva de
rotacao de varias galdxias e concluiu que deveria exister mais massa nesse sistema do que
era observado (Rubin e Ford, [1970; Rubin et all, [1985).

A rotagao das galaxias espirais segue a lei de Newton:

1/2
Urot = (GM> 5 (226)

r

onde r ¢ a distancia ao centro e M ¢é a massa interior ao raio r. Longe do centro, na regiao
onde hd pouca matéria visivel esperamos que a velocidade de rotacdo tenha a forma r—1/2
pois toda a massa do sistema esta dentro do raio. No entanto V. Rubin mediu que essas
velocidades se mantém aproximadamente constantes, logo deve haver grande quantidade

de massa que nao emite luz nas regioes externas das galdxias. Esta matéria compoe os

chamados halos de matéria escura de galéxias e aglomerados.

2.3.4 Vacuo

Antigamente entendia-se por vacuo a completa auséncia de matéria ou qualquer forma
de energia. Porém, com a advento da teoria quantica de campos essa concepc¢ao foi modi-
ficada. Agora se define o vacuo como sendo o estado de mais baixa energia de um campo
quantico e, portanto, o vacuo carrega energia.

A energia do vacuo resultante de todos os campos quanticos existentes no universo
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pode ser identificada com a chamada constante cosmoldgica, dada por:

A
p’U - 87TG7

a constante cosmoldgica tem uma histéria interessante. Inicialmente este termo foi in-

(2.27)

troduzido por [Einstein (1917) nas equagdes de campo (ZI]) para viabilizar seu modelo
cosmologico estatico (o modelo de Einstein sera discutido mais a frente, na segao [2.4.1]).
Naquela época nao se sabia que o vacuo carregava energia, entao a constante cosmolégica
foi introduzida como um termo geométrico, ou seja, do lado esquerdo das equacoes. Nesta
interpretacao geométrica A aparece como uma constante de integragao, normalmente tida
como zero no desenvolvimento da relatividade geral padrao.

Posteriormente, quando Hubble descobriu a expansao do universo, Einstein descartou a
constante cosmoldgica pois a considerou desnecesséria (Einstein, [1931), por outro lado, as
estimativas da constante de Hubble da época emplicavam em uma idade do universo muito
baixa comparada com algumas estimativas da idade da Via Lactea. Lemaitre argumentou
que a constante cosmoldgica aumentava a idade do universo e poderia resolver o problema
da idade. Assim A nunca foi totalmente abandonadal.

As evidéncias para a constante cosmolégica até meados dos anos 90 eram: A identi-
ficacao feita de que a energia do vacuo era efetivamente uma constante cosmoldgica; as
baixas medidas da densidade de energia da matéria que nao eram o suficiente para um uni-
verso plano, conforme indicava as observacoes da radiacao césmica de fundo e as teorias
inflacionarias; e o problema da idade, que nunca foi totalmente resolvido mesmo quando
as medidas da constante de Hubble cairam para cerca de 10% das estimativas originais. A
evidéncia mais confiavel surgiu em 1998 quando dois grupos independentes reportaram a
expansao acelerada do universo (Riess et all, [1998; [Perlmutter et all, 1999).

Como foi visto anteriormente A pode ser interpretada como a densidade de energia
do vacuo. Pensando o vacuo como um fluido perfeito é facil verificar que sua equagao de

estado é dada por:

Pv = —Pu, (228)

para obter esta relagao notamos que as propriedades do vacuo sao invariantes de Lorentz,

® Para uma histéria da constante cosmoldgica veja [Straumann (2002); Demiariski (2000); Lima (2004).
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ou seja, transformagoes de Lorentz arbitrarias nao modificam a forma do tensor de energia

momento (Gren, [1986; (Cunha, 2002) e portanto, o TEM deve se transformar como:

T = Ty = LG LY Tos, (2.29)

primeiramente, considerando um boost de volocidade v na direcao x, obtém-se:

Too = Tyo = 7*[Too + v(To1 + Tho + v111)], (2.30)

onde v = (1 — v?)"/2 é o fator de Lorentz. Isolando v lembrando que:

v = T()O + TH + T01 + Tl(), (231)

a transformacao da componente 11 resulta na mesma equacao. Transformando as compo-

nentes Ty, e 119 temos:

Too + Th1 + v(Tos + Ty) =0, (2.32)
obtendo:
T11 == —T()o, (233)
e
T01 = _TIO- (234)

As transformacoes de Ty e Tis resultam em:

T02 = ’)/T()g —|— ’yUTlg, (235)

Tho = yvToe + 7112, (2.36)

o que implica que Tpy = T15 = 0. Da mesma forma é possivel determinar que:

T20 = Tgl = T03 = T13 = T30 = T31 = 0. (237)

Agora considerando um boost na dire¢ao y obtém-se:



Secao 2.4. Modelos Cosmolégicos 31

Tor =Tio = Ta3 = T32 = 0, (2.38)
e
TQQ — _TOO~ (239)
E por fim um boost na direcao z leva a:
T33 - —Too. (240)
Juntando todas estas informagoes:
T, = Toodiag(1,—1,—-1,—1), (2.41)
ou seja:
T,uu = TOOT]um (242)

lembrando que a interpretacao de Ty, é a densidade de energia da componente considerada,

neste caso o vacuo. Para uma métrica arbitrdria basta substituir 7,, por g,.:

Ty = PoGuvs (2.43)

comparando com a expressao de um fluido perfeito ([Z3]) chega-se a relacao ([2.28)).
De posse destes ingredientes podemos discutir os varios modelos cosmoldgicos, o que

sera feito na secao 2.4l

2.4 Modelos Cosmologicos

2.4.1 Modelo de FEinstein

O modelo de Einstein foi o primeiro modelo cosmolégico, proposto em 1917 (Einstein,
1917), um ano apds a publicagao da relatividade geral. Naquela época ainda nao se tinha
uma visao clara do que era uma galdxia e ainda nao existiam as observacoes de Hubble
que determinaram a expansao universal, entao a visao predominante é que o universo era

estatico, pois essa era a impressao que o céu noturno passava. Einstein entao construiu seu
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modelo para ser estdtico, ou seja, a fungao a(t) que aparece nas equagoes de Friedmann
[24) e (ZX) é constante.

Para o contéudo material Einstein supos que existia apenas matéria pois era apenas
isso que observavam na época, ou seja, podemos eliminar o termo de pressao em (2.5). As

equacoes resultantes sao:

887G A K
2 =0 2.44
g P32 =0 (2.44)
e
4G A
— = — 2.45

onde se deixou explicita a constante cosmolégica. Eliminando p da primeira equacao

obtém-se uma expressao para A:

K

da segunda equacao obtemos a densidade em funcao da constante cosmoldgica:
A K
pu— = 2'47
P= 472G~ mGa?’ (247)

como a densidade deve ser positiva implica que x = 1.

2.4.2 Modelo de De Sitter

Neste modelo, proposto por lde Sitter (1917), ndo ha presenca de matéria, radiagao

ou curvatura, somente constante cosmoldgica. Eliminando a densidade, a pressao e a

= \/éa, (2.48)

curvatura das equacoes de Friedmann:

integrando:

a(t) = agexp \/g(t — to), (2.49)

neste modelo o parametro de Hubble é constante e vale %
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2.4.3 Modelo de Einstein-De Sitter

Este modelo, proposto por |[Einstein e de Sitter (1932), é semelhante ao modelo de Eins-
tein pois apenas a matéria domina, nao ha constante cosmoldgica e o universo é plano.
Usando a expressao (2.8)) com w = 0 para obter a densidade em fungao do fator de escala

e substituindo na primeira equacao de Friedmann:

L\ 2
a 8rG _,

resolvendo para a:

a(t) oc t*/3, (2.51)

O parametro de Hubble é dado por:

2
H(t) = — 2.52
==, (2:52)
o que implica que a idade do universo hoje é:
2
ty = —. 2.53
*~ 3H, (253)

Por muitos anos este foi o modelo cosmoldgico padrao. A componente dominante
corresponde tanto a matéria barionica quanto a matéria escura, pois possuem a mesma
equagao de estado. Este cenario mudou com as observacgoes que verificaram a existéncia
de outra componente que domina sobre a matéria, chamada de energia escura. O novo
modelo, chamado de ACDM sera tratado no capitulo (]

Vaérios outros modelos podem ser criados ao se adicionar outras componentes, por
exemplo, no comego do universo a radiacao dominava sobre todas as outras componentes,

entao ¢ comum resolver as equacgoes de Friedmann com p = % p-
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Capitulo 3

Distancias e Cosmologia Observacional

Neste capitulo discutiremos alguma expressoes observacionais e resultados que serao
utilizados na parte original desta dissertagao (capitulo [fl). Primeiramente, vamos apre-
sentar os dois principais conceitos de distancia e algumas de suas consequéncias para a

cosmologia moderna.

3.1 Distancias

Na cosmologia observacional é de fundamental importancia entender o que ¢ distancia.
Na fisica cotidiana este é um conceito simples, porém em escalas cosmoldgicas é preciso
considerar que o universo estd em expansao, ou seja, quando a luz de um objeto distante
chega & Terra ele ja nao estard mais na mesma posi¢ao (embora esteja na mesma coordenada
comovel), por isso é preciso cuidado ao se definir distancia em cosmologia.

Existem duas defini¢oes de distancia comumente utilizadas em cosmologia: a distancia
de luminosidade e a de diametro angular. Tais distancias sao definidas com base no fluxo
de energia recebido de uma vela padrao e no angulo subtendido por uma régua padrao,

respectivamente.

3.1.1 Distancia de Luminosidade

A relacao entre a luminosidade absoluta e aparente de um objeto é definida por:

L

t= Amd?’

(3.1)

onde ¢ é a luminosidade aparente, L é a absoluta e d é a distancia entre o observador

e a fonte. Esta expressao é valida para objetos préximos, quando se considera grandes
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distancias trés modifica¢oes precisam ser feitas (Weinberg, 2008):

e O fator 1/d* deve ser modificado pois a drea que passa pela Terra e tem o objeto

como centro é 4wria®, onde r; é a coordenada do objeto visto na Terra.

e A taxa de chegada dos fétons é menor que a emitida por um fator alio) = Tz

e Finalmente a energia dos fotons que chegam é menor que a energia dos fétons emitidos

pelo mesmo fator de redshift ﬁ

Considerando essas corregoes a expressao (B.I]) toma a seguinte forma (Peebles, 1993):

B L
 Anriad(1+ 2)?

(3.2)

a distancia de luminosidade é definida de tal forma que a expressao (3.2) tenha a mesma

forma que (B.1I):

L
portanto,
dL = CL()Tl(]. + Z) (34)

Na expressao acima, a coordenada radial 1 (z) depende do modelo. Observacionalmente
se mede a luminosidade aparente, entao ao se conhecer a luminosidade absoluta de algum
objeto pode-se determinar sua distancia. Estes objetos sao chamados de velas padrao.

Para pequenos redshifts é possivel achar uma expansao da distancia de luminosidade
que ¢ independente do modelo. Para isto expande-se o fator de escala em uma séria de

poténcias:

alt) = ao[1 + Holt — to) — %qug(t AL (3.5)

onde se usou o parametro de Hubble (ZI0]) e o parametro de desaceleracao (ZI5). Usando
a definigao de redshift ([2.23)):

1
z=Hy(to—t)+ (1 + 5qo)Hg(to -2+, (3.6)

e invertendo a expressao acima obtemos:
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1 1,
to—t—ﬁg[z <1+§QQ)Z +] (37)

Usando a equagao (2.I8]) para relacionar a coordenada r com z:

1 [fo 1
0 Jt

ou seja:

- ai[(to 1) S Holto 1) 4. ] (3.9)

Substituindo ([B.7) em (B.9) segue que:

r= z—1(1+qo)z2+...], (3.10)

CLoHO [ 2
por fim, substituindo em (B4 temos:
1

dL:FO[z+%(1—QO)ZZ+...]. (3.11)

3.1.2 Distancia de Diametro Angular

E bem conhecido que no espago euclidiano um objeto extenso ao ser observado a uma

certa distancia d4 subentende um angulo dado por:

= — 12
o—. (3.12)

onde s é a dimensao do objeto e d4 é a distancia até ele (o objeto é considerado perpendicu-
lar ao observador). Para grandes distancias pode-se usar a métrica (Z.2]) para determinar
a dimensao do objeto, obtendo s = a;r;f#. Da mesma maneira define-se a distancia de
didmetro angular de forma a preservar a relagao (B.12):

S aop’y

d _ — = pu—
A ) aim 1+z’

(3.13)

entao ao se conhecer a dimensao de um objeto e medir seu diametro angular pode-se

determinar sua distancia. Estes objetos sao conhecidos como réguas padrao.
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3.1.3 Relacao de Etherington

Comparando as expressoes ([B.4) e (3I3]) obtemos a seguinte relagao:

Z—i = (1+2)? (3.14)
esta relagao entre as distancias deve ser valida para qualquer modelo cosmolégico. Por-
tanto, qualquer desvio implicaria a existéncia de um novo efeito fisico, que pode ser tanto
uma modificacdo na gravidade quanto efeitos astrofisicos desconhecidos. A equacao (3.14))

é conhecida como relagao de Etherington (Etherington, [1933; [Ellid, 2007; Holanda et all,
2010, 2011).

3.1.4 Distancias em Funcao dos Parametros Cosmolégicos

Para os testes observacionais é importante determinar como os parametros cosmolégicos
influenciam as distancias. As expressoes utilizadas nesta se¢ao serao em fungao de H(z),
pois para cada modelo diferente o parametro de Hubble se modifica. Considerando a

definicao de H = ¢, podemos escrever

dt da dz
_— = -1
a a*H 2?H(x)’ (3.15)
onde z = a/ag. Em termos do redshift z, temos também
dz
dt = ——————. 3.16
(1+2)H(z) (3.16)

Como a luz se propaga ao longo de geodésicas nulas (ds* = 0) sabemos que nas métricas

do tipo FRW:

.
arcsinr para Kk =1,

b dt 1 dr
i e — _ 3.17
/t1 a(d) /0 T2 r para k=0, ( )

arcsinhr para k= —1.
\
Desta forma:
() 1 ih {91/2 /1 dx } (3.18)
r(z) = —————=sin . , .
aOHOQi{f ’ 1142 T2 E()
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onde E(x) = H/Hy. A equacao ([BI8) é valida para qualquer valor de &, inclusive o caso

plano (Q. = 0), que se reduz para a seguinte expressao

1 L dx
o lr 3.19
agHo /1/1+z z?E(r) (3.19)

Substituindo este resultado na expressao (B.4]) temos a expressao

1+ 2 . 1/2 /1 dx :|
dr(z) = —— sinh [, . 3.20
L( ) HOQi[/f |: 0 1ts 1‘2E(l’) ( )

3.2 Cosmologia Observacional

Em 1998, as observacoes astronomicas utilizando Supernovas do tipo Ia como velas-
padrao indicaram que a expansao do universo estd acelerada (Riess et al.,[1998; Perlmutter et al.,
1999), tendo a transigdo entre os regimes desacelerado/acelerado ocorrido em redshifts da
ordem da unidade (Turner e Riess, 2002; (Cunha e Lima, 2008; |Cunha, 2009; Lima et all,
2012). Como a gravidade é uma forca atrativa, este fato surpreendeu a comunidade de
astronomos e cosmélogos que acreditava numa expansao desacelerada. A descoberta da ex-
pansao acelerada do universo ¢ de importancia comparavel a deteccao da radiacao césmica
de fundo de 3K, descoberta acidentalmente em meados dos anos 60 (Penzias e Wilson,
1965). Certamente ela provoca um impacto profundo na nossa compreensao do cosmos,
abre novas perspectivas para a teoria de campos, para a fisica de particulas elementa-
res, e como toda grande descoberta, lanca novos desafios para a comunidade cientifica.
Nesta secao descreveremos as principais observagoes que nos levaram ao atual modelo

cosmolégico.

3.2.1 A Velocidade de Recessao das Galdaxias

Antes de 1929 se acreditava que o universo era estatico, uma concepc¢ao modificada pelo
trabalho pioneiro de Hubble (1929) que, usando o telescépio de 100 polegadas (2,5 metros)
do observatério de Monte Wilson, mediu a velocidade de recessao de cerca de 40 galaxias
e fez um gréafico em funcao da distancia. O gréafico original de Hubble esta na figura B.1]

Com os dados acima, Hubble propos uma relacao linear entre a velocidade e distancia

das galaxias
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Figura 3.1: Gréfico original da relagao velocidade distancia obtida por [Hubbld (1929).

v = Hyr, (3.21)

onde a constante de proporcionalidade ficou conhecida como constante de Hubble. O valor
originalmente determinado por Hubble foi de 500km/s/Mpe, cerca de 10 vezes maior que
as estimativas modernas (Riess et al., [1998).

Para medir as distancias de luminosidade é preciso conhecer velas padroes. Normal-
mente, cada vela padrao tem um intervalo de redshift em que é possivel utiliza-la, sendo
que para cada novas velas sao calibradas usando as anteriores, na chamada escada de
distancias césmicas. Atualmente, as supernovas do tipo la representam as melhores velas

padroes disponiveis em cosmologia.

3.2.2 Supernovas do Tipo Ia

Uma supernovas é chamada de tipo I quando nao apresenta linhas de hidrogénio no seu
espectro, o “a” refere-se a presenca de uma linha de absorcao de silicio ionizado. Estas SNe
ocorrem em sistemas binarios, quando uma ana branca acreta matéria de sua companheira
até o limite de Chandrasekhar (1,38 M), quando a ana branca torna-se instével e explode.
Por causa do limite de Chandrasekhar, que é universal, ha pouca variacao na luminosidade
dessas explosoes, por isso SNe do tipo la sao boas velas padroes.

Para serem usadas como indicadores de distancia as SNe precisam ser calibradas, pois
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mesmo sendo aproximadamente velas padroes ha uma dispersao de 0,4 em magnitude na

luminosidade de pico. Existe uma relacao empirica entre o pico de luminosidade e a forma

da curva de luz, quantificada por [Phillip

1993), que é usada para esta calibragao.

Foi através de dados de SNe que se descobriu que o universo esta acelerado, os primeiros

grupos a reportar isso foram o High-z Supernova Search Team

Supernova Cosmology Project (Perlmutter et all,

Riess et al.,

1998) e o

1999). Por estes trabalhos o premio nobel

de 2011 foi entregue a Saul Perlmutter, Brian P. Schimidt e Adam G. Ries. Atualmente

todos os dados de SNe estao no chamado Union2.1 compilation

201

Suzuki et al.,

). que

traz dados de 833 SNe, sendo que 580 destas sao consideradas de qualidade para serem

utilisadas nos diagramas do tipo Hubble.

46
44+
42
v
> Cluster Search (SCP)
= Amanullah et al. (2010) (SCP)
-c ~ -l - i
& 40r g
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Figura 3.2: Diagrama de Hubble para SNe do tipo Ia. A figura inclui resultados das mais

diversas amostras, compiladas por i ).

Normalmente os dados de SNe sao apresentados em termos do mdédulo de distancia,

definido da seguinte forma (ver figura 3.2))

u:m—M,

(3.22)

1" The Nobel Prize in Physics 2011”. http://www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/2011/
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onde m é a magnitude aparente e M a absoluta do objeto. A magnitude absoluta é a
magnitude que um objeto teria se estivesse a 10pc de distancia, usando a equacao da

luminosidade (3.3)) obtém-se a seguinte relacao de escala (Peebled, 1993):

L(10
L(dy) = 219 (3.23)
(%)
A definicao de magnitude é:
m = —2,5logyoL, (3.24)

e combinando com (3.23)) obtém-se o médulo de distancia em fungao da distancia de lumi-

nosidade:

on = 5lOglodL - 57 (325)

onde dy, ¢ medido em pc. Para aplicagoes cosmoldgicas é comum utilizar M pc como unidade

de distancia, com a relacao acima tomando a seguinte forma:

1 = blogipdy, + 25, (3.26)

com d;, dado em Mpc (Peebles, 1993).

3.2.3 A Radiacao Césmica de Fundo

A radiacao césmica de fundo (CMB, na sigla em inglés) é a radiagao presente em todo o
universo proveniente da ultima superficie de espalhamento (desacoplamento entre matéria
barionica e radiagao, z 1100). Esta radiagao foi inicialmente prevista por |Alpher e Herman
(1948), em estudos sobre a nucleossintese cosmolégica. Anos depois, em 1965, A. Penzias
e R. Wilson mediram, usando um radiotelescépio, um excesso de 3,5 K de temperatura de
antena no comprimento de onda de 7,5 cm (Penzias e Wilson, [1965). Por essa primeira
medida da CMB eles receberam o premio nobel de 19784.

Posteriormente outros investigadores mediram a temperatura da CMB em diversas
bandas de frequéncia, porém a sua natureza de corpo negro (figuraB.3)) s6 foi estabelecida
experimentalmente no anos 90 com o satélite COBE (COsmic Background Ezplorer). O

projeto COBE mediu com grande precisao o espectro completo do CMB, um resultado que

2 “The Nobel Prize in Physics 1978”. http://www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/1978/
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rendeu o prémio nobel de fisica para seus principais investigadores, os astrofisicos George

Smoot e John Mathen.
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Figura 3.3: Espectro de corpo negro da radiagdo césmica de fundo retirado delSmoot. e Scott
(1996).

Apesar do universo ser homogéneo em grande escala sabe-se que em pequenas escalas
existem estruturas (galdxias, aglomerados, por exemplo), estas inomogéneidades devem
se refletir na radiacao cosmica de fundo. O satélite COBE foi o primeiro a medir as
anisotropias de temperatura, que sao de ordem 107°, posteriormente o satélite WMAP
(WilkinsonH Microwave Anisotropy Probe) refinou estas medidas. O gréfico B.4] mostra as
anisotropias medidas pelo WMAP.

Na ultima superficie de espalhamento uma anisotropia de abertura angular 66 tem um
tamanho fisico que pode ser calculado utilizando a distancia de diametro angular (3.12)).

As flutuagoes de temperatura sao definidas como (Dodelson, 2003; [Pigozza, 2010):

0T(0,0)=T0,0)— < T >, (3.27)

onde < T' > é a temperatura média do CMB, definida através da expressao

3 “The Nobel Prize in Physics 2006”. http://www.nobelprize.org/nobel_prizes/physics/laureates/2006/
4 Em homenagem & David Todd Wilkinson (1935 - 2002), que fazia parte da equipe cientifica.
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Figura 3.4: Anisotropias da radiacao césmica de fundo obtido pelo WMAPY retirado de
(http://wmap.gsfc.nasa.gov/).

<T>= ﬁ (0, 6) sin(8)d0ds. (3.28)

Como a superficie de ultimo espalhamente é esférica é conveniente expandir as flu-

tuagoes em harmonicos esféricos

5T(0,6) = 3 nYim(0, 6), (3.29)

onde a soma em [ varia de 0 até co e a soma em m vai de —[ até [. Em cosmologia o valor
de apenas uma anisotropia é de pouco proveito, entao seria interessante estudar a média
de todas as anisotropias, porém, conforme indica as equagoes ([B.27)) e (B.28]) esta média é
zero. Desta forma, a quantidade nao trivial mais simples para caracterizar as anisotropias

¢ a média da correlagao

< 5T(9, ¢)5T(9/, qb') >= Z < Qi > Yim Yirme (330)
Im

onde o valor médio dos coeficientes é dado por:

< QQUm >= 5ll’5m—m’Cl; (331)

substituindo (B.37]) em (B30) obtém-se (Dodelson, 2003; Weinberg), 1989):

< 6T (0, )T (0, &) >= 3" 2 = L B(cosh), (3.32)
l

com o termo C; relacionado a flutuacao de temperatura numa dada escala angular no

multiplo [ (grandes I’s correspondem a pequenas escalas).
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8:

s
[

(3.33)
Resumindo, quanto maior a medida de C; para um dado [ maior serd as anisotropias
naquela escala. A figura mostra o grafico de C; e os dados obtidos pelo WMAP.
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Figura 3.5: Espectro de poténcias do CMB obtido pelo WMAP9 retirado de [Hinshaw et al.
(2013).

O primeiro pico do grafico ¢é de especial interesse pois fornece informagoes sobre a
geometria do universo. A posicao deste pico estd relacionada com a distancia maxima que
uma onda acustica pode percorrer no plasma primordial, o chamado horizonte actstico

(Lazkoz e Majerotta, 2007)

tee gt [ dz
s = s = ST, 334
' A ‘ a [rec ‘ H(Z) ( )

onde z,... € o redshift de quando ocorre a recombinacao. A abertura angular relacionada

com (B.34)) é dada por:

r
)= — 3.35
onde d4 é a distancia de diametro angular. Usando (3.:33) obtém-se:
Iy = —. (3.36)
04

Em geral se usa o chamado shift parameter (R), que é a razao entre os primeiros picos

no modelo estudado e em um modelo de referéncia (neste caso, Einstein-De Sitter):
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lA Zrec dZ
=2— ~ Hy/Qp, —_—, .
R=2t % /D [ o (3.37)

Uy
onde o fator 2 ¢é introduzido para conciliar diferentes defini¢coes usadas na literatura. Em
B37) também é apresentada a aproximagao normalmente usada, que pode ser deduzida
da seguinte maneira: A equacgao (B34 para um modelo composto apenas de matéria e

radiacao é (Lazkoz e Majerotta, 2007):

Sd 2 S
/ o T ((teg + ree) 2 + aX/?) (3.38)

1 Arec
* " HovQo /0 (a+ac)?  Hov/Qo

onde se usou 2,9 = 004, sendo ag, 0 fator de escala em que ocorre a igualdade entra as

r

densidades de matéria e radiagao. Para o modelo de referéncia obtemos

v = ;—Zaig, (3.39)

enquanto a distancia de diametro angular no modelo é dada por:

(3.40)

Para um modelo arbitrario sabe-se que em altos redshifts a matéria domina, logo é
razoavel desprezar os termos de energia escura no calculo de r,. Nesta aproximacao pode-

mos escrever

ry = —— g/ (3.41)

HO /Qmo rec’

Finalmente, combinando as equacoes ([B.39), ([3.40) e ([B.41]) obtém-se a expressao de-
sejada (B37). O valor do shift parameter obtido pelo WMAPJ% foi R = 1,728 £ 0,016
(Bennett et all, 2013). Convém notar que a expressao (B.37) é valida apenas para o caso

plano, a expressao geral é (Davis et al., 2007)

Qo . 1/2 /Zrec dz “
= h [Q 42
R Q. sin [ o | Bm (3.42)

=)

para calcular z.. utilizamos a corregao sugerida por [Hu e Sugiyvamal (1996), apéndice E.

> WMAP9 significa os resultados de 9 anos de dados do satélite.
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3.2.4  Oscilagoes Acitsticas de Barions

As oscilagoes acusticas de barions (BAO, na sigla em inglés) surgem pelo mesmo
fenomeno do primeiro pico do CMB, ou seja, quando os barions e os fotons estavam aco-
plados as ondas actusticas do plasma imprimiram sua influéncia na distribuicao de barions,
entao deve existir uma escala de distancia preferencial em que haja o aglomeramento da
matéria. Da mesma forma que é feito na radiagao césmica de fundo uma analise estatistica
do espectro de poténcia da matéria deve revelar esta escala preferencial, a partir disso tem-
se definida uma régua padrao. Isto significa que medir o BAO é equivalente a medir uma
distancia.

O grafico esquematiza como surge estas oscilacoes (Eisenstein et all, 2007): As
linhas preta, azul, vermelha e verde sao matéria escura, matéria barionica, radiacao e
neutrinos, respectivamente. Os barions e a radiacao inicialmente estao acoplados, viajando
como um pulso (onda acustica), apds a recombinacao (que ocorre logo apds o quadro
superior direito) estas componentes se desacoplam, sendo que a radiagdo e os neutrinos
seguem livremente. A partir dai os barions tendem a seguir os potenciais da matéria escura
que haviam se formado anteriormente, a pequena sobredensidade restante da fase acustica
¢ o fenomeno de BAO.

A escala de BAO ¢ a distancia que a onda acustica percorreu até a recombinacao.

Pode-se utilizar a equagao (3.41]) para estimar este valor (Nishimichi et al), 2007), para

. Q0 _ 107 _ —
isso, usando 2z, = 1089, Q0 = 0,3, @y = o = 03 Hy =70km/s/Mpcecs = ﬁ,
onde R = —i’”’ ~ % Substituindo os valores obtém-se

Py (1+2)

re ~ 148 Mpc. (3.43)

As medidas de BAO fornecem uma distancia de didmetro angular, porém, hd uma
diferenca se o efeito for medido perpendicularmente ou paralelamente a linha de visada.
Paralelamente temos a distancia de diamétro angular, equagao ([B.I3)), no caso perpendi-

cular, a distancia é apenas o redshift dividido pelo parametro de Hubble

dy = ﬁ

As observagoes, por serem estatisticas, medem ambas as distancias, sendo que o que se

(3.44)

obtém é uma distancia efetiva a qual pode ser escrita como (Eisenstein et all, 12005):
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Figura 3.6: Esquematizagao da oscilacao acustica de barions, retirado de M

2)2d% (2)2\ ?
dy () = (L2 dal) ) , (3.45)

H(z)
o primeiro dado de BAO foi obtido por [Eisenstein et al! (2005) usando o SDSS (Sloan

Digital Sky Survey) no redshift = = 0,35. Outros dados surgiram posteriormente, a tabela

[B.I mostra os valores medidos, seus redshifts e as referéncias.
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Tabela 3.1 - Dados de BAO. A tabela abaixo foi retirada de [Hinshaw et all (2013).

redshift rs/Dy(2) Data Set Ref.

0,10 0,336 + 0,015 6dFGRS Beutler et al. (2011)
0,35 0,113 £ 0,002 SDSS-DR7-rec  Padmanabhan et al. (2012)
0,57 0,073 £ 0,001 SDSS-DR9-rec Anderson et al. (2013)
0,44 0,0916 + 0,0071 WiggleZ Blake et al. (2012)
0,60 0,0726 + 0,0034 WiggleZ Blake et al. (2012)
0,73 0,0592 + 0,0032 WiggleZ Blake et al. (2012)

Na nossa analise estatistica utilizamos apenas o dado obtido por Eisenstein através da

combinacgao adimensional

A(z) = dy () Ym0 (3.46)

z

Em z = 0,35 a quantidade A vale 0,469 + 0,017.

3.2.5 Contornos de Confianca

Para finalizar mostramos na figura 3.7 os contornos de confianca de €2, e €,, obti-
dos usando os dados de SNe, CMB e BAO (Amanullah et al., [2010; [Suzuki et al., 2012).
Apesar destas observacoes fornecerem resultados bem distintos, a analise conjunta res-
tringe bastante o espaco de parametros, levando ao modelo AC DM, discutido no préximo
capitulo. Os dados de BAO sao praticamente independentes da densidade de energia do
vacuo, enquanto CMB indica um universo aproximadamente plano. As SNe, apesar de
serem compativeis com x = (0, apontam para um universo curvo, o que leva a chamada

tensao SNe-CMB, que discutiremos com mais detalhes no capitulo [Gl
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Supernova Cosmology Project
Suzuki, et al., Ap.J. (2011)

1.2 i
Union2.1 SN la
Compilation

1.0 i

7

0.6 o -

0.4 B g, i

"3 0.2 0.1 0.6 08 1.0
gz?n

Figura 3.7: Contornos de confianca dos dados de Sne, CMB e BAQ, retirado de m



Capitulo 4

O Modelo de Concordancia Cosmica e Energia Escura

No capitulo anterior a cosmologia padrao de FRW foi estudada, até 1998 o modelo
padrao era o de Einstein-De Sitter, porém, observagoes recentes sugerem a presenca de
uma nova componente, a chamada energia escura. Neste capitulo iremos discutir o modelo

AC DM, os seus problemas e a energia escura.

4.1 O Modelo ACDM

Conforme discutido anteriormente o universo ¢ dominado por cerca de 1/3 de matéria
(escura e baridnica) e 2/3 por energia escura. O candidato mais natural para a energia
escura € o vacuo, porém esta nao € a unica possibilidade, existem diversos outros candidatos
que podem fazer o papel de energia escura. Na secao iremos discutir os problemas desse
modelo, nesta secao trataremos da teoria.

O espectro angular de poténcias das anisotropias da radiagao césmica de fundo implica
que a geometria espacial do universo é plana (Qpq = 1, Q2 = 0). Este resultado obtido
inicialmente pelo WMAP foi recentemente confirmado com maior precisao pelo experi-
mento do sételite Planck (Ade et all, [2013). Desta forma, o modelo ACDM padrao nao

tem curvatura. Neste caso, a equacao de Friedmann pode ser escrita como:

H2 = Hg(QTQCL_4 + Qmoa_3 + Qv0)7 (41)

ng —|— QT‘O —|— Qvo == 1, (42)

onde €, inclui tanto os barions quanto a matéria escura, geralmente a radiacao é despre-

zada pois ela é dominante apenas em altos redshifts, com as expressoes acima simplificadas
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para

H? = H3(Qmoa > + Quo), (4.3)

onde Q,,0 + Q2,0 = 1. E possivel integrar a equacao acima e obter uma expressao para o

fator de escala em fungao do tempo (Lima e Basilakos, [2011):

B 1/3 ~—
a(t) = (1 Q?w) sinh?/? (—3H02 Qvot) : (4.4)

na equacgao acima ja se desprezou o efeito da radiacao, desta forma €2, = 1 — Q9. O

parametro de Hubble é obtido derivando o fator de escala:

H(t) = Hor/Sg coth <3H°T\/Q_%) | (4.5)

Usando as defini¢oes (Z.11]) obtem-se os parametros de densidade do modelo AC'DM:

Qmo(l + 2)3
Q= , 4.6
Qm0(1+2)3+QA0 ( )
(§]
Q
0, = w0 (4.7)

Qmo(l + 2)3 —+ QvO.
Outro parametro importante neste modelo é a desaceleracao, definida por (2.I5), uti-

lizando as equacoes de Friedmann e os parametros de densidade:

q=z- (4.8)

_Qva
2 2
o modelo ACDM ¢é acelerado atualmente, porém era desacelerado em altos redshifts, a

transicao acontece quando ¢ = 0 e depende dos parametros cosmoldgicos:

50, \
= —1 4.9
o= (o) -1 (1.9)

¢ interessante analisar o redshift de transicao pois ele se modifica para modelos diferen-

tes, entao se for possivel determina-lo observacionalmente pode-se eliminar alguns destes
modelos. O futuro de um universo ACDM serd o modelo de De-Sitter discutido na secao
2.432] ou seja, a constante cosmoldgica dominard completamente e a expansao sera expo-
nencial, o graficod.IJlmostra a evolucao do parametro de desaceleracao até o futuro distante

(z = —1) para diferentes valores de €.
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Figura 4.1: Parametro de desaceleragao em funcao do redshift para ACDM.

A idade é dada pela equagao (2.25]), substituindo (Z3):

(4.10)

1
d
Hoto = / - ;
0 TV Qmol'_S + QUO

a integral pode ser feita analiticamente:
9 1\ 12 Q0 \ V2
—1 — ¢ 4.11
3V <Qm0) i (QmO) ’ (1)

a figura mostra o grafico da idade, obtida pela equacao acima, em fungao de €29, para

Hoto =

comparagao a idade no modelo de Einstein-De Sitter é Hyty = 2/3 = 0,66 (equacao (2.53))),
que corresponde a 2,0 = 0 na equacao (LI]).

O modelo ACDM também é conhecido como modelo de concordancia césmica pois ele é
o que melhor se ajusta as observacoes, a figura[3.7 mostra os contornos de confianga obtidos

independentemente, a convergéncia destas observagoes determinam os seus parametros.
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Idade (H,t,)

0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0
Densidade do Vacuo (Q)

Figura 4.2: Idade do modelo ACDM em funcao da densidade de energia do vécuo.

4.2 Problemas da Constante Cosmologica

A constante cosmoldgica sofre de dois problemas principais, nesta secao iremos discutir

esses problemas.

4.2.1 O Problema Original

O antigo problema da constante cosmoldgica vem da comparagao do valor da densidade
de energia do vacuo obtido observacionalmente com o tedrico. O artigo de revisao de
Weinberg (1989) expoe esse problema e discute algumas solugoes, aqui vamos discutir o
problema.

No modelo ACDM cerca de 70% da densidade de energia do universo esta na forma

de vacuo, ou seja:

3H?
8tG’

em unidades do sistema internacional a densidade critica vale peri0 = 1,88x1072°h? kg/cm?

00 = 0,7 X perito = 0,7 X (4.12)

onde h é a constante de Hubble em unidades de 100 km/s/Mpc. Substituindo acima e
usando h = 0, 72:

Y
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poo = 1,32 x 1072°R% kg/m® ~ 107" GeV*, (4.13)

este é o valor observado da densidade de energia da constante cosmoldgica. Por outro lado,
pode-se estimar o seu valor tedrico calculando a energia de ponto zero de algum campo

quantico com massa m até um corte em A > m (Weinberg, [1989):

A4
1672

(4.14)

Povo =

Porém, se a relatividade geral for valida até a escala de Planck podemos tomar A =

(87G)~Y2, o que leva:

puo = 2 x 107" GeV™. (4.15)

Assim, comparando ([{I3]) com (ZI5]) vemos que existe uma divergéncia de 118 ordens
de grandeza. Apesar de termos identificado a constante cosmoldgica com a energia do

vacuo pode-se considerar as duas distintamente, sendo que o observado ¢é a sua soma:

A
poo = (p) + G (4.16)

onde (p) é a energia de ponto zero de todos os campos quanticos e A é a constante cos-
moldgica geométrica. Com essa distincao pode-se dizer que os dois termos devem se can-
celar quase perfeitamente, para resultar na densidade de energia do vacuo observada. O
problema desse ponto de vista seria saber como A foi adicionada no inicio da evolugao do
universo para exatamente cancelar, apos 13 bilhoes de anos, a energia de ponto zero de
todos os campos quanticos existentes no universo (Weinberg, [1989).

Existem algumas tentativas para solucionar este problema, o préprio Weinberg (1989)
discutiu algumas possibilidades. Uma extensa discussao do problema pode ser vista no

artigo de [Nobbenhuis (2006), e mais recentemente em Martin (2012).

4.2.2 Novo Problema?

Existe uma nova versao do problema da constante cosmoldgica também conhecido como

problema da coincidéncia. Como visto anteriormente a densidade de energia do vacuo é

3

constante e a da matéria varia com a~°, entao espera-se que estas quantidades tenham

valores varias ordens de magnitude diferentes ao longo da histérica cosmica, porém, o que
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se mede é que hoje os valores sao semelhantes. A questao é: estamos em alguma época
especial da histéria ou existe algum outro motivo para esta semelhanca?

E claro que o primeiro motivo é perfeitamente razoavel, porém nao podemos nos limitar
somente a esta explicacao sem considerar outras possibilidades, se houver algum motivo

fisico para tal concidéncia o problema estara resolvido.

4.3 Energia Escura

No modelo de concordancia césmica a fase acelerada é explicada pela presenca da
constante cosmoldgica, que esta associada ao vacuo (se¢ao 23.4]), porém, conforme visto
na secao anterior, existem problemas associados a A. Por outro lado, apesar dos dados
em geral favorecerem o modelo ACDM, ainda existe a possibilidade de que a causa da
aceleragao seja outra, por esses motivos ¢ interessante buscar alternativas a constante
cosmoldgica. O termo usado para a componente que causa a aceleracao é energia escura,
em analogia a matéria escura.

Desde a descoberta da aceleracao cosmica surgiram intimeros candidatos a energia es-
cura, alguns modelos tentam resolver os problemas apresentados anteriormente, outros
buscam explicar a aceleragao sem introduzir uma nova componente (Lima, 2004). Descre-
veremos a seguir as principais alternativas para a energia escura, podendo classifica-las em
duas categorias: as que preservam a relatividade geral e as que modificam, primeiramente

vamos comentar os modelos que modificam, apds isso discutiremos os que mantém.

4.3.1 Modificagoes da Relatividade

As teorias mais conhecidas que modificam a relatividade para explicar a aceleragao sao
as teorias f(R) (Sotiriou e Faraoni, [2010). A relatividade geral pode ser obtida pela agao
de Einstein-Hilbert, dada por:

1 4
S V- 4.1

onde g é o determinante da métrica e R é o escalar de Ricci. Nas teorias f(R) o escalar

SEH =

de Ricci é substituido por uma fungao genérica:

1
5= 167G

/ d'eygf(R), (4.18)
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cada fungao diferente determina uma teoria de gravitagao diferente. Com essa liberdade de
escolha na funcao f é possivel obter teorias em que nao hé necessidade de energia escura.

Outra teoria bastante citada é a chamada DGP (Dvali et all, 2000) (nomeada pelas
iniciais de seus idealizadores: Dvali, Gabadadze e Porrati). Nesta teoria a gravidade
se propaga em 4+1 dimensoes (4 espaciais e 1 temporal), porém, nas dimensoes usuais
enxergamos a teoria newtoniana em pequenas escalas, em grandes escalas a gravidade ¢é

modificada. Neste modelo também nao hé necessidade de energia escura.

4.3.2 Modelos XCDM

Esta classe de modelos ¢ simplismente uma generalizacao da equacao de estado do
vacuo, ou seja, ha uma componente com pressao negativa cuja equacao de estado é dada

por:

Dz = WPz, (4.19)

onde w deve ser menor que —1/3 para haver aceleragao, sendo o caso padrao (ACDM)
obtido quando w = —1. Outra generalizagao feita neste tipo de modelo é permitir que w

varie com o redshift, normalmente segundo a parametrizagao (Huterer e Turner, 2001):

w(a) = wy + w12, (4.20)

ou ainda a sugerida por (Chevallier e Polarski (2001) e [Linder (2004)

(4.21)

A primeira parametrizacao é util para baixos redshifts, enquanto a segunda funciona
também para altos (sempre finita). Como nao se conhece a natureza da energia escura é
importante determinar se w é realmente constante ou se ha alguma variagao.

O modelo XCDM ¢é bastante usado em testes cosmoldgicos para verificar se existe
algum desvio da constante cosmoldgica, tanto no valor da equacao de estado quanto na

sua variacao temporal.
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4.3.3 Gas de Chaplygin

O gas de Chaplygi é uma componente exética que tem equacao de estado na forma

(Bento et al., 2002):

A
p=— (4.22)
onde as constantes A e a sao positivas, sendo @ = 1 no modelo original enquanto o

chamado gas de Chaplygin generalizado tem 0 < o < 1. Por possuir pressao negativa esta
componente pode desempenhar o papel de energia escura.

O artigo [Kamenshchik et al! (2001) sugere uma aplicagdo do modelo original (com
a = 1) para a cosmologia. O aspecto mais interessante das cosmologias dirigidas pelo
gas de Chaplygin (tanto na versdo original quanto generalizada) é que sua equacdo de
estado pode interpolar naturalmente entre a matéria nao relativistica e um regime de ener-
gia escura. Consequéncias deste cenario utilizando os dados de Supernovas tipo la foram
examinadas por diversos autores. Tais resultados indicam que uma cosmologia dominada
completamente pelo gas de Chaplygin é favorecida em comparacao com os modelos do
tipo ACDM. Bento et al) (2002) mostraram que a localizacao dos picos da CMB forne-
cem vinculos nos parametros livres do modelo, enquanto Dev et all (2003) investigaram os
vinculo na equagao de estado do gas de Chaplygin utilizando estatistica de lentes gravi-
tacionais fortes em estimativas de idade em altos-z. Mais recentemente, diversas proprie-
dades do chamado gas de Chaplyging simplificado foi discutido por Sandvik et al/ (2004),
Lima et al/ (2008) e [Lima et al. (2009).

4.3.4 Criacao de Matéria Escura

Neste modelo a pressao negativa responsavel pela aceleracao vem da criagao de particulas
de matéria escura, logo nao hé necessidade da energia escura. A criacdo de matéria é gravi-
tacionalmente induzida. [Schrédinger (1939) foi quem primeiro mostrou que esse fendmeno
pode ser microscopicamente justificado.

A pressao de criagao é dada por (Prigogine et all,[1989; Lima. et _all, [1990; (Calvao et all,

1992):

! Nomeado em homenagem ao fisico soviético Sergey Chaplygin, que o introduziu em 1904 num problema

de aerodinamica (Chaplygin, [1904).
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Pl
e = ——— 4.23
p 3H ( )

onde I' é a taxa de criacao. Ao se determinar esta taxa é possivel obter expressoes para os
parametros cosmologicos e determinar toda a histéria césmica. Existem varios artigos que
exploram este fenomeno na cosmologia, como exemplo citamos o modelo de [Lima et al.

(2010) em que a taxa é dada por:

I = 3oLt (4.24)
Prm

onde « é um parametro do modelo. A dinamica deste modelo é idéntica a ACDM com a

identificacao a = .

4.3.5 Quintesséncia

Quintesséncia é uma forma de energia escura dinamica normalmente implementada
como um campo escalar. Veremos no préximo capitulo que é interessante considerar a
energia do vacuo dependente do tempo, 14 faremos uma exposicao mais detalhada das leis
de decaimento fenomenoldgicas.

Considerando um campo escalar ¢ que s6 dependa do tempo e um potencial V' (¢) deste
campo. E possivel mostrar (Weinberg, 2008) que existe uma pressdo e uma densidade

associada a este campo:

1.
po = 50" +V(9), (4.25)
e
1.5
py = 50" = V(9), (4.26)
em analogia com (2.7)) define-se
ws = L2, (4.27)
P

nestes modelos nem sempre wy € constante ou igual a —1, como no caso da constante
cosmoldgica. Substituindo (£25) e ([A26) em (2.6) obtém-se a equacdo de conservacao

para o campo escalar:
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b+ 3Hp+V'(¢) =0, (4.28)

onde linha é derivada com relacdo a ¢. A expressao (L.28]) é andloga a equagdo de uma
particula com massa unitaria que se move unidimensionalmente na coordenada ¢ sujeita a
um potencial V(¢) e uma forca de fricgao —3H ¢, desta forma o campo se move em direcao a
valores menores do potencial, chegando ao repouso em algum minimo local. Neste repouso
a derivada do campo se anula e (£L.27]) vale —1, efetivamente igual a constante cosmolégica.

Para prosseguir normalmente se postula um potencial atrativo e se estuda as suas
consequéncias cosmoldgicas.

Existem outros modelos interessantes descritos como cosmologias com A = A(t), ou
seja, onde a densidade de energia do vacuo é uma funcao do tempo. Tais modelos involvem

uma interacao no setor escuro e serao discutidas a seguir.



Capitulo 5]

Modelos Com Interacao no Setor Escuro

Neste capitulo vamos tratar de modelos com interacao no setor escuro considerando que
a componente de energia escura ¢é representada por uma constante cosmoldgica que varia
com o tempo, A = A(t). Ao se tratar a constante cosmoldgica como uma componente
material nao existe nenhuma razao para considerd-la constante, contanto que a lei de
conservagao da energia total (2.6 permaneca valida. No contexto de teoria de campos
qualquer componente (dindmica ou nao) que contribua na densidade de energia do vacuo
se comporta como uma constante cosmolégica.

Normalmente, se a densidade de energia do vacuo varia com o tempo, sua energia deve
estar sendo transferida para algum lugar. Neste trabalho vamos assumir que ha uma trans-
feréncia para a matéria escura. O principal motivo disso é que se desconhece a natureza de
ambas componentes, entao pode-se assumir uma interacao entre elas, porém existem ou-
tras possibilidades, por exemplo decaimento em radiacao (Lima, [1996; Lima et al., [2000).
Apesar de, em geral, o sentido da transeferéncia de energia ser para matéria escura, as
equagoes sao simétricas, podendo haver inversao do sentido da interacao.

Em geral, os exemplos de componentes que decaem vindos da teoria de campos nao
fornecem uma expressao simples para A, por outro lado, pode-se postular uma lei de
decaimento a fim de explorar suas consequéncias cosmologicas, apesar dessa abordagem
ser imcompleta ainda assim é possivel obter informagodes sobre a viabilidade da interacao.

Uma das motivacoes principais para a interagao no setor escura é resolver o problema
da coincidéncia. Na secao discutiremos como a interacao alivia este problema.

No final deste capitulo (segao [5.3]) alguns exemplos de leis de decaimento serao apre-

sentadas, porém num primeiro momento vamos discutir a teoria geral.
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5.1 'Teoria

Vamos descrever o universo como uma mistura de N fluidos perfeitos com quadrivelo-

cidade u,ﬂv . O tensor energia momento total é dado por

T =Y Ti =Y [=Pngu + (v + pr)up w)]. (5.1)
N N

As componentes de T}/ sdo dadas por:

Ty = ZPN =pr, Tj=— ZPN‘S;' = —prd;, (5-2)
N N

onde pr e pr sao a densidade de energia e a pressao total no sistema de coordenada comovel
(u®, uly) = (1,0), respecti te. Aleid a iante local istura 6
A ulhy) = (1,0), respectivamente. ei de conservacao covariante local para a mistura é

dada por

v, T =0, (5.3)

a expressao acima pode ser calculada utilizando (5.0]). Contraindo a expressdo acima com

a quadrivelocidade (u)YV u¥, = 0), obtemos o seguinte resultado

Z[U%VMPN + (pv + pn)Vyuly] = 0, (5.4)
N

esta é a equacao de conservacao escrita em uma forma mais explicita. Para a métrica de
FRW podemos simplificd-la, adotando o sistema de coordenada comdével (uy, = df), para

o qual obtemos:

V'l = 3H, (5.5)

com a relagao (B.4]) se reduzindo para

> lon + 3%(1% +pn)] =0, (5.6)

onde a soma se refere a todas as componentes interagentes, ou seja, a conservacao de
energia ocorre apenas para o fluido composto. A equagao acima é a forma mais geral para
a lei de conservagao, valida para mistura de varias componentes, podendo existir interacao

entre duas ou mais componentes.
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Até esse ponto nao especificamos a natureza das componentes envolvidas, agora assu-
miremos que hd interagado apenas no setor escuro (entre energia escura e matéria escura).
Suporemos também que a energia escura é representada pela densidade de energia do
vécuo(p, = —p,). Neste caso temos p,, + 3Hp,, = —p,. Sem perda de generalidade,

podemos escrever:

po = —Q, (5.7)

onde @) ¢ a taxa de transferéncia de energia entre matéria escura e vacuo. Se a energia
for transferida do vacuo para a matéria escura () é positivo, caso contrario é negativo,
para Q = 0 o caso padrao onde nao hé interagao (p, constante) é restaurado. Analisando
as equagoes (0.7) e (B.8) percebe-se que as densidades de energia nao seguem as suas
expressoes usuais (a do vdcuo constante e a da matéria escura proporcional a a3).

A taxa de transferéncia de energia é uma quantidade fundamental pois ela determina
como ocorre a interacao e qual componente cede e qual recebe energia. Em principio )
poderia ser obtida conhecendo a natureza fisica das componente, porém como ainda nao
existe um concenso sobre isso pode-se postular qual é a forma de interagao a fim de estudar
as suas consequéncias. Uma vez determinada como ocorre a interagao pode-se integrar as
equagoes (B.7) e (5.8)) e obter o parametro de Hubble através da primeira equagao de
Friedman :

H? = ? o (5.9)

1

Com isso é possivel fazer testes cosmoldgicos e verificar se a forma de interacao estudada
é viavel.
E preciso deixar clara a diferenca entre matérica barionica e escura neste contexto pois

a primeira nao esta interagindo, ou seja:

o+ 3Hp, =0, (510)

! Por simplicidade, nesta secao consideraremos §,, = 0.
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isto significa que a densidade dos barions nao se modifica (p, = pya~3) pois a interacao
ocorre somente no setor escuro.

Dependendo da forma da interagao pode ser dificil integrar as equagoes de conservacao,
sendo necessdrio recorrer a técnicas numéricas. I conveniente estudar o sistema em

variaveis adimensionais, introduzindo outra equagao ao sistema:

: 3
H = 47Gp, — 5H2, (5.11)

esta equagao vem da combinacao das duas equagoes de Friedmann (24)) e (2.3]). Trocando

para variaveis adimensionais:

GG

0, = 2, 5.12
Vel (5.12)
81G
Q = — .1
e
H
E=—. 5.14
4 (5.14)
Mudando a variavel ¢ por Ina as equacoes (2.7) e (B.8) e (B.IT) se transformam:
QZ} = 3Qv(1 - Qv) - @\7 (515)
Q= —30,0 + 0, (5.16)
e
, 3
E = §E(Qv - 1), (5.17)

onde linha é derivada com relacao a (na e se definiu uma nova funcao relacionada com a
taxa de transferéncia de energia

~ G

Q= BTHg’Q’ (5.18)

de maneira geral @ pode ser funcao de todos os parametros envolvidos e do tempo. A

densidade de energia dos barions é determinada pela equagao de Friedmann (5.9):
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&G

O —
b 32

Py = 1-— Qv - Qm, (519)

o parametro de desaceleracao é dado por:

1 3
— - 2Q, 20
1=5-5 (5.20)

ou seja, ¢ a mesma forma do modelo padrao (4.8)) pois a forma das equagdes de Friedmann
nao se modificam, a diferenca serd em €),,. Na secao[b.3trataremos de interagoes especificas,

porém antes disso vamos ver como a interagao ajuda a aliviar o problema da coincidéncia.

5.2 Problema da Coincidéncia

Na secao [£.2.2] discutimos qual a origem do problema da coincidéncia, vejamos agora
como a interacao ajuda a aliviar este problema.
Para visualizar este problema de maneira analitica é 1til analisar a razao entre as

densidade de energia da matéria e energia escura (Zimdahl, 2012):

r = p—m = 7’0(]/76, (521)
Po

onde £ é um parametro de escala. Para ACDM o valor de £ é 3, ou seja, espera-se que
r varie muito ao longo da histéria cosmica. Valores de & menores aliviam o problema da
coincidéncia. O caso extremo seria & = 0, ou seja, a razao é estaciondria.
No contexto de interacao r evolue da seguinte forma:
r! Q,+ QA

P U 22
- T o, (522)

onde se utilizamos as equagoes (L.I5) e (TI6). Se r apresentar um valor assintético o
problema da coincidéncia estaria explicado, pois conforme o tempo evolui a razao se torna

constante. Neste caso, devemos ter ' = 0, o que ocorre para

~ 0,0,
© =30, T

para a — 00, ou seja, conforme o tempo aumenta a razao vai se tornando constante.

(5.23)
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5.3 Formas de Interacao

Existem intimeras propostas fenomenolégicas para descrever a interagao no setor escuro,
nesta secao discutiremos algumas delas.

Nesta secao trataremos de algumas abordagens para interagao, os modelos foram es-
colhidos para representar a grande variedade existente, nao sendo exaustiva, a tabela [0.1],
retirada de |Overduin e Cooperstock (1998), apresenta uma lista de vérias leis fenome-

noldgicas de decaimento, onde ha também uma revisao sobre o assunto.

5.3.1 Modelo Q = Aypy, + Ampm

Primeiramente vamos tratar do modelo cuja taxa de transferéncia de energia é propor-

cional as densidades de energia do setor escura:

Q = Avpy + AmpPm. (5.24)

Os coeficientes A, e A,, nao necessariamente sao constantes. Este modelo é bem geral e
tem como caso particular varios outros modelos, basta escolher os coeficientes, por exemplo,
em |Caldera-Cabral et all (2009) h& uma andlise dinamica das equagbes cosmoldgicas para

dois modelos dessa forma:

onde i pode ser vacuo ou matéria escura, «; e I'; sao constantes. O primeiro destes modelos
tem a taxa de transferéncia proporcional ao parametro de Hubble, cuja motivagao é pura-
mente simplicidade matematica, o segundo modelo possui taxa proporcional as densidades
de energia e sua motivacao surge de outros modelos similares. Com estas leis fenomo-

nolégicas os autores analisam o comportamento dinamico das equagoes de Friedmann.
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Tabela 5.1 - Leis de Decaimento, tabela retirada de IQJmm_lmﬁ_Cdm_pﬂsj;mjs' (119944)
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A o g—4(+e) 14 Ao (14 BH)(H? + k/a?) 15
Axa™™ 16 Axt= 1 (B+t)~1 1
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5.3.2 Modelo de Wang e Meng

Wang e Meng (2005) propuseram uma abordagem alternativa para a interagao, ao invés
de especificar uma lei para A eles propuseram quantificar os efeitos da interacao na densi-
dade da matéria:

Pm = Pmo@ T, (5.27)

o parametro € surge devido a interagao, ou seja, ha um desvio do comportamento padrao
da densidade da matéria escura. Se e for positivo a matéria decai mais lentamente, ou
seja, ha transferéncia de energia do vacuo para a matéria escura, caso o contrario € sera
negativo. Espera-se também que |e| < 1 pois as observagoes limitam a forga da interagao.

A partir das equades (0.7) e (5.8) pode-se achar a densidade de energia do vacuo

Do = P + %a—“i (5.28)

onde p, representa o estado de mais baixa energia do vacuo, o valor da densidade de energia
hoje é p,o = ﬁv0+5?%. A partir das equagoes (527)) e (5.28]) é possivel obter o parametro de
Hubble e fazer testes cosmoldgicos. [Alcaniz e Limal (2005) elJesus et al. (2008) expandiram
o trabalho de Wang e Meng incluindo bérions e para um modelo XCDM interagente,

respectivamente.

5.3.3 Modificacoes na Densidade da matéria

Uma abordagem alternativa ao modelo de Wang e Meng é modificar a densidade da

matéria com uma fun¢do multiplicativa (Zimdahl, 2008, 2012):

Pm = mea_3f(a)7 (5.29)

onde f(a) é a modificagao devido a interagdo. A equagdo de conservagao para a energia

escura pode ser reescrita da seguinte forma:

pr = —3H(1 + wes)pa, (5.30)

onde se esta usando p, = wp, e o parametro w.y ¢ dado por
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Wef =W+ ————. (5.31)

Nesta classe de modelos existe liberdade para escolher a funcao f. Asssim, por exemplo,

Vargas et al) (2012) fizeram a seguinte escolha:

fla) =1+ ca’e /7", (5.32)

onde ¢ e o sao constantes. Neste caso a densidade de energia escura ¢ dada por:

2 2 3
Dz = P20 — CPmoe “ 17 (a2 — —02) : (5.33)

5.3.4  Modelos com A(a)

Neste tipo de modelo considera-se que a constante cosmoldgica é uma funcao do fator
de escala, existem varios modelos deste tipo, nesta secao vamos considerar o caso geral e
no proximo capitulo [6] vamos estudar um caso especifico.

Para esta classe de modelos a taxa de transferéncia de energia é obtida através da

equagao (5.7):

- - (5.34)

Substituindo em (5.8) e transformando as derivadas temporais para derivadas em ter-
mos do fator de escala temos
1 d 3 1 dA

Vemos que se a expressao para A(a) é conhecida, podemos obter a densidade de energia

da matéria escura e com isso o parametro de Hubble. Integrando (5.35]) por partes obtemos

ool =+ 5080 ) ()~ 506 + s [ evie 60

Portanto, ao se estabelecer A(a) obtém-se a densidade da matéria e todas as quantidades

cosmologicas de interesse. Como exemplo vamos considerar a seguinte forma funcional:

Ala) = Ao+ ya™, (5.37)
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onde n é um nimero natural. Substituindo em (B.30]) e integrando obtemos

_ _ Mg\ (a0 mya™"
,Om—(Pmo 87TG(3—n))<a> +87rG(3—n)' (5.38)

A expressao usual para a densidade da matéria é modificada por dois fatores, primeiro

3 n

a um termo a mais que escala com a~° e surge um segundo fator que escala com a™", a

mesma dependéncia que ocorre em A.



Capitulo §

Tensao SNe-CMB e o Decaimento do Vacuo

Apds discutir a cosmologia padrao e modelos com interacao, apresentamos neste capitulo
um modelo cuja principal motivagao é resolver a tensao entre os dados de SNe e CMB.
Primeiramente vamos apresentar um historico deste modelo, discutir a tensao SNe-CMB
e por fim fazer os testes observacionais. E neste capitulo que se encontra a parte origi-
nal da dissertacao. Nosso modelo é uma variante do cenario com decaimento do vacuo

originalmente proposto por (Chen e Wu (1990).

6.1 Historico

Nesta secao vamos apresentar alguns artigos que estabeleceram a lei de decaimento uti-
lizada neste trabalho bem como algumas propostas similares ou relacionadas. Iniciaremos
com o trabalho original de Ozer e Taha que iniciou, em meados dos anos 80 (antes da

descoberta da aceleragao do universo) a discussao sobre modelos com A(?).

6.1.1 Modelo de Ozer e Taha

A origem do modelo de interacao proposto neste trabalho foi inicialmente discutida por
Ozer e Taha em 1986 (Ozer e Taha, 1986, [1987). Esses autores propuseram a seguinte lei

fenomenoldgica para o decaimento de A:

Ala) = = (6.1)

Para obter esta lei de decaimento eles inicialmente consideraram um universo com
curvatura arbitraria e impuseram que a soma das densidades de energia da matéria e

radiagao é sempre igual a densidade critica. Além disso, impondo a condicao de que a
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variacao de entropia é positiva foi possivel determinar que a curvatura também é positiva.
Comecando com a equagao de Friedmann com constante cosmolégica e curvatura:
a?  8rCG Ak
2

_ A_ K 6.2

substituindo p pela densidade critica

3H? 3 a?
== 6.3
P 8tG 871G a? (6.3)
e isolando A obtém-se
3K
A equacao para a entropia é:
TdS = d(pV) + pdV = ———dA (6.5)
=9 Py =g ‘

esta equacao é obtida a partir da equacao de conservacao pois V o< a?, logo se a variacao da
entropia deve ser positiva implica que a variacao de A é negativa, ou seja, ha decaimento,
com isso a curvatura é fixada em k = 1, desta forma (6.4)) se reduz a (6.1]).

A constante cosmoldgica na descrigao de Ozer e Taha decai em radiacao (ndo em matéria

escura), portanto, a densidade de energia da radia¢ao é modificada (Ozer e Taha, [1987)

3 a?
Pr= $nGa? (1 - E) ’ (6:6)

onde a; é o fator de escala no instante inicial, definido como o tempo em que p,; = 0. Neste
modelo nao ha singularidade inicial e todas as fungoes cosmoldgicas sao finitas em ¢ = 0.

A dependéncia do fator de escala com o tempo é dada por:

a’ = a? + 12, (6.7)

esta relacao é obtida ao se resolver a equacao de conservacao impondo p = pei. Por
nao ter singularidade inicial ndo hé problema de horizonte (é possivel mostrar que todo o
universo é casualmente conectado desde o inicio), o problema dos monopélos magnéticos

também é resolvido.
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O modelo de Ozer e Taha pode ser comparado com o modelo cosmolégico de Einstein
(secao Z4T]). A expressao que Einstein obteu para a constante cosmoldgica (2.40]) é seme-
lhante a expressao de Ozer e Taha (6.1)) e em ambos os modelos o universo é fechado, a
diferenca é que Einstein considerou um universo estatico, entao sua constante cosmoldgica
é realmente constante, pode-se pensar que o modelo de Ozer e Taha é uma generalizacao

do modelo de Einstein.

6.1.2 Modelo de Chen e Wu

Alguns anos depois do modelo de Ozer e Taha, |(Chen e Wu (1990) apresentaram um
argumento adimensional para a lei a=2. Basicamente eles argumentaram que uma expressao
natural para o decaimento é uma quantidade adimensional vezes a densidade de Planck

(que fixa a escala de energia):

A(a) x 8€r_plG (%)n, (6.8)

onde a densidade e o comprimento de Planck sao dados por:

C5

ol = T30 (6.9)

LG 1/2

A dependeéncia temporal é dada através do fator de escala. Como a relatividade geral
é uma teoria classica, nao se espera um fator i nas equagoes cosmologicas. Sendo assim,

para se cancelar a constante de Planck toma-se n = 2, resultando em:

A=—L (6.11)

onde v é um parametro adimensional. Um argumento similar a este é utilizado para deter-
minar a energia de ponto zero do atomo de hidrogeénio. De fato, por questoes dimensionais
conclui-se que esta energia pode ser escrita como o produto da energia de repouso do

elétron com uma poténcia da constante de estrutura fina

E = mdc? ¢ p. (6.12)
he
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Assim, como o atomo de hidrogénio é nao relativistico conclui-se que p = 2 para eliminar
a velocidade da luz (Sakurai, 1993).
A partir dai Chen e Wu exploram as consequéncias de seu modelo, a equacao de con-

servagao é resolvida para a radiagdo (p = p/3) e matéria (p = 0) separadamente:

o~

pr = Ara* + S (6.13)
(§]
_ 2y
pm = Apa™? + SCa” (6.14)

onde A; e A, sdao constantes positivas. Apesar da dependéncia temporal da constante
cosmoldgica ser a mesma em Ozer e Taha e em Chen e Wu, os modelos sao bem diferentes,
enquanto Ozer e Taha impoe que a densidade total é igual a densidade critica para obter
a forma do decaimento e a curvatura, Chen e Wu partem de argumentos dimensionais e

deixam a curvatura livre.

6.1.3 Modelo de Abdel-Rahman

Outro trabalho usando a mesma lei de decaimento foi publicado por [Abdel-Rahman
em 1992. O autor generalizou o tratamento de Ozer e Taha ao abandonar a hipétese de
que p = perit € para o decaimento de A(t) considerou a mesma expressao de Chen e Wu (o

fator 3 foi introduzido por conveniéncia matemética)

A= (6.15)

a?’

Neste modelo também nao ha singularidade inicial, sendo que o tempo t = 0 é definido
quando o fator de escala é minimo, ou seja, quando a = 0. Usando esta condicao nas
equacoes de Friedmann pode-se obter o valor da densidade no tempo inicial

8tG

TPOGS =Kk=7 (6.16)

onde 0 denota os valores em ¢t = 0. Para py > 0 a curvatura deve ser positiva. Para

decaimento em radiacao o resultado para a densidade é dado por

3y (2y — 1)ag
= 12T %) 6.17
P 8rGa? [ ya? (6.17)
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onde po foi eliminado usando (6.I6), com x = 1. Comparando (6.I7) com a expressao

andloga de Ozer e Taha (6.0 percebe-se que sao idénticas quando v = 1, comparando

3a2(2/3v-1)

com a expressao de Chen e Wu (6.13) também hd uma identificagao caso A; = ==,

lembrando que o v de Chen e Wu ¢ o triplo do valor de Abdel-Rahman.

6.1.4 Modelo de Carvalho, Lima e Waga
Para finalizar esta secdao apresentaremos uma modificacao do modelo de Chen e Wu
proposta por (Carvalho, Lima e Waga (1992), onde a lei de decaimento é:

3a
A =38H* + ox (6.18)

onde a e 8 sao constantes adimensionais e os fatores 3 foram também introduzidos por
conveniéncia matematica. O argumento por tras da introdugao do primeiro termo em
(6I8) é similar ao de Chen e Wu, como o parametro de Hubble é dado por a/a entao

existe a possibilidade de A depender de H?.

6.1.5 Modelo de Lopez e Nanopoulos

Neste modelo [Lopez e Nanopoulos (1996) usam um ansazt similar ao de Chen e Wu, a

diferenca é que a variagao de A é dada em funcao do tempo, nao do fator de escala
Ay 1

CX —
(t/tw)* — %

o que implica que o fator de escala deve ser proporcional ao tempo.

(6.19)

6.1.6 Modelo de Chen e Wu Generalizado

Por fim vamos apresentar outra generalizacao de Chen e Wu, feita por lJohn e Joseph
(2000). Neste artigo os autores argumentam que o ansatz dimensional de Chen e Wu deve

ser feito para a densidade de energia total, nao somente para a do vacuo, com isso:

1
P —, (6.20)

onde:

P = Pm + PA- (6.21)
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Na notagao do artigo m indica tanto matéria relativistica quanto nao relativistica (p,, =

wpm)- A equagao de conservacao (5.6) neste caso ¢ dada por

p+3p=0, (6.22)

pois:

o a.
p=-2-p (6.23)

onde p é definido de maneira idéntica a p. Usando (6.21)) em (6.22)):

P _ 2 (6.24)
pA_1+3w’ '

ou seja, as densidades de matéria e vacuo devem ter valores comparaveis. Substituindo

(E20) na primeira equagao de Friedmann (24]) obtém-se que a é proporcional ao tempo

a(t) = mt, (6.25)

onde m é a constante de proporcionalidade. A densidade de energia total é:

~ 3 m?’+k
p_87rG a? '’

neste modelo também nao ha problema de horizonte ou de planura.

(6.26)

6.1.7 Andlise Termodinamica

Usando a teoria de Landau-Lifshitz [ para flutuagoes fora do equilibrio, [Pavén (1991)
analisou alguns modelos de decaimento, incluindo o de Ozer e Taha bem como de Chen e
Wu, para verificar quais eram termodinamicamente viaveis. Considerando que ha decai-

t diagao Pavé lui del A 2530t di i t
mento em radiagdo Pavén conclui que os modelos com A o a™* sdo termodinamicamente

consistentes.

HLandau e Lifshitz (1984), capitulo 17.
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6.2 Motivacoes

6.2.1 Termo Constante
Neste trabalho vamos utilizar uma deneralizacao da lei de decaimento obtida por Ozer
e Taha:

A=A+ sa (6.27)

a?’
onde o é um parametro constante. A diferenca entre esta lei e a de Chen e Wu é o
termo constante Ay. Para justificar a introducao deste termo vamos primeiro calcular o
parametro de desaceleracao para um modelo sem o termo Ag. Conforme sera mostrado
posteriormente (equagao (6.56])), usando as defini¢ées ([653) e (G53])), a desaceleragao é
dada por (com Ay = 0):

(Qm(] — ZQQQ)(l + Z)g + an(l -+ 2)2
(QmO — ZQQ())(l + 2)3 -+ (1 - QmO + Qan)(l -+ 2)2’

onde os parametros 2,0 e Q40 estdo definidos em (639) e (6.4I). Mais adiante serd

q= (6.28)

mostrado que €2,,,0 — 2€2,0 € sempre positivo, entao o parametro de desaceleragao também
é positivo para todos os redshifts, o que esta em desacordo com os dados de SNe que indicam
que o universo esté acelerado, ou seja, ¢ ¢ menor que zero. Para obter esta transi¢cao entre
desaceleragao e aceleragdo pode-se introduzir o termo constante em (G.27]).

Por outro lado, com a adoc¢ao do termo constante pode-se recuperar facilmente o modelo

ACDM, basta ter a = 0, algo que nao ocorre nos outros modelos discutidos acima.

6.2.2 Tensao SNe-CMB

Os dados de supernovas e da radiagao césmica de fundo sao ambos sensiveis aos
parametros de densidade da energia e da matéria escura, porém, comparando os con-
tornos de confianga dos dados (figura B.7)), percebe-se que sao bem diferentes. De fato, os
dados de CMB preferem um universo préoximo ao plano, enquanto SNe favorece um uni-
verso fechado. Ao se fazer a andlise conjunta dos dados o espaco de parametros é bastante
limitado e se obtém o modelo de concordancia césmica, por outro lado, seria interessante
analisar se estas diferencas sao realmente apenas uma coincidéncia ou se existe alguma

razao fisica para a tensao.
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Conforme discutido no capitulo anterior, é possivel que exista o decaimento de A, se

este decaimento for do tipo Chen e Wu com adi¢ao de um termo constante obteremos:

1. Um termo que escala exatamente como a curvatura nas equacoes de Friedmann.

2. Uma correcao ao atual modelo de concordancia césmica que devera ser limitada pelas

observagoes.

Por outro lado, sabemos que os modelos inflaciondrios preveem um universo plano
(Kolb_e Turner, 1990) e os dados de CMB sao obtidos a altos redshift enquanto os de SNe
a baixo redshift. Deste ponto de vista pode-se considerar que a curvatura que as super-
novas indicam nada mais é do que o efeito do decaimento do vacuo, sendo esperado que
CMB meca um universo plano pois a altos redshifts pode-se desprezar a contribuicao da va-
riacao da constante cosmoldgica. Além disso, o modelo padrao pode ser aproximadamente
mantido por conta da presenca do termo constante, Ag.

E importante mencionar que existem outras tentativas de explicacao da tensao SNe-
CMB. /Amendola et al! (2010), por exemplo, consideram técnicas numéricas em lentes
fracas para tentar resolver esse problema enquanto [Shafieloo et all (2009) discutiram o
problema variando a equacao de estado da energia escura (e.g. equagao (4.21])). Mais re-
centemente, Lima et al! (2013) discutiram como inomogeinedades parametrizadas através
da equagao de Dyer-Roeder resolveriam este problema.

O recente resultado do satélite Planck (Ade et al), 2013) também apresenta uma certa
tensao com dados de SNe. A figura mostra a distribuicao posterior de 2,0 do Planck
comparado com resultados de SNe. Do gréafico percebe-se que existe uma certa tensao entre
os dados do Planck com a compilagao de SNe SNLS (Conley et all, 2011). As andlises de
SNe feitas pela equipe do Planck foram restritas ao modelo ACDM plano, isto explica
a apresentacao da distribuicao de probabilidade de um parametro e nao contornos de

confianca.

6.3 Novo Modelo: Ay + 3aa™>

Nas secoes anteriores apresentamos as motivacoes e o historico do modelo a ser es-

tudado, nesta secao inicialmente obteremos todas as equagoes e parametros do modelo
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Figura 6.1: Distribuicao posterior de 2,0 de dados do Planck e de SNe, grafico retirado de
o).

considerando uma curvatura arbitraria. Posteriormente nos concentraremos no caso de

curvatura nula (£, = 0), cuja tensdo SNe-CMB ¢ o problema central de nosso trabalho.

6.3.1 Densidade da Matéria Escura e Parametro de Hubble

Considerando que A(t) obedece a seguinte lei de decaimento:

A=A+ sa (6.29)

)
CL2

onde o fator 3 foi introduzido por conveniéncia matematica. Note que esta lei de decaimento

é similar a usada por Waga (1993), a diferenga sendo que nossa expressao nao possui um

termo que escala como H?. Escrevendo A como a densidade do vécuo temos que

- AO 4 3a
- 81G 87Ga?

Pu = A0 + Pas (6.30)

onde definimos
A() 3a
= — € o = —,
Pro 7@ p 8rGa?

e para facilitar a notagdo chamaremos a parte constante de densidade do vacuo, embora

(6.31)

a densidade total do vécuo seja pao + pao. Como foi visto, com as equagoes (B.7) e (B.8)
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podemos obter a densidade de energia da matéria escura:

. a . .
Pm + 35/0771 = "Pv = " Pa (6'32)
onde de (6.31) temos
) 3aa

A equagao (6.32)) pode ser reescrita como

1d 4 1 3a da
—_—— m p— ___7 . 4
FER TR a3 47 G dt (6:34)
cuja integral é imediata
B 3a
"= —+—:, 6.35
P a’  4rGa? (6.35)

onde B é uma constante que pode ser fixada tomando p,,0 = pm(ao). E f4cil verificar que

a densidade de matéria toma a seguinte forma:

ag ) 3 3a 3a ( ag ) 2
m = Pmo | — 1-— + —) . 6.36
P pmo < a [ 47?Gpm0a(2)] 4rGad \ a (6.36)
Podemos ver que o caso padrao é modificado por dois termos e como seria esperado, para

a = 0 o modelo ACDM é recuperado. Considerando a primeira equagao de Friedmann

(24) podemos obter o parametro de Hubbl

H?*  81Gpn, A 2
72 — u g 02Jr &2_ 2H2%' (6.37)

H; 3H; 3H;  a*Hi agHja?

Para H = H, segue que
Qo + Qa0 + Qoo + Qo = 1, (6.38)
onde os parametros de densidade foram definidos da maneira usual:
SWGme

Qo = —575 > 6.39

2 Na nossa analise ndo vamos incluir a densidade de energia dos bérions pois sua influéncia é de apenas
um termo aditivo em €0, além do que, por ter um valor pequeno (cerca de 0,04), sua inclusido nao afetaria

significativamente nossos resultados e conclusoes.
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Ao
Qro = —— 6.40
AO 3H027 ( )
«
Qo0 = 55, 6.41
* T @2H? (6.41)
e
K
Qo = ———- 6.42
"7 agHg (6-42)

Para comparar com as observacgoes é interessante reescrever p,,, e H em termos dos {2’s:

Pm = Pmo [(1 - 2(29:;) (%)3 + %Q:(? (%)21 , (6.43)

0000 (2) 1090 (2 100 () o

H2
Hg
Impondo que p,, > 0 (a condi¢do de energia fraca) ao longo da evolugao césmica

obtemos o seguinte vinculo:

2Q040
QmO

supondo que « ¢é positivo. Esta condigao pode ser reescrita como

> 1, (6.45)

O
0< Qo < 70 (6.46)
ou ainda
2H2Q,,
0<a< % (6.47)

A condicao acima implica na existéncia de um limite na interacao energia-matéria

escura. Note que tal limite nao existe para o« < 0. Eliminando Qo da expressao (6.44)

obtemos (ver (6.38))

H2
Hp

Qo

— (Do — 290) <;)3 4 Qo+ (1= Qoo — Do + 290) (%)2 , (6.48)

vemos que novamente o modelo AC'DM padrao é facilmente recuperado quando o = 0.

De (6:44)) pode-se perceber que o decaimento simula um termo de curvatura que depende
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do sinal de a. Na equagao (6.48) as densidades §2,,,0 € Q40 aparecem degeneradas, ou seja,

o parametro de Hubble depende somente de uma combinagao delas:

Qmefo = Qmo — 29040' (649)

Se a é positivo, temos que €2, 50 é sempre positivo pela condicao ([6.46). Na equacao
(6.48)) vemos que €, r0 desempenha o papel de parametro de densidade efetivo da matéria

escura. De maneira similar, a quantidade definida como

Quero =1 — Qpero — Qa0 = Qo + 300, (6.50)
se comporta como uma curvatura efetiva. As equacoes deste modelo sao idénticas as de
ACDM com Q,,o substituido por €2, € 20 POr Qe fo-

6.3.2 Parametros de Densidade de Desaceleracao

Para visualizar a evolucao das quantidades cosmoldgicas define-se os parametros de

densidade dependentes do redshift:

_ 8nGpp, Hg
Qn(2) = SH? 2 (6.51)
e
Ay H? a H2a?
W)= 3 T G e = )T () (652
substituindo (6.43)) e (6.48):
Q . (QmO — 2Qa0)(1 + 2)3 + 2Qa0(1 + 2)2 (6 53)
m (Qmo—ZQO@)(l—FZ):g—I—QAo—F(l _Qm0+2Qa0 _QAO)(1+Z)2’ '
Qo
Q) = , 6.54
A (o — 290) (14 2)3 + Qao + (1 — Quno + 2900 — Q0) (1 + 2)2 (6:54)
e
Quo(1 2
. — o1 +2) (6.55)

(QmO — Qan)(l + Z>3 + QAO + (1 — QmO + Qan — QAO)(l + 2)2'
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Figura 6.2: Parametros de densidade em funcao do redshift, para 2,0 = 0,27, Qp0 = 0,74
e Qy = —0,01.

A figura mostra a evolucao cosmica das densidades para os melhores valores dos
parametros obtidos com o teste de x? (ver secio G.4)).
Outra quantidade de interesse é o parametro de desaceleragao (ver equagao (Z.15)). Da
segunda equagao de Friedmann (2.5]) obtemos:
Q

R L U (6.56)

Finalmente justificando a expressao ([6.28]), onde Q49 = 0. Observe que o parametro de

desaceleragao ¢é nulo no redshift de transigao (z7), dado por:

200 1/3
= — —1. )
T (Qmo — 2Qa0> (6 57)

Vemos que a expressao acima é idéntica do modelo ACDM para Q.9 = 0 (ver equacao

E3)).

No nosso modelo nao hé retorno a desaceleragao, como ocorre com outras leis de de-
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Figura 6.3: Parametro de desaceleracao em funcao do redshift, para 2,0 = 0,27, Qx0 = 0,74
e Qy0 = —0,01.

caimento (ver, por exemplo, (Carvalho et all2006). Em |Guimaraes e Lima (2011) h& uma
abordagem cosmogréfica (independente de modelos) onde a possibilidade de desaceleragao
no futuro é investigada. No futuro, nosso modelo se assemelha a AC' DM, pois ambos serao
dominados apenas pela constante cosmoldgica.

Por fim, pode-se calcular a idade do universo neste modelo através da equagao (2.25).

Substituindo (6.4])), temos

/1 dx
Hoto = .
0 .I'\/(Qmo — Qan).’E*g + QAO + (1 — Qm(] + QQQU — QAo)l’*Q

(6.58)

Como seria esperado, a expressao acima se reduz a idade do modelo ACDM (curvatura

arbitraria) no caso limite, 2,0 = 0.
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6.3.3 Caso Plano

Para finalizar esta se¢ao discutiremos agora o caso plano, para €2, = 0, a equacao (6.38))

que relaciona as densidades de energia das componente se reduz para

Qo + Qao + Qoo = 1. (6.59)

Assim, vemos que agora ¢é possivel eliminar uma das densidades e ficar com apenas dois
parametros livres. A densidade da matéria escura e a curvatura efetiva (equagdes ([6.49]) e

(650)) passam a ser (ap6s eliminar Qq)

QmefO = 3Qm0 + 2(gl/\O - 1)7 (660)

Qgero = 3(1 — Qo — Npo), (6.61)
portanto, mesmo para o caso plano ainda existe uma curvatura efetiva. Podemos dividir o
espago de parametros §2,,0-2x0 em duas regioes distintas, acima (abaixo) da linha 2,0 +
Qa0 = 1 temos a regiao onde Q.o é negativo (positivo). Na regido positiva ocorre uma
area proibida, advinda da combinagao da desigualdade (6.46]) com a condigao de planura
(659), cuja inequacao é dada por

Qo > = (1 — Qno). (6.62)

O grafico ilustra estas regioes.

6.3.4 Idade no Modelo Plano

E interessante calcular a idade no modelo plano e comparar com ACDM. O grafico
mostra o parametro de idade (Hoty) em fungao de 2, para trés valores diferentes de 2,0.
Para (2, positivo a idade aumenta em relagao ao modelo ACDM (2,0 = 0), conforme o
esperado. No caso negativo ocorre o inverso.

Para obter as demais equagoes, como os parametros de Hubble e de desaceleracao,

basta substituir os novos valores de 2,50 € Qe 0.
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Figura 6.4: Divisdo do espago de parametro Qpg e Q0. A regido hachurada é proibida de
acordo com a desigualdade (6.62)).

6.4 Testes Observacionais

Nesta secao aplicaremos os testes observacionais discutidos na secao B.2l que sao SNe,
CMB e BAO. Para obter o melhor ajuste para os parametros e os contornos de confianca
vamos utilizar o teste do x?, que é uma méaxima verossimilhanca, nesta secao primeiramente

vamos revisar o teste para depois aplicar no modelo discutido anteriormente.

6.4.1 Teste x?

A ciéncia moderna utiliza da inferéncia estatistica para obter e analisar informagcoes
acerca da grande quantidade de dados experimentais e observacionais disponiveis. Existem
varias maneiras de se analisar um conjunto de dados, em cosmologia é comum utilizarmos
o chamado teste de 2.

Primeiramente vamos assumir que temos um conjunto de /N dados observacionais e que-

remos determinar M parametros de um dado modelo de interesse. Assumimos também que
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Idade (H,t,)

0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0
Densidade do Vacuo (2, ,)

Figura 6.5: Idade do universo Hyty do modelo plano com decaimento do vacuo. No grafico
acima mostramos o parametro Hoty em funcao de Qp¢. Note que em relaggo a ACDM a
idade cresce para Q.0 > 0 e diminui caso contrario.

este modelo prevé uma relacao funcional entre a quantidade observacionalmente medida e

estes parametros:

y(x) =y(x;a1 ... apn), (6.63)
onde aj ... ays sao os parametros do modelo e z é uma varidvel independente. Vamos supor
que os dados sao independentes e idénticamente distribuidos (i.i.d.) em torno do modelo
real “y(x)”. A probabilidade conjunta dos dados é obtido pelo produto das probabilidades

individuais, que seguem uma gaussiana

P o ﬁexp —% (y_—m)z , (6.64)

0
onde o; é o erro associado ao dado y;. Agora queremos obter o conjunto de parametros
deste modelo que maximiza a probabilidade acima, para isso, podemos minimizar o médulo

de seu logaritmo
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i (y—Q_g(Z)f (6.65)

i=1

O teste de x? consiste em minimizar a seguinte expressao

X2EZN: <y—Ty(z))2 (6.66)

i=1
onde definimos o x? com base na expressao anterior. A probabilidade dos dados na equacao
([6.64)) ¢ chamada verossimilhanga, sendo o teste de x? também conhecido como método
da maxima verossimilhanca. Uma maneira de verificar se o ajuste é razoavel é comparar
o minimo x?2 . obtido com o nimero de graus de liberdade do sistema, definido por v =
N — M. Se estas quantidades forem da mesma ordem (x2., & v), o ajuste pode ser
considerado confidvel (Press et al. (2007)).

Para estimar a incerteza dos parametros podemos definir curvas de niveis (Ay? =
X% — x2,,) que delimitam regides no espaco de parametros onde hd um certo percentual p
da distribuicao de probabilidade total. Normalmente escolhe-se 68, 27%, 95,45% e 99, 73%
de confianca estatistica. A tabela mostra o valor de Ay? para o ntimero de parametros

variando de 1 a 3. Nosso ajuste utilizou dois parametros livres, €2,,0 € Qxo.

Tabela 6.1 - Valores de Ax? correspondentes & 68,27%, 95,45% e 99, 73%, para diferentes
numeros de parametros, tabela adaptada de [Press et all (2007), pag. 815.

Porcentagem(%) m =1 m=2 m=3
68,27 1,00 2,30 3,53
95,45 4,00 6,18 8,02
99,73 9,00 11,8 14,2

Neste trabalho minimizamos a seguinte funcao x?, construida com a partir das ob-

servagoes discutidas no capitulo

580
XQ _ Z |:Mz - M(Zu Qm(b QAO) +Rexp - R(Qm07 QAO)+Aexp - A(07 357 QmOa QAO)7 (667)
1

a; OR 04
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onde p; sao os dados do Union 2.1, i é o médulo de distancia, dado pela equagao (3:26)),
R é o shift parameter, dado pela equagao ([B.37) e A é dado pela equagao (B.46]).

6.4.2 Contornos de Confian¢a e Melhor Ajuste

Os dados foram ajustados com base no modelo plano, utilizando a equagao de Hubble
(648)) com a limitagao (6.59). Primeiramente vamos verificar a influéncia de nosso modelo
no contorno de confianca das supernovas. Observando a figura abaixo percebemos que a

elipse gira na direcao €2,,0 + Qr0 = 1, ou seja, nosso modelo se aproxima do contorno do

CMB.

14 F ' ' ; ' ; . ]
A = A +3ala’

Densidade do Vacuo (Q, )

0’0 1 | 1 | 1 |

0,0 0,2 0,4 0,6
Densidade da Matéria (2, )

Figura 6.6: Comparagao dos contornos de Confianca de SNe para o nosso modelo e ACDM.

A figura mostra os contornos de confianca do nosso modelo para uma anélise con-
junta envolvendo os dados de SNe, CMB e BAO. O melhor ajuste obtido foi (com erros
em 10) Qo = 0,27+ 0,02, Qp0 = 0,74 £0,02 € Qoo = 1 — Qo — Qa0 = —0,01 £ 0, 03.
O valor de X2, da andlise foi 562, com X2, = 0, 97.

Deve-se notar que todo o espaco de parametros coberto no teste é plano, pois quere-
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Densidade do Vacuo (2, )

0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0
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Figura 6.7: Contornos de confianga do modelo plano para os dados de SNe, CMB e BAO.
Note que a contorno das supernovas se inclina na diregao do contorno de CMB (compare com

a figura do capitulo 3. E essa rotagdo que diminui a tensdo SNe-CMB.

mos analisar como se modificam os contornos de confianga em relagao a curvatura efetiva
introduzida por €,9. A ideia béasica é mostrar que a tensao SNe-CMB pode ser aliviada

ou completamente resolvida pelo termo de decaimento adotado neste trabalho.

Comparando a figura com a figura B (Suzuki et all, 2012) percebe-se que o con-
torno das SNe se inclinou na direcao €2,,0 + Qa9 = 1, permitindo valores de {2, tanto
negativos quanto positivos, o contorno de CMB indica que €2, deve ser pequeno, préximo
de zero. Por outro lado, o contorno associado ao BAO agora apresenta uma razoavel

degenerescéncia com 2.



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

E bem conhecido que a maneira mais direta de se investigar as potencialidades de um
modelo cosmolégico é confrontando suas previsoes com os chamados testes cosmolégicos
observacionais. Um dos principais testes estd relacionado com a determinacao tedrica
das distancias de luminosidade que envolvem uma vela padrao (Supernovas do tipo Ia) e
sua comparacao com as observacgoes. Tal teste fornece uma importante restricao sobre as
possiveis contribui¢oes dos principais contituintes césmicos. Um teste complementar é o
da radiac@o césmica de fundo (CMB) através das anisotropias de temperatura e o espectro
angular de poténcia associado (WMAP, Planck, etc).

Por outro lado, sabemos que as Supernovas separadamente preferem um Universo fe-
chado (€2, > 1) enquanto as observagoes da CMB independemente favorecem um modelo
plano (€2, = 0), o qual estd mais de acordo com o chamado paradigma inflacionédrio. Com
o intuito de resolver essa tensao, discutimos nesta dissertacao as previsoes de um modelo
com A(t), onde a variagdo da densidade de energia do vécuo (p, = A/87G) foi fenomeno-
logicamente modelada pela expressao: A = A+ 3a/a?, onde Ay é o termo de véacuo usual,
a é um parametro livre e a(t) o fator de escala.

A principal vantagem do modelo é poder ser plano para varios valores dos parametros
Qo € a0, sem a limitagao padrao, ou seja, €2,,0 + 2r9 = 1, tal como ocorre no chamado
modelo de concordancia césmica (ACDM). A razao bésica para este comportamento é
que o parametro 2,0, definido em (6.41]), se comporta como uma curvatura efetiva.

O modelo apresentado simula a dinamica de ACDM pois o parametro de Hubble é

dado por (ver equagao (6.48)):

Z—; = Qe o (%)3 + Qa0 + Qo <%)27 (7.1)
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onde:

Qmef() = QmO - 290407 (72)

Q/@efO =1- Qmef() - QAO = QHO + SQQO- (73)

Os testes observacionais utilizados para obter limites nos parametros cosmologicos fo-
ram SNe, CMB e BAO, discutidos no capitulo Os resultados obtidos, bem como a

comparacao com os dados de Supernovas e do satélite Planck estao apresentados na tabela

1

Tabela 7.1 - Comparagao entre os resultados do Planck (Ade et all, [2013), Supernova Cos-
mology Project (Suzuki et all, [2012) e este trabalho.

Resultados Supernova Cosmology Project Satélite Planck Este trabalho
Qmo 0,272 £ 0,014 0,314 £ 0,020 0,27 £ 0,02
Qa0 0,726 £ 0,014 0,686 £ 0,020 0,74 +0,02
Qa0 0 0 —0,01 40,03
Qw0 = Qa0 + Lo 0,726 + 0,014 0,686 £0,020 0,734 0,04

Naturalmente, o modelo é compativel com 2,9 = 0, ou seja, ele nao se afasta muito de
AC' DM padrao. No entanto, para §2,9 # 0, a tensao entre os dados de SNe Ia e CMB foi
aliviada pois o modelo é plano para os 2 conjuntos de dados e de medida nao nula, pois o
espago disponivel no plano §2,,,0 — Qo (supondo 2, = 0) ainda acomoda uma consideravel
variagao dos parametros cosmoldgicos (ver Figura [6.7).

Alguns aspectos desse trabalho deverao ser investigados no futuro préximo, dentre os

quais destacamos:

e Uma investigacao da tensao Supernova-CMB supondo uma variacao mais geral de
A(t) do que a considerada neste trabalho. Por exemplo, para manter o nivel de
simplicidade da descrigao fenomenoldgica, poderemos considerar uma dependéncia
do tipo: A = Ag + 3a/a™, onde n é um nimero positivo. A poténcia n deve afetar
consideravelmente varios aspectos do modelo, incluindo o redshift de transicao e o

melhor ajuste dos parametros livres (Qper0 € Qao).
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e Introducao dos barions. No presente trabalho consideramos uma interacao no setor
escuro. Isto significa que os barions sao identicamente conservados e portanto dariam
um contribuigao do tipo p, = ppo(1+ 2)?. Como A(t) interage apenas no setor escuro,
¢ interessante discutir se a tensd@o Supernova-CMB seria mais alivida (ou néo) com

a introducao dos bérios, para os quais €2, ~ 0,045 (Ade et al., 2013).

e Embora resolvendo o problema da idade total do Universo (a idade total prevista
nao é muito diferente do caso ACDM - ver figura [6.5). No entanto, nao é claro
se o modelo poderia ser compativel com um problema mais restritivo, tal como, o
problema da idade em altos redshifts (Alcaniz e Limal, 1999; [Alcaniz et all, 2003;
Cunha e Santos, 2004). Para esse problema seria interessante também investigar o

caso mais geral, isto é, A oc a™".

Finalmente, no contexto do presente modelo, nos parece importante também discutir
o problema geral de evolucao das perturbagoes para comparar com os dados existentes
e futuros. Em particular, os vinculos provenientes da funcao de crescimento (nos regi-
mes linear e nao linear) deveriam ser investigados para verificar se o modelo é fisicamente
vidavel. A principio, tais resultados deveriam ser analisados conjuntamente com outros
testes cosmoldgicos complementares envolvendo, por exemplo: lentes gravitacionais, dados
de raios-X de aglomerados, fontes de radio compactas, efeito Sunyaev-Zel’dovich e objetos
velhos em altos redshifts. Uma analise conjunta envolvendo testes independentes e a con-
sequente limitac¢ao no espago de parametros, ajudariam a decidir se este cendrio com A(t)

poderd se tornar uma alternativa realistica para o atual modelo de concordancia cosmica

(ACDM).
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