Universidade Federal do Rio Grande do Norte
Centro de Ciéncias Exatas e da Terra

Departamento de Fisica Teérica e Experimental

Programa de Pés-Graduagao em Fisica

TESE DE DOUTORADO

ACELERACAO DO UNIVERSO E CRIACAO
GRAVITACIONAL DE MATERIA ESCURA FRIA:
NOVOS MODELOS E TESTES OBSERVACIONAIS

Francisco Edson da Sitlva

Orientador: Dr. José Ademir Sales de Lima

Co-orientador: Dr. Joel Camara de Carvalho Filho

Natal, novembro de 2008.



Livros Gratis

http://www.livrosgratis.com.br

Milhares de livros gratis para download.



Universidade Federal do Rio Grande do Norte
Centro de Ciéncias Exatas e da Terra
Departamento de Fisica Teérica e Experimental

Programa de Pés-Graduagao em Fisica

TESE DE DOUTORADO

ACELERACAO DO UNIVERSO E CRIACAO
GRAVITACIONAL DE MATERIA ESCURA FRIA:
NOVOS MODELOS E TESTES OBSERVACIONAIS

Francisco Edson da Sitlva

Orientador: Dr. José Ademir Sales de Lima

Co-orientador: Dr. Joel Camara de Carvalho Filho

Tese apresentada a Universidade Federal do

Rio Grande do Norte como requisito parcial a
obtencao do grau de DOUTOR em Fisica.

Natal, novembro de 2008.



A Caio e Arthur.



Agradecimentos

e A Deus e a minha esposa e filho, a meus sobrinho, mae e irmaos.
Simplesmente por vocés existirem.

e A meu orientador e amigo, o Prof. José Ademir Sales de Lima, por
sua orientacao, ensinamentos e incentivos, pelo convite para desenvolver
os trabalhos desta tese e pelas nossas conversas que sempre me foram mo-
tivadoras e imprescindiveis a minha insisténcia e persisténcia no caminho
trilhado para minha formacgao académica e profissional.

e Aos professores de toda minha vida academica, pois todos con-
tribuiram para construir meu conhecimento e participaram de minha
formacao como pessoa e profissional. Especialmente aos professores do
Departamento de Fisica da UFRN onde cursei as disciplinas e desenvolvi
os trabalhos de minha pés-graduacao.

e A Celina Pinheiro, secretaria da pds-graduacao em fisica, e a todos
os funcionarios do DFTE e da UFRN que contribuiram de alguma forma
para conclusao de meu doutorado.

e A todos os meus amigos que, ao passarem por minha vida e mesmo
nao permanecendo, também contribuiram para a minha formagao e que
nao comecgo a citar nomes para nao correr o risco de esquecer nenhum e,
principalmente, para nao encher paginas da dissertacao s6 com agradeci-

mentos.



e Aos membros da banca de defesa de tese por aceitarem o convite para
fazer parte desta importante ocasiao de minha vida profissional.
e Por 1ltimo e nao menos importante, a UFRN e a CAPES que sao, res-

pectivamente, as instituicoes sede e mantenedora de minha pds-graduacao.

11



Resumo

Observagoes astronomicas recentes (envolvendo supernovas do tipo Ia,
anisotropias da radiacao césmica de fundo e aglomerados de galaxias) su-
gerem fortemente que o Universo observado é descrito por um modelo cos-
mologico plano e acelerado, cujas propriedades do espago-tempo podem ser
representadas pela métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). En-
tretanto, a natureza ou mecanismo responsavel pela aceleracao permanece
desconhecida e sua determinacao constitui o problema mais candente da
Cosmologia moderna. Em cosmologias relativisticas, um regime acelerado
¢ usualmente obtido supondo a existéncia de uma componente exdtica
de energia com pressao negativa, denominada energia escura, cuja repre-
sentacao tedrica mais simples é uma constante cosmologica A, usualmente
associada com a densidade de energia do vacuo. Todas as observacgoes co-
nhecidas estao de acordo com o chamado modelo de concordancia cosmica
(ACDM). No entanto, tais modelos apresentam varios problemas tedricos
e tem inspirado muitos autores a proporem candidatos alternativos para
representar a energia escura no contexto relativistico.

Nesta tese, propomos um novo tipo de modelo plano, acelerado e sem
energia escura, que é completamente dominado pela matéria escura fria
(CDM). O ntmero de particulas de matéria escura nao é conservado e
o atual estagio acelerado é uma conseqiiéncia da pressao negativa de-

screvendo o processo irreversivel de criagao gravitacional de matéria. Para
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ocorrer uma transicao de um regime desacelerado para outro acelerado em
baixos redshifts, a taxa de criacao de matéria proposta aqui depende de
2 parametros (v e 3): o primeiro deles identifica um termo constante da
ordem de H, enquanto o segundo especifica uma variacao proporcional ao
parametro de Hubble H(t). Neste cenario, Hy ndo precisa ser pequeno
para resolver o problema da idade e a transicao ocorre mesmo quando
nao existe criacao de matéria durante a era da radiacao e parte da era da
matéria (quando o termo (3 é desprezivel). Tal como nos modelos ACDM
planos, os dados de supernovas tipo Ia distantes podem ser ajustados com
um tunico paramero livre. Além disso, neste cendrio nao ha o problema da
coincidéncia césmica existente nos modelos dirigidos pela constante cos-
moldgica. Os limites oriundos da existéncia do quasar APM 0827945255,
localizado em z = 3.91, e com idade estimada entre 2 e 3 bilhoes de anos
sao também investigados. No caso mais simples (5 = 0), o modelo é com-
pativel com a existéncia do quasar para v > 0, 56 se a idade do quasar for 2
bilhoes de anos. Para 3 bilhoes de anos o limite obtido é v > 0, 72. Novos

limites para o redshift de formacao do quasar sao também estabelecidos.
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Summary

Recent astronomical observations (involving supernovae type la, cosmic
background radiation anisotropy and galaxy clusters probes) have pro-
vided strong evidence that the observed universe is described by an ac-
celerating, flat model whose space-time properties can be represented by
the FriedmannRobertsonWalker (FRW) metric. However, the nature of
the substance or mechanism behind the current cosmic acceleration re-
mains unknown and its determination constitutes a challenging problem
for modern cosmology. In the general relativistic description, an accelerat-
ing regime is usually obtained by assuming the existence of an exotic energy
component endowed with negative pressure, called dark energy, which is
usually represented by a cosmological constant A associated to the vac-
uum energy density. All observational data available so far are in good
agreement with the concordance cosmic ACDM model. Nevertheless, such
models are plagued with several problems thereby inspiring many authors
to propose alternative candidates in the relativistic context.

In this thesis, a new kind of accelerating flat model with no dark energy
and fully dominated by cold dark matter (CDM) is proposed. The number
of CDM particles is not conserved and the present accelerating stage is a
consequence of the negative pressure describing the irreversible process of
gravitational particle creation. In order to have a transition from a decel-

erating to an accelerating regime at low redshifts, the matter creation rate
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proposed here depends on 2 parameters (v and (3): the first one identifies
a constant term of the order of Hy and the second one describes a time
variation proportional to he Hubble parameter H(t). In this scenario, H
does not need to be small in order to solve the age problem and the tran-
sition happens even if there is no matter creation during the radiation and
part of the matter dominated phase (when the 3 term is negligible). Like
in flat ACDM scenarios, the dimming of distant type Ia supernovae can be
fitted with just one free parameter, and the coincidence problem plaguing
the models driven by the cosmological constant. ACDM is absent. The
limits endowed with with the existence of the quasar APM 08279+5255,
located at z = 3.91 and with an estimated ages between 2 and 3 Gyr are
also investigated. In the simplest case (8 = 0), the model is compatible
with the existence of the quasar for v > 0.56 whether the age of the quasar
is 2.0 Gyr. For 3 Gyr the limit derived is v > 0.72. New limits for the

formation redshift of the quasar are also established.
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Introducao

O conhecimento humano acerca do Universo vem evoluindo junto com o
desenvolvimento da fisica e das técnicas de observacao astronomica. Estes
desenvolvimentos, sobretudo nos ultimos cem anos, permitiram a criacao
e estabelecimento da Cosmologia como uma importante area da Fisica
tedrica e observacional e permitiu ao homem conhecer e entender melhor
o Cosmos.

A Cosmologia estuda o Universo em grande escala, sua origem, consti-
tuicao e dinamica, visando descrever e explicar as observacgoes astronomicas
atuais e fazendo novas previsoes sobre os resultados de futuras observagoes,
que nos permitem inferir sobre a evolucao do Cosmos desde seu passado
mais remoto até o futuro mais longinquo.

Como uma area em constante desenvolvimento, a Cosmologia guarda
diversos enigmas e questoes que ainda desafiam a compreensao e entendi-
mento humanos, mas nosso conhecimento a respeito do Universo evoluiu
grandemente desde o surgimento da Cosmologia moderna.

Este conhecimento é expresso de forma concisa e suscinta nos chamados
modelos de universo ou modelos cosmologicos. Tais modelos sao criados a
partir de leis e principios basicos e devem ser sustentados pelas observacoes
astronomicas.

Os modelos cosmolégicos mais aceitos pela comunidade cientifica sao

baseados na Teoria da Relatividade Geral e no principio cosmologico e



sao tidos como modelos do tipo Friedmann-Robertson-Walker e tém por
pilares observacionais os dados da nucleossintese primordial, a expansao
do universo e a radiagao céosmica de fundo, e sao chamados de modelos de
Big Bang.

Tais modelos sao suportados pelas observacoes astronomicas mais re-
centes e relevantes a Cosmologia, que envolvem, entre tantas outras, os
dados de Supernova do tipo IA e as medidas das anisotropias da radiacao
cosmica de fundo, que sugerem que nosso universo é plano e estd em um
atual estagio de expansao acelerada. Embora esta aceleracao cosmica esteja
bem determinada, o mecanismo responsavel por ela permanece desconhe-
cido e constitui um dos maiores mistérios da Cosmologia.

Nas cosmologias relativisticas, o regime acelerado do Universo é, usual-
mente, obtido supondo a existéncia de uma componente exética de energia
com pressao negativa, popularmente denominada energia escura ou quin-
tesséncia (em adi¢do a matéria escura, neutrinos, béarions e radiacdo, as
outras quatro componentes do universo). A representacao tedrica mais
simples da energia escura é uma constante cosmolégica, A, que pode ser
interpretada como a densidade de energia do vacuo e que tem uma equacao
de estado (EoS) dada por p = —p.

O modelo com constante cosmoldgica mais matéria escura fria ou modelo
ACDM, devido a seu bom ajuste para os dados observacionais, é chamado
de modelo de concordancia cosmica. Entretanto, os modelos com A tém
varios problemas e inconsisténcias tedricas. Por exemplo, a estimativa
observacional para a densidade de energia do vacuo é de 50 — 120 ordens de
magnitude menor que a densidade de energia estimada pela teoria quantica
de campos. Tal discrepancia entre teoria e observacao é conhecida como
Problema da Constante Cosmolégica (PCC) e tem inspirado muitos autores

a proporem candidatos alternativos a energia escura.



Usando cenarios relativisticos para estes modelos alternativos temos, por
exemplo: (i) modelos com uma densidade de energia do vacuo que varia
no tempo; (ii) o campo escalar, um provavel féssil da inflacao, que decai
lentamente no tempo; (iii) a matéria-X, com equagao de estado p = wp
para w < 0; ou o gas de Chaplyging, descrito por uma equacao de estado
p=—A/p“ onde A e a sdo constantes positivas.. O espago de parametros
destes modelos ¢, normalmente, muito degenerado e muitos destes modelos
contéem o modelo ACDM como caso particular.

Em cenarios alternativos, construidos fora da relatividade geral de Ein-
stein, podemos citar modelos como o DGP que é um modelo da teoria de
branas, os cenarios holograficos e os cendarios inomogéneos. Tais cendrios
também possuem espacos de parametros bastante degenerados e, quando
confrontados com o conjunto das atuais observacgoes astronomicas, também
apresentam diversos problemas e/ou inconsisténcias.

E crucial lembrarmos que, apesar da enorme quantidade de modelos
alternativos e candidatos a energia escura, a natureza desta misteriosa
componente ainda nao pode ser identificada e sequer ha evidéncia direta
de sua existéncia ou de seus efeitos dinamicos. Em outras palavras, a
evidéncia suportando a existéncia da energia escura nao é forte para que
seja considerada como estabelecida.

A principio, um modelo cosmoldgico realistico deve dar conta de quatro
resultados observacionais independentes de modelo, a saber: (i) a existéncia
de uma componente de matéria escura nao-barionica requerida pela curva
de rotagao de galaxia e pelo espectro de poténcia da matéria; (ii) uma atual
fase de expansao acelerada, determinada pela observacao de Supernova do
tipo la; (iii) um universo (aproximadamente) plano, que é determinado pelo
espectro de poténcia das anisotropias da radiagdo césmica de fundo; (iv)

um parametro de Hubble Hy &~ 72 km/s - Mpc com uma idade do Universo



maior que 12 bilhoes de anos para acomodar as estruturas mais velhas
observadas, os aglomerados globulares de estrelas do halo da Via-Lactea e
galaxias vizinhas.

Quando confrontado com estes requerimentos simples, o modelo de
matéria escura fria ou modelo CDM ou modelo de Einstein-de Sitter con-
tradiz os resultados (ii) e (iv). Entretanto, se assumimos que a energia
escura nao existe devemos, primeiro, explicar como um universo plano e
dominado por matéria escura fria acelera, pois modelos acelerados costu-
mam resolver o problema da idade do universo.

Por outro lado, nas cosmologias relativisticas a presenca de uma pressao
negativa ¢é o ingrediente basico para acelerar a expansao cosmica. Pressao
negativa ocorre naturalmente em diferentes contextos da termodinamica
de nao-equilibrio, em geral, em estados conectados a transicoes de fases
dos sistemas termodinamicos. Neste contexto, o processo de criacao cos-
mologica de particulas as custas da expansao do campo gravitacional pode,
fenomenologicamente, ser descrito por uma pressao negativa e esta asso-
ciado a producao de entropia.

Alguns autores ja descreveram e estudaram o processo de criagao cos-
moldgica de matéria e/ou de radiacao e ja investigaram a possibilidade
desta criacao contribuir para a aceleracao do universo ou a investigaram
como alternativa para explicar a diferenca entre a densidade de energia
esperada para a energia do vacuo e a estimativa observacional. Cendrios
com criacao de matéria e radiacao nao sao uma novidade mas, no geral, sao
usados para resolver algum dos problemas que aparecem em cenarios com
energia escura, ou seja, no geral, os diversos autores estudam a criagao de

matéria e/ou radiacdo em modelos com energia escura.



E neste contexto histérico-cientifico abrangente e extremamente desafia-
dor que estao inseridos os trabalhos desenvolvidos no decorrer desta tese.
Nela estamos propondo um novo cenario cosmolégico plano e acelerado,
onde a aceleracao cosmica é devida, unicamente, a criacao de particulas de
matéria escura fria. Como é bem mostrado, este modelo é consistente com
os dados de supernova do tipo IA e o parametro de Hubble nao precisa ser
pequeno para que o modelo seja consistente com a idade do Universo ou
mesmo com a idade do Universo em altos redshifts.

Nesta tese de doutoramento discorremos sobre os trabalhos realizados
para proposicao e primeiros estudos deste modelo cosmolégico. Estes tra-
balhos, correspondentes aos capitulos originais, sao as nossas referéncias
[192] e [210]. O primeiro destes trabalhos foi publicado e o segundo estéa
submetido a publicacao.

Em linhas gerais, a estrutura e desenvolvimento do corpo desta tese é
descrito a seguir.

No primeiro capitulo, falamos brevemente da teoria fisica e das leis fun-
damentais em que se baseiam os principais modelos cosmolégicos, apresen-
tando uma deducao e discussao simplificadas das equagoes que descrevem
sua dinamica e evolucao.

No capitulo 2 apresentamos as principais bases observacionais do modelo
do Big Bang. E um resumo da histéria térmica do Universo e dos principais
resultados que determinam sua evolucao desde a singularidade césmica.

No terceiro capitulo descrevemos os principais testes cosmolégicos e as
observagcoes astronomicas que um modelo de universo deve explicar e vamos
entender como estas observacoes permitem a escolha de um modelo de
universo em detrimento de outros.

No capitulo 4 apresentamos os principais modelos cosmoldgicos de ener-

gia escura, dando énfase especial ao chamado modelo de concordancia



coésmica ou modelo ACDM que apresenta um bom ajuste para as prin-
cipais observacoes astronomicas atuais, mas que, no entanto, possui alguns
problemas e limitacoes que incentivaram a criacao de diversos modelos al-
ternativos. Os principais modelos cosmologicos alternativos presentes na
literatura também sao apresentados e brevemente descritos neste capitulo.

No quinto capitulo estudamos as bases tedricas da criacao cosmologica
de matéria e sua formulacao macroscopica, para entender como esta criacao
de particulas afeta as equacoes de campo do Universo e como pode ser
usada como alternativa para a aceleragao da expansao do Universo.

No capitulo 6 propomos o modelo plano de matéria escura fria com
criacao de matéria e detalhamos suas equagoes e resultados que serao us-
ados para comparar as previsoes do modelo com as observacoes astrono-
micas. Ao final deste capitulo também discutimos alguns resultados e pre-
visoes tedricas do modelo, como a idade total do Universo em comparacao
com a idade dos aglomerados globulares da Via-Léactea.

No sétimo capitulo fazemos os primeiros testes cosmoldgicos para nosso
modelo. Primeiro usamos os dados de Supernova do tipo Ia para restrin-
gir os valores dos parametros livres do modelo CDM plano com criacao
gravitacional de matéria e, desta forma obtemos os primeiros limites para
estes parametros. Depois, obtemos os limites sobre os parametros do mo-
delo comparando a idade estimada para objetos velhos observados em altos
redshifts com a idade prevista pelo modelo para o Universo neste redshift.
Desta forma, podemos comparar os limites obtidos para os parametros do
modelo nos dois testes.

Finalmente apresentamos mnossas conclusoes e descrevemos algumas

perspectivas de continuacao do nosso trabalho.



Capitulo 1

A Cosmologia e os Modelos

Cosmolégicos

O desenvolvimento das sociedades humanas esta intimamente ligado a
busca do homem pelo conhecimento e a sua compreensao do mundo que o
rodeia. Esta compreensao evolui junto com o conhecimento e descoberta
das leis que regem o mundo e com o desenvolvimento tecnolégico das so-
ciedades.

A busca pelo conhecimento acerca do Universo é tao antiga quanto as
sociedades humanas, mas a partir do inicio do século passado este co-
nhecimento evoluiu enormemente. Uma evolucao pautada no desenvolvi-
mento tedrico da fisica e no aprimoramento das técnicas de observacao
astronomica, cada vez mais poderosas, acuradas e precisas.

Nestes ultimos 100 anos passamos de abstracoes e devaneios na descricao
do Cosmos, para uma descricao construida em cima de leis e principios
fisicos bem estabelecidos e endossada por observagoes cada vez mais pre-
cisas. E, por outro lado, passamos de um Sistema Solar cercado por ilhas
indspitas e desconhecidas em uma galaxia-universo estatico e inimaginavel
para um universo que é formado por bilhoes e bilhoes de galdxias e que

se expande aceleradamente criando o espaco-tempo no decorrer desta ex-



pansao.

Esta evolucao de nosso conhecimento do Universo, apesar do progresso
dos ultimos cem anos, nao foi rapida e muito menos tranqiiila, foi gradativa
e cheia de percalcos diversos. Mas, em seu decorrer, estabeleceu a Cosmolo-
gia como uma préspera area da Fisica tedrica e observacional[1-3]. Nao
cabe nesta tese uma andlise histérica e/ou contextual da criagao e estabe-
lecimento da Cosmologia como area da Fisica, apenas vamos citar e enten-
der, nestes primeiros capitulos, os principais desenvolvimentos tedricos e
observacionais que propiciaram tal criacao e evolugao.

Como uma &area em constante desenvolvimento, a Cosmologia ainda
guarda diversas questoes que desafiam a compreensao e entendimento hu-
manos, mas o nosso conhecimento do Universo evoluiu grandemente desde
o surgimento da Cosmologia moderna. Este conhecimento é expresso de
forma elegante, concisa e suscinta nos chamados modelos de universo ou
modelos cosmolégicos. Tais modelos sao criados a partir de leis e principios
basicos e devem ser sustentados pelas observacoes astronomicas.

Os modelos cosmolégicos mais aceitos pela comunidade cientifica sao
baseados na Teoria da Relatividade Geral e no principio cosmologico e tém
por bases observacionais os dados da nucleossintese primordial, a expansao
do universo e a radiacao césmica de fundo. Eles sao chamados de modelos
de Big Bang e sao suportados pelas atuais observacgoes astronomicas.

Tais observacoes e suas implicagoes para os modelos cosmologicos serao
discutidas mais a seguir. Por hora, neste primeiro capitulo, vamos falar
brevemente da teoria fisica e das leis fundamentais em que se baseiam os
principais modelos cosmolégicos. Com isto visamos apresentar conceitos
e equacoes que facilitem o entendimento dos topicos e assuntos abordados
nos capitulos seguintes desta tese.

Vale ressaltar que este é um capitulo introdutério e, por isto, os tépicos



aqui apresentados sao discutidos suscintamente. Uma discussao mais de-
talhada pode ser encontrada em alguns livros-texto de relatividade e de
cosmologia[1-6]. Outras referéncias que forem necessérias em pontos es-

pecificos do capitulo serao citadas em seu decorrer.

1.1 Fundamentos Cosmolégicos da Teoria da Relati-

vidade Geral

Em 1915 Einstein completou a Teoria da Relatividade Geral (TRG),
compatibilizando as idéias da Relatividade Especial ou Restrita a interacao
gravitacional. Para tanto, percebeu a equivaléncia entre os efeitos gravi-
tacionais e acelerativos, equivaléncia esta que esta diretamente ligada a
igualdade entre as massas inercial e gravitacional.

A relatividade geral, desta forma, abandona a idéia de espaco-tempo
plano, introduzido por Minkowski, e toma a interagao gravitacional como
uma propriedade geométrica do espaco-tempo, a curvatura que é determi-
nada pela presenca das massas.

Segundo a Relatividade Geral, ha uma relacao intrinseca entre massa e
energia. Por isto, todas as formas de energia sao fontes de curvatura e é esta
propriedade do espaco-tempo que determina a dinamica das particulas.

Esta relacao intrinseca entre a geometria do espaco-tempo e o contetido
material e energético presente nele é matematicamente expressa pelas

equagcoes de campo da Relatividade Geral ou equacoes de Einstein:

Gaﬂ = XTaﬁ y (1.1)

onde G,g é o tensor de Einstein que depende da métrica e determina as



propriedades do espaco-tempo; 1,5 ¢ o tensor de energia-momento e repre-
senta o conteido material no espaco; e y é a constante de Einstein.

Para obtermos a forma do tensor G5 devemos lembrar que no espaco-
tempo da Relatividade Geral o intervalo entre dois eventos pode ser escrito

COImo:

ds? = gopdzdz’ (1.2)

onde g,3 ¢ o tensor métrico que descreve a geometria do espago-tempo.
A trajetéria de particulas sé sob a acao da gravidade neste espago-tempo

é estacionaria e pode ser calculada pelo principio da minima acao:

5/ds:0. (1.3)

Essas trajetorias nao sao retas, pois a curvatura do espaco-tempo, deter-
minada pelos efeitos da gravitacao e dada pelo tensor g,g, ¢ seguida pelas
particulas livres. Estas trajetorias sao chamadas de geodésicas e descritas
pela equacao:

2 . B A7
% + O‘ﬁv%% =0, (1.4)
onde as quantidade '}y, sdo chamadas simbolos de Christoffel e definidas

por:

o _ 1 |99 +59A5 995

- , 1.5
7799 920 T 927 T 92 (1:5)

com as componentes do tensor métrico satisfazendo:
G g5, = 02 (1.6)

onde 60; é o delta de Kronecker.
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As propriedades do espaco-tempo curvo sao caracterizadas pelo tensor
de Riemann-Christoffel que é definido em termos dos simbolos de Christof-
fel como:
ore ore
_ BA By v v
=y~ e Tl Tl (1.7)

Contraindo-se o tensor de Riemann-Christoffel calculamos o tensor de

Ricci:

Rag = R)y5 . (1.8)

Finalmente, podemos formar o escalar de curvatura ou escalar de Ricci:

R=g"Rys . (1.9)
Com as quantidades acima podemos definir o tensor de Einstein que é
dado por:
1
Gap = Rap = 59ap12 (1.10)

que contém derivadas segunda de g, e cuja derivada covariante ¢ nula:

G, =0. (1.11)

Por outro lado, o tensor de energia-momento descrevendo o contetido
material do Universo, quantifica as componentes materiais e energéticas.
Para obtermos a forma deste tensor para o fluido que compoe o universo va-
mos fazer uso dos principios de covariancia geral e do acoplamento minimo.

O primeiro estabelece que para uma equacao que represente uma lei
fisica ser valida na presenca de um campo gravitacional arbitrario, ela
deve poder ser escrita numa forma covariante geral e reduzir-se a forma

conhecida da relatividade especial no limite em que o campo gravitacional
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se anula. O outro é o principio que permite satisfazer essas condicoes de
forma mais imediata.

Em outras palavras, os efeitos da gravitacao podem ser implementados
reescrevendo as equacoes da relatividade especial e substituindo a métrica
do espaco-tempo plano ou métrica de Minkowski por uma métrica genérica
descrevendo o espaco-tempo curvo e, também, substituindo as derivadas
simples por derivadas covariantes.

Assim, a partir do tensor de energia-momento de um fluido perfeito na

relatividade especial:

Top = (p+ p)uatls — Pag , (1.12)

podemos escrever o tensor de energia-momento de um fluido perfeito em

termos da relatividade geral como:

Tog = (p+ p)uats — DGag - (1.13)

Nas duas equagoes acima u, é a quadrivelocidade do fluido, definida

COIMo:

(0%
o dx
u® = —,
ds

onde z%(s) posiciona um elemento de volume do fluido. As componentes

(1.14)

covariantes de qualquer quantidade sao obtidas através da métrica. Por

exemplo,

U = gaﬁuﬁ . (115)

A constante de Einstein, y, pode ser determinada pela aproximacao de
campo fraco. Neste caso, as equacoes de Einstein para o campo tornam-

se lineares e, por comparagao com a equacao de Poisson (para ¢ = 1),
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obtém-se:

X = 87G (1.16)

onde GG é a constante gravitacional newtoniana.
Uma deducao detalhada do valor da constante de Einstein pode ser vista

em [3, 7].

Na descricao relativistica de um fluido, além do tensor de energia-
momento sao necessarias outras quantidades tensoriais cujas equagoes de
conservacao governam a evolucao do fluido. Tais quantidades sao o fluxo
de paticulas N“ e o fluxo de entropia S“. As formas destes tensores para

um fluido perfeito sao:

N = nu®, (1.17)
S = nou”, (1.18)

onde n e o sao, respectivamente, a densidade de particulas e a entropia
especifica medidas no referencial de repouso local do fluido ou referencial
comovel.

O tensor de energia-momento, o fluxo de particulas e o fluxo de entropia

obedecem as seguintes leis de conservacao:

7%, =0, (1.19)
N, = 0, (1.20)
S, = 0. (1.21)

As equacgoes acima implicam que, para um fluido perfeito usual, as

variacoes nas densidades de energia, particulas e entropia, medidas no re-
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ferencial comoével, sao unicamente devidas a variacao de volume do fluido,

nao havendo fontes internas destas quantidades.

1.2 O Principio Cosmolégico

Os principais modelos cosmologicos tém como fundamento tedrico, além
da relatividade geral, o principio cosmolégico.

Este principio é uma generalizagao do principio de Copérnico, que diz
que nada ocupa uma posicao privilegiada no Universo. E, assim, as leis e
fenomenos fisicos sao os mesmo em qualquer ponto do Universo.

A partir destas premissas podemos enunciar o principio cosmoldgico:

Em uma escala suficientemente grande o universo

¢ espacialmente homogéneo e isotropico.

Isto quer dizer que, ao olharmos em qualquer direcao do espaco, desde
que seja numa escala suficientemente grande, devemos observar a mesma
distribuicao de objetos e corpos celestes.

Nas pequenas escalas, ou seja, escalas de galaxias e das outras irre-
gularidades, o principio cosmolégico, obviamente, nao é véalido. Mas a
distribuicao de galaxias em escalas da ordem de 100 Mpc e a isotropia da
Radiagao Cosmica de Fundo (RCF) sao indicagoes da isotropia do Cosmos.
E dificil verificar a homogeneidade do Universo, porém a distribuicao das
anisotropias ou flutuacoes na temperatura da RCF é uma prova indireta

desta homogeneidade.

14



1.3 Modelos de Friedmann-Robertson-Walker

No contexto da Relatividade Geral, o Universo pode ser descrito como
um fluido autogravitante cuja evolucao dinamica ¢é determinada pelas
equagoes de Einstein (equagao (1.1)).

Para a construcao de um modelo de universo precisamos escrever a
forma dos tensores de Einstein e de energia-momento. Ou seja, precisamos
encontrar a métrica que satisfaz as equacoes de Einstein e, paralelamente,
considerar um conjunto de hipotéses sobre o conteiido material do Universo
para obtermos a evolucao das quantidades fisicas do fluido que constitui o
Universo.

Supondo-se que o Universo é espacialmente homogéneo e isotropico
(Principio Cosmoldgico), sua geometria pode ser descrita pelo elemento
de linha de Robertson-Walker. Este elemento de linha, também chamado
métrica de Robertson-Walker, em coordenadas polares comoéveis, é dado

por (¢ =1):

dr?
1 — kr?

onde R(t) é chamado de fator de escala; e k é o parametro de curvatura

ds® = (dt)* — R(t)’ + 72(d6* + sen®*0dyp?) | (1.22)

que pode assumir os valores 1 (caso esférico ou fechado), 0 (caso plano) e
-1 (caso aberto ou hiperbdlico).

Com a métrica dada pela equagao (1.22) podemos calcular o tensor de
Ricci e o escalar de curvatura para encontrar a parte geométrica da equagao
de Einstein. Usando ainda que o tensor de energia-momento do Universo
¢ o tensor de um fluido perfeito (dado pela equagao (1.13)) e que cada um
dos constituintes do conteido material do Universo comporta-se como um
fluido perfeito, obtemos para as componentes independentes das equacoes

de Einstein (¢ = 1):
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R R k

Estas equacoes sao chamadas de equacoes de Friedmann e os modelos
cosmoldégicos obtidos a partir delas sao denominados, na literatura, modelos
de Friedmann-Robertson-Walker ou, simplesmente, modelos FRW.

Ja as leis de conservacao para o numero de particulas e para a entropia
(equagoes (1.20) e (1.21), respectivamente) podem, em termos do fator de

escala, ser reescritas como:

R
i+ 35n =0, (1.25)
5=0. (1.26)

Como o Universo esta sendo tratado como um fluido perfeito, podemos
também obter a lei de evolucao de sua temperatura. Para isto tomamos T e
n como variaveis independentes, ou seja, tomamos p = p(T,n) e p = p(T,n)
e consideramos do como uma diferencial exata. Assim, em termos do fator

de escala, a lei de evolucao da temperatura é:
T op\ R
=3 (<L) 2 (1.27)
T op), R
O numero de variaveis nas equacoes acima excede o nimero de equacoes.
Para resolvermos este conjunto de equacgoes precisamos de uma outra.

Neste caso utilizamos a equacao de estado do fluido que, para um fluido

perfeito, pode ser escrita na forma:

p=wp (1.28)
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Muitas vezes, por conveniéncia matematica, escreve-se a equacao de
estado para um fluido perfeito na forma p = (v — 1)p, que é denominada
lei-gama. Mas esta lei-gama é totalmente equivalente a equagao (1.28)
e, nesta tese, preferimos manter a equacao de estado na forma dada por
(1.28).

As equacoes de Friedmann e a equacao de estado do fluido nos permitem,
em principio, determinar a dinamica do Universo que é dada por suas
solucoes.

E conveniente, no estudo dos modelos cosmolégicos e no desenvolvi-
mento desta tese, obtermos, a partir das equacoes de campo de Einstein e
da equacao de estado do fluido, a equacao de evolucao do fator de escala
do Universo, que é uma forma mais usual de estudarmos a dinamica do
Universo. Para obtermos esta expressao basta combinarmos a equacao de
estado do fluido (equag@o 1.28) com as equagoes de Friedmann (equagoes

(1.23) e (1.24)), o que nos fornece, diretamente, a equacao diferencial

3w+ 1
2

Esta expressao sera usada como primeira forma de comparacgao entre o

RR+< )(R+k):0. (1.29)
modelo ACDM ou modelo de concordancia césmica e o modelo cosmoldgico
proposto nesta tese ou modelo CDM plano com criacao gravitacional de
matéria.

O parametro w (ou, equivalentemente, =) caracteriza a composigao
bésica do Universo numa determinada era. No geral, associamos o seu valor
ao valor da componente dominante. Por exemplo, nos primeiros estagios do
Universo, a componente dominante era a radiacao que tem equacao de es-
tado p = p/3, assim w = 1/3 para a radiac@o e para o fluido que determina
a evolucao do Universo. Na fase dominada por matéria nao-relativistica a

pressao é nula e w = 0.
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A integral primeira de (1.29) é dada por:

143w
R? = (&) —k, (1.30)

onde R, ¢ uma constante de integragao.

Podemos, a partir destas expressoes, obter a solucao para o fator de es-
cala do Universo em termos do valor de w e estudar a evolucao do Universo
em cada fase. A solucao geral para o fator de escala pode ser obtida em
termos de fungbes hipergeométricas (ver [8, 9]).

Mas para estudarmos as propriedades dos modelos descritos por estas
solucoes podemos obté-las de uma forma alternativa. Para tanto vamos
reescrever a equacao (1.29) de outra forma. Partindo do tempo-conforme

definido pela relagao:

dt

dn =~ (1.31)

e das transformagoes|[§]
Y=ImR (v=-1/3), (1.32)
Y =R (w#-1/3), (1.33)

obtemos:
Y =0 (w=—1/3), (1.34)
1

Y+ (3w2+ ) Y =0 (w+#—1/3), (1.35)

onde o apostofo denota derivada simples em relacao ao tempo-conforme.
Tais expressoes evidenciam aspectos importantes do modelo. Para w =

—1/3 a equagdo nao depende de k e o novo fator de escala Y assume

18



o comportamento de uma particula livre. Para w # —1/3, Y assume o
comportamento de uma particula livre se k = 0, de um oscilador harmonico
se k =1 ou de um “anti-oscilador” se k = —1.

Integrando (1.35) e usando a transformagao definida em (1.33) obtemos:

sen (VE[2()] 77
- |

Desta solug¢ao vemos, imediatamente, que os modelos com £ = 1 des-

R(n) = R, (1.36)

crevem universos ciclicos que alternam fases de expansao e contracao. Ja

nos modelos com k£ = 0 ou £k = —1 o universo expande indefinidamente.
Para obtermos o comportamento termodinamico dos modelos combi-

namos as equagoes (1.23), (1.25), (1.27), (1.28) e (1.30). Neste caso temos

as quantidades basicas do modelo em termos do fator de escala:

) = R% <%>3<w+n | (1.37)
p = %‘2 (%)3(w+l) | (1.38)
n o= n <%>3 : (1.39)
T =T, (%)%7 (1.40)

onde n, e T, sao constantes de integracao.

Com as equagoes (1.39) e (1.40) podemos integrar a lei de Gibbs

nT'do = dp — i +pdn (1.41)
n

e determinar a entropia especifica, a menos de uma constante arbitréaria[3]:
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3(w+1)

O = TR (142)
que pode ser reescrita como:
_|_
o= ,OnTp (1.43)

Da equagao (1.40) vemos que se w = 1/3 (era da radiagao), o produto
RT permanece constante. Pode-se mostrar também[3] que para uma mis-
tura de matéria e radiacao em equilibrio a condicao RT = constante ¢

sempre satisfeita se a entropia adimensional da radiacao por particula

B 4aT3
~ 3nk,

for muito maior que a unidade. Nesta expressao kp ¢ a constante de Boltz-

o (1.44)

mann; e a é a constante da radiacao.

Os valores atualmente medidos para a temperatura da radiacao césmica
de fundo e para a densidade numérica especifica sao Ty ~ 2,7 K e ng ~
107% g/cm?, de modo que oy ~ 10, que é muito alta. Portanto, a lei

T x R~! determina a histéria térmica do Universo.

Os modelos do tipo FRW sao modelos que apresentam singularidade,
ou seja, suas equacoes indicam que para instantes no passado o fator de
escala do Universo é cada vez menor. Fica mais facil de visualizarmos esta
popriedade dos modelos se combinarmos as equagoes (1.23) e (1.24) para
obtermos a expressao para a aceleracao do fator de escala:

A G

R= ——(r+3p)R. (1.45)

Considerando um fluido usual (p > 0 e p > 0) como fonte de curvatura,

ou mesmo um fluido que satisfaca a relacao mais geral p + 3p > 0, a
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aceleracao R serd sempre negativa. Isto implica que num tempo finito
no passado o fator de escala assumiu o valor & = 0 e, neste instante, as
grandezas definidas nas expressoes (1.37)-(1.40) divergem.

Na época em que foram propostos, os modelos do tipo FRW foram con-
siderados abstracoes matematicas por causa desta sua propriedade. Pois,
até a apresentacao da descoberta de Hubble da expansao do Universo,
acreditava-se que este era estatico.

Da equagao (1.45) vemos também que, sob a é6tica da relatividade geral,
uma aceleracao positiva é obtida se p+3p < 0. Assim, para que a expansao
seja acelerada, o ingrediente essencial é uma pressao total do fluido que

constitui o Universo negativa e que obdeca o vinculo p < —p/3.

1.4 Breves consideracoes

Os modelos cosmolégicos sao uma forma simples de representar o Uni-
verso, sua constituicao, dinamica e evolucao. A classe de modelo mais
aceita é baseada na TRG e no principio cosmolégico e suas solugoes descre-
vem um universo em expansao desde uma singularidade no espacgo-tempo
onde todo o conteido material e energético estava reunido em um ponto
com dimensoes despreziveis.

Os modelos descritos pelas solugoes das equagoes de Friedmann, como
veremos a seguir, estao de acordo com as principais observacoes as-
tronomicas e, com alguns novos aspectos tedricos inseridos no decorrer
de sua evolucao historica, representam bem o nosso conhecimento do Uni-
Verso.

Nos capitulos seguintes iremos continuar esta analise dos modelos cos-

moldgicos e de como eles descrevem a histéria do Universo, e também en-
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tender como as observacoes astronomicas e testes cosmologicos determinam
a validade ou nao de um modelo de universo e permitem restringir os diver-
sos parametros que representam e determinam os modelos cosmoldgicos.
Também vamos perceber como algumas destas observacoes mudaram dras-

ticamente a nossa visao a respeito do Universo nos ultimos cem anos.
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Capitulo 2

O Modelo do Big Bang

No capitulo anterior comecamos nosso estudo dos modelos cosmolégicos,
apresentando os fundamentos tedricos da principal classe de modelos uti-
lizada para descrever o Universo.

Vimos também que a andlise das solucoes das equacoes que descrevem
os modelos do tipo Friedmann-Robertson-Walker indicam que no passado
o Universo era muito menor e vem se expandindo e deve ter emergido de
uma sigularidade, a qual chamamos de Big Bang. Por isto, os modelos
com singularidade sao chamados de modelos de Big Bang e dizemos que o
Universo nasceu de uma grande explosao, a partir da qual o espaco-tempo
foi sendo criado e preenchido por seu conteido material e energético.

Vamos comecar este capitulo apresentando as principais observacgoes
astronomicas que, no decorrer do século passado, consolidaram o modelo
cosmolégico do Big Bang como modelo padrao da cosmologia. Assim como
vamos apresentar um breve resumo da evolugao histérica deste modelo e
das implicacoes que as mais recentes observacoes astrondomicas causaram
na descricao do Universo. Para finalizar o capitulo, vamos apresentar uma

breve descricao qualitativa da historia térmica do Universo.

23



2.1 Hubble e a Expansao do Universo

A constatacao de que vivemos num universo em expansao foi uma das
mais inesperadas e importantes descobertas da Astronomia no século XX.
Contudo, a descoberta da expansao acelerada feita em 1998, foi algo tao
inesperado e surpreendente e que também alterou profundamente a nossa
visao do Cosmos.

Até a década de 1920 acreditava-se que o Universo era estatico. Quando
Einstein aplicou a Teoria da Relatividade Geral ao Universo, ele nao con-
siderou a possibilidade de expansao e, para evitar o colapso da matéria,
inseriu uma constante corretiva em suas equacoes de campo, a constante
cosmologica de Einstein, que tinha a propriedade de ser anti-gravitante e,
com isto, permitia uma solucao estatica para o Universo.

Em 1929 Edwin P. Hubble[10], estudando os espectros medidos por ele
e seu colega Milton L. Homason|[11] e também por Vesto M. Slipher[12],
da emissao de dezenas de galaxias, constatou que a maioria delas apre-
sentavam um deslocamento para o vermelho nas linhas espectrais, ou seja,
estavam se afastando da nossa galaxia.

A medida deste desvio espectral para o vermelho, também chamada de

parametro de redshift ou simplesmente redshift é dada por:

Ao~ Ap
=5
onde Ay é o comprimento de onda da radiacao medido localmente; e A\p €

2 (2.1)

o comprimento de onda da radiagao quando emitida. Em termos do fator

de escala, podemos reescrever o redshift como|2]:

Ry
14+2=—. 2.2
: R (2:2)
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Hubble percebeu ainda que as galaxias estavam se afastando com ve-

locidades proporcionais a sua distancia:

v=H(t)d, (2.3)

onde o fator de proporcionalidade é, hoje, chamado de constante de Hubble
ou parametro de Hubble.

O parametro de Hubble é definido em termos do fator de escala como:

H(t) = (2.4)

Hoje (t = ty) temos que H (ty) = Hp. O parametro de Hubble é medido

em unidades de Km - s7! - Mpc™! e seu valor estd contido no intervalo de
40 < Hy <100 Km - s Mpc_1 )

Normalmente o parametro de Hubble é escrito em termos de um

parametro adimensional h como:

Hy = 100h Km -s7!- Mpc? .

O parametro de Hubble tem dimensdes de tempo~! e seu valor d4 a or-
dem de grandeza do tempo cosmoldgico (idade do Universo). Nos diversos
modelos podemos calcular a idade do Universo em termos de Hj.

A determinagdo de Hj (ou, equivalentemente, de h) tem importancia
pratica e tedrica para muitas propriedades astrofisicas de quasares, galaxias
e aglomerado de galaxias, e determina papel crucial em diversos calculos
cosmoloégicos.

A primeira estimativa de H| foi feita pelo préprio Hubble a partir do
diagrama de velocidade wversus redshift, que é atualmente conhecido como

diagrama de Hubble, para as galaxias observadas, no entanto, sua esti-

25



mativa estava equivocada por mais de uma ordem de magnitude. Desde
entao, as estimativas de H; foram sensivelmente melhoradas.

Atualmente, o diagrama de Hubble para objetos em baixos redshifts é
uma das melhores maneiras independentes de se determinar o valor de h.
Usando o diagrama de Hubble para varidveis ceféidas, W. Freedman [13]
estimou seu valor em h = 0,72 £ 0, 08.

Ha vérias estimativas usando diferentes observagoes cosmolégicas e di-
ferentes métodos de andlise. Algumas destas estao citadas na tabela 2.1,

onde temos o método utilizado, a referéncia do artigo e o valor obtido pela

analise.
Método Referéncia h
Varidveis cefeidas Freedman et al.[13] (HST) 0,72+ 0,08
Idade em altos redshifts | Jimenez et al.[14] (SDSS) 0,69 £0,12
SNe Ia/Cefeidas Sandage et al.[15] 0,62 £ 0, 13(aleat.) £ 0, 05(sist.)
Galéxias antigas + BAO Lima et al.[16] 0,71 +£0,04
RCF + SNe Ia + BAO Komatsu et al.[17] h =0,705+ 0,013

Tabela 2.1: Estimativas para o parametro de Hubble adimensional usando diferentes

métodos e experimentos.

E importante lembrarmos que os dados da radiacao cosmica de fundo,
que sao uma das maiores fontes de informagoes a respeito do Universo, nao
sao um teste muito restritivo para o parametro de Hubble[18], devido ao

alto grau de degenerescéncia do espaco de parametros de Hy.

Por outro lado, vale ainda ressaltar que a analise das solucoes das
equacoes de Friedmann prediz, de forma geral, uma origem singular do
Cosmos. O afastamento das galdxia, como observado por Hubble, consti-
tui a primeira evidéncia de que, no passado, a distancia entre as galaxias

era cada vez menor e, assim, constata a expansao do Universo. Extrapo-
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lando este afastamento para tempos cada vez menores nos deparamos com
a singularidade prevista pelos modelos de FRW. Foi o trabalho de Hubble
que nos permitiu acreditar num universo expansionista e fez os modelos
de FRW deixarem de ser meras abstracoes matematicas e passarem a ser
tidos como provaveis descricoes matematicas do Universo em que vivemos.

A singularidade, a partir da qual toda a energia do Universo passou a
se expandir e a criar o espaco-tempo que viria a ocupar, define o instante
inicial do Universo e ¢ tida como o instante de uma grande explosao que deu
origem ao Universo. Por este motivo, os modelos cosmolégicos singulares
sao conhecidos como modelos do Big Bang e esta classe de modelos é a
mais aceita pela comunidade cientifica para explicar o nosso Universo.

O modelo do Big Bang tem como principais pilares observacionais, além
da expansao do Universo, as observacoes da nucleossintese primordial e da
radiacao cosmica de fundo, que serao brevemente discutidas ainda neste

capitulo.

2.2 Parametros cosmolégicos

O estudo das equacoes de Friedmann e suas solucoes, ou seja, dos mo-
delos cosmologicos torna-se mais simples quando o fazemos em termos dos
parametros cosmolégicos. Pode-se definir diversos parametros cosmologico
e os valores destes parametros é que determinam o modelo cosmologico.

Nesta secao vamos apresentar os mais importantes para nosso estudo
e mencionar outros poucos. Uma discussao mais detalhada e explicativa
dos varios parametros cosmolégicos, seus significados e interpretacoes pode
ser encontrada em algums livros-textos ou em diversos artigos (ver, por

exemplo, [18]).
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a) Parametro de Hubble

O primeiro dos parametros cosmoldgicos em que estamos interessados é
o parametro de Hubble, H, que também pode ser quantificado pela razao

adimensional h. Ver secao anterior para sua descricao e explicagao.

b) Densidade critica

Para definirmos a densidade critica vamos, antes, reescrever a equacao

(1.18) da seguinte forma:

k 8tGp
— =H —1 2.
ou
k p
=——1 2.6
H2R2 pc ) ( )

onde a densidade critica, p., foi definida como:

_3H 2
Pe = StG
A razao entre a densidade total do Universo e a densidade critica nos

(2.7)

fornece uma forma mais elegante e facil de visualizar se o Universo é aberto
(k= —1o0up < p.), plano (k = 0 ou p = p.) ou fechado (k = 1 ou ou
P> Pe)-

c) Parametro de densidade

A partir da densidade critica, podemos definir um parametro de den-
sidade adimensional para cada componente do conteiido material do Uni-

verso. O parametro de densidade é dado por:
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() = 2 (2.8)
Pc
Assim, a razao entre a densidade de cada componente e a densidade

critica da o parametro de densidade desta componente. De forma que
podemos escrever (), para a radiagao, {1, para a matéria escura, (), para a
matéria barionica, ), para os neutrinos e 2y (ou Qgg) para uma possivel
energia escura.

O parametro de densidade total serd, entao, dado por:

Q) =) Q. (2.9)

Pode-se ainda definir o parametro de densidade da curvatura como:

k

U= g

(2.10)

ou

Q=0 — 1. (2.11)

Devemos lembrar que é completamente equivalente falarmos de k ou de
Q.

d) Parametro de desaceleracao

Até o final do século passado acreditava-se que o Universo estava
expandindo-se desaceleradamente, pois a atracao gravitacional entre os
constituintes materiais e energéticos do Universo deveria freiar a expansao
e nao se cogitava a possibilidade de outro processo ou mecanismo ou mesmo
outra componente exotica estar mais que compensando a atracao gravita-

cional entre os constituinte do Universo e acelerando sua expansao.
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Por isto, para se quantificar a taxa de expansao do Universo em um

parametro, definiu-se o parametro de desaceleracao que, matematicamente,

é dado por|l, 2]:

= _];_]j | (2.12)

O sinal negativo da definicao garantiria, em um universo com expansao
desacelerada, um valor sempre positivo.

O parametro de desaceleracao depende, para qualquer modelo, dos ou-

tros parametros definidos acima, como por exemplo, dos parametros de

densidade. Sua determinacao observacional pode impor limites sobre os

outros parametros.

e) Parametro da equagao de estado

O parametro da equacao de estado de uma componente do Universo é
dado por:

w="L. (2.13)

p
O parametro da equacao de estado para as componentes usuais do Uni-

verso sao bem determinados: para a matéria barionica e matéria escura
wp = wy, = 0; e para radiacao e neutrinos w, = w, = 1/3. Mas, no geral,
estamos interessados em determinar o parametro efetivo da equacao de es-
tado que representa o fluido do Universo hoje, em sua fase de expansao
acelerada ou, equivalentemente, o parametro da equacao de estado de uma

possivel energia escura.
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f) Redshift de transigao

As observagoes de Supernova do tipo IA (SNe Ia) indicam que o Universo
esta em uma atual fase de expansao acelerada e, também, que esta expansao
comegou desacelerada (ver discussao no capitulo 4). Portanto, em algum
momento da evolugao do Universo, ele passou de uma fase desacelerada
para uma fase acelerada.

O instante desta transicao é representado como o momento em que o
parametro de desaceleracao se anulou e, a partir dele, definimos o redshift

de transicao dado por:

2z =2(q=0). (2.14)

O redshift de transicao é um parametro muito importante na descrigao
dos modelos acelerados. Recentemente, o grupo do High-z Supernova
Search (HZSNS)[19] obteve z; = 0,43 £ 0,07 (1o). J4 Cunha e Lima[20],
com base nos dados do Supernova Legacy Survey (SNLS) publicados por
Astier et al.[21] encontraram z; = 0, GOfgﬁ (1o).

Estas analises foram feitas levando-se em consideracao modelos de ener-
gia escura. Considerando-se outros tipos de modelos acelerados, o valor de

2 pode mudar significantemente.

e) Outros parametros cosmolégicos

Além dos parametros cosmoldgicos mencionados acima, hé diversos ou-
tros parametros que podem ser utilizados para quantificar e descrever os
modelos cosmologicos.

Entre eles podemos citar: f,, a fracao de neutrinos massivos que é
definida como f, = Q,/Q,,; N, o nimero efetivo de espécies de neutrinos

relativisticos; A, a amplitude das flutuacoes de densidade; ng, o indice
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espectral das flutuagoes de densidade; 7, a largura oOtica da reionizacao;
og, a amplitude linear das flutuacoes de matéria dentro de um raio de
8 h™! Mpc; 2195, 0 redshift da dltima superficie de espalhamento; entre
outros.

Nas analises estatistica dos testes cosmologicos sao sempre determinados
os valores de certo nimero de parametros e o modelo é descrito em termos
destes parametros especificados. Por exemplo, nas andlise dos dados do
satélite WMAP[17, 18] o modelo cosmolégico é descrito em termos de seis
parametros, s = (Q,,h?, Qh? h,ng, 7, 03).

Os valores de alguns destes parametros e a dependéncia dos modelos cos-

mologicos com eles sera melhor discutida nas secoes e capitulos seguintes.

2.3 Nucleossintese Primordial

As bases do modelo do Big Bang sao devidas a Gamov e
colaboradores|[22-26] que exploraram a origem dos elementos leves em um
Universo em expansao.

O Universo primordial era uma extremamente quente sopa cosmica de
particulas dominada pela radiacao. A expansao, nos primeiros instantes,
ao mesmo tempo que esfriou a temperatura do Universo, permitiu a criagao
de outros elementos leves a partir dos nicleos de hidrogénio presentes no
plasma primordial. Os célculos da sintese de elementos leves ou nucleos-
sintese primordial dependem da relacao entre a temperatura, a taxa de
expansao e as taxas das reacoes fraca e nucleares. As reacoes regidas pela
interacao fraca determinam a interconvencao entre néutrons e prétons, o
que determina a quantidade de *He sintetizada. J4 as reacoes nucleares

determinam a relagao entre o nimero de barions e fétons (), bem como o
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numero de espécies de neutrinos (V,) e regulam a produgao e destruigao
dos outros elementos leves.

A razao observada entre as abundancias dos elementos leves é um teste
das equacoes de Friedmann e, conseqiientemente, do modelo expansionista
do Big Bang.

Segundo os calculos da sintese primordial de elementos, entre os instan-
test ~ 0,01 set ~ 100 s, a temperatura do Universo caiu de T ~ 10 MeV
para T ~ 0,1 MeV e houve a formacao de deutério (*H), hélio-3 (*He), hélio
(*He) e litio ("Li) a partir dos néutrons e prétons presentes no plasma
primordial. Para temperaturas menores a pressao sobre os constituintes
barionicos nao era mais suficiente para produzir a fusao nuclear no plasma
primordial e a sintese dos elementos cessou, portanto as fracoes de ele-
mentos presentes hoje no Universo é aproximadamente igual as fracoes
presentes ao final da nucleossintese primordial.

Os elementos mais pesados que encontramos hoje no Universo foram
formados no interior das estrelas.

A componente barionica do Universo é, segundo as previsoes da nu-
cleossintese e as principais observacoes, composto por cerca de 75% de
hidrogénio (*H), cerca de 25% de hélio (*He) e menos que 1% de outros
elementos.

As abundancias destes elementos em galdxias e nuvens de gases ¢é es-
timada ou determinada por diversas observacoes ha varias décadas, mas
ainda hoje constitui um importante teste para os modelos cosmolégicos.
Por exemplo, a andlise dos dados do WMAP, baseada nos trabalhos de
Steigman e colaboradores[27], permite refazer as previsoes fundamentais
da nucleossintese. Estas previsoes e os intervalos de valores observados
estao resumidos na tabela 2.2.

Das abundancias primordiais, a mais restritiva ¢ a do deutério. Kirkman
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Parametro | Abundancia baseada em CMB | Valores observados
105y 51T 2,587 015 1,6 - 4,0
10°y3 1,05 40,03 £ 0, 03(syst.) <1,1+0,2
Yp 0,24815 £ 0,00033 % 0, 0006(syst.) 0,232 — 0,258
[Li] p 2,64+0,03 22-24

Tabela 2.2: Abundancias dos elementos produzidos na Nucleossintese primordial. Estas

abundancia usam uma razao féton-barion ;9 = 6,09654 0, 2055. 10°y5T é a abundancia

primordial do deutério; y3 a abundéancia do hélio-3; Yp a abundéancia do hélio; e [Li|p a

abundancia do litio-7 expressa pelo logaritimo [Li], = 12 + log;,(Li/H).

et al.[28], com base em linhas de absor¢ao na diregao de quasares, observou
10°y 5T = 2, 78705

Devemos, ainda, ressaltar que estas abundancias previstas para os ele-
mentos leves dependem sempre da razao féton-barion e do numero de
espécies de neutrinos relativisticos, sendo validas para n = [2 — 6] x 10717
e N, < 3.9[29, 30]. Considerando estes limites para n e nosso conheci-
mento acerca da temperatura média do Univeso (temperatura da radiacdo
cosmica de fundo) que vale Ty = 2,725 £ 0.001 K [31], podemos converter
n em uma densidade de massa ou, usando a densidade critica, podemos
obter a fragdo da densidade critica para a matéria barionica[32]. Como

Perit = 1, 7Th% x 1072 g/cm3 temos que:

Qph* = 0,019 £ 0.01 (2.15)

ou, usando que h = 0.72 [13], temos:

Qp ~ 0,045 + 0,005 (2.16)

E os limites sobre N, sao consistentes com os resultados dos principais

aceleradores de particulas do mundo que fornecem N, = 3,00 £ 0,02 [33].
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Além disso, os resultados da nucleossintese primordial restringem a exis-
téncia de novas particulas leves e fornecem limites superiores para a massa
dos neutrinos[34]. E também podem ser utilizados para restringir outros

parametros dos modelos cosmologicos.

2.4 Radiagao Césmica de Fundo

Pelos calculos e argumentos de Gamow e colaboradores, para que ocor-
resse a sintese de elementos leves, um campo de radiacao permeava todo o
Cosmos e estaria acoplado a componente material durante a nucleossintese.
Ainda segundo esses autores, esta radiacao teria se esfriado com a expansao,
desacoplado da matéria e constituiria um campo de radiacao, reliquia do
Big Bang, e que, nos dias atuais, estaria se propagando e com uma tempe-
ratura nao nula 7y ~ 5 K. Apds o desacoplamento matéria-radiacao, esta
ultima teria passado a se propagar com livre caminho médio da ordem do
raio do Universo, ou seja, desde o desacoplamento ela estaria se propagando
praticamente sem interagir com os outros constituintes do Universo.

Em 1964 a RCF foi observada por Penzias e Wilson como um “ex-
cesso de ruido” no céu, proveniente de todas as direcoes, mais ou menos
isotropico e com espectro térmico com temperatura bem definida e dada
por Ty ~ 3 K [35]. A distribui¢do angular da RCF tornava impossivel
relaciona-la a qualquer fonte local de radio ou a algum ruido proveniente
de emissoes atmosféricas, do proprio Sistema Solar ou de nossa galdxia.
E sua intensidade, varias ordens de grandeza maior que qualquer erro sis-
tematico possivel, permitiu sua identificacao com este campo de radiacao
proveniente do Big Bang e que permeia todo o Cosmos[36, 37].

Dados recentes mostram que a radiacao césmica de fundo tem um espec-
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tro térmico muito bem definido com temperatura Ty = 2, 72540, 001 K[31].
Apesar de ser extremamente isotropica e homogénea em todas as diregoes
do céu, a RCF possui flutuacoes em sua temperatura, que sao denominadas
anisotropias. Estas flutuacoes sao definidas em cada ponto da esfera celeste

COImo:

07 Qb) o TO
T ’
onde T'(0,¢) é a temperatura da radiagdo num ponto arbitrario e Tj é a

Ar(8,¢) = (2.17)

temperatura média atual.

Embora as anisotropias da RCF sejam definidas ponto a ponto, no geral,
estamos interessados na medida da flutuacao relativa entre dois pontos da
esfera celeste separados por uma distancia angular 6. Essa anisotropia

relativa é dada por[37):

T =T
=5
onde T} é a temperatura no ponto 1 e 75 a temperatura no ponto 2 da

Ar(0) (2.18)

esfera celeste.

O primeiro tipo de anisotropia medida corresponde a uma flutuacao na
temperatura entre dois pontos em lados opostos do céu (6 ~ 180°). Esta
anisotropia é chamada anisotropia de dipolo e é devida ao movimento de
nossa galaxia em relacao ao referencial comével do Universo, referencial no
qual a radiacao cosmica de fundo é isotropica. A ordem de grandeza desta
anisotropia é dada por 8 =v/c ~ 1073,

As outras flutuacoes na temperatua da RCF sao geradas pela in-
teracao da radiagdo com os outros constituintes do Universo (anisotropias
priméarias) ou com a varigdo no potencial gravitacional do Universo devido
a expansao (anisotropias secunddrias) ou, ainda, devido a alguma fonte lo-

cal de radiac@o eletromagnética (anisotropias terciarias). As anisotropias
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primérias e secunddrias tém intensidades muito pequenas, Ar ~ 1072,
mas a sua existéncia é de extrema importancia para o estudo do Uni-
verso e para restringir os parametros dos modelos, sendo uma das melhores
fontes de informacoes sobre o Universo. Devido a reduzida intensidade das
anisotropias, elas foram medidas primeiramente pelo satélite COBE em
1992, depois de quase trés décadas de tentativas de observacao.

As anisotropias, primérias e secundarias medidas hoje, estao rela-
cionadas ao efeitos geradores pela expressao[38]:

5 . " o0
Ar(mg) = =(1q) + P(7q) + n'vi(mg) +2 | ——(7)dT. (2.19)
3 . or

onde §(74) refere-se as flutuagoes na densidade da matéria no instante do
desacoplamento; ®(7;) é o potencial gravitacional neste mesmo instante;
n'v;(14) é a contribuicao das velocidades de cada elemento do fluido mate-
rial no instante do desacoplamento; e a integral, que é o termo do chamado
efeito Sachs-Wolfe integrado, é a contribuicao da variacao do potencial
gravitacional entre os instantes do desacoplamento e hoje e d4 a interacao
sofrida pela radiacao desde o momento que desacoplou até a sua observacao.

Mas, para usarmos as flutuagoes na temperatura da RCF como fonte de
informacoes sobre o Universo, faz-se necessario relacionar essas anisotropias
geradas pela interacao da radiacao com os outros constituintes materias aos
parametros cosmologicos que determinam os modelos de universo. E, por
outro lado, relacionar também a anisotropia observada no céu e definida
pela equacao (2.18) com estes parametros cosmolégicos. Esta relagao é
feita através do espectro angular de poténcia das anisotropias da RCF.

Para obte-lo, expandimos a anisotropia medida no céu em termos dos
harmonicos esféricos e, a partir desta expansao, definimos a funcao de
correlacao de dois pontos para a flutuacao na temperatura. Esta correlacao

depende da separacao angular 6 entre os dois pontos ou, equivalentemente,
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do multipolo da expansao (I o< 1/0) e o espectro de poténcia associada a
esta funcao de correlacao é o espectro angular de poténcia das anisotropias
da RCF. A funcao de correlagao em termos do espectro angular de poténcia

pode ser escrita como[37]:

0.9]

2 1
co)=3Y" %clﬂ(cose) | (2.20)
(=0

onde o P é o polinomio de legendre de ordem {.

A forma exata do espectro de poténcia em termos dos efeitos geradores
e, desta forma, dos parametros cosmologicos é calculada via integracao
numeérica e comparada com os valores observacionais para restringir os
valores dos parametros cosmologicos.

Desde 1992, quando o COBE mediu as anisotropias para uma separagao
angular 8 = 7° o espectro angular tem sido medido para separacoes angu-
lares cada vez menores ou multipolos cada vez maiores e com precisoes cada
vez maiores. Este espectro angular é, normalmente, expresso em termos
de [(I + 1), e na figura 2.1 temos os pontos espectro angular de poténcia
calculados a partir das observagdes das anisotropias pelo WMAP/[18], as-

sim como trés exemplos de ajustes tedricos para estes dados no contexto
do modelo ACDM.

Ea comparacao entre estes dados observacionais e as previsoes tedricas
que nos permitem determinar os valores dos diversos parametros cos-
mologicos.

Em resumo, a radiacao cosmica de fundo é um campo de radiacao prove-
niente do Big Bang e que, por estar praticamente sem interagir desde o
Desacoplamento, pode nos fornecer informacoes importantes e precisas so-
bre o Universo e sobre os parametros cosmologicos, sendo uma das mais

antigas reliquias do Universo primordial que chega até noés e, também por

38



6000

5000

4000

3000

N\

1) €,/ (2m) (uK?)

2000

11

IlIIIIIII!/III}IIIllIilllIIIIIIiI}IIllIIIlIIIIIIIIIIIIIIIIlIII

0 200 400 600 800 1000
Multipole moment [

Figura 2.1: Espectro angular de poténcia da radiacao césmica de fundo.
Os pontos do espectro foram calculados a partir dos dados de trés anos
do WMAP. As curvas tedricas sao: curva preta, o melhor ajuste tedrico
para estes dados no contexto dos modelos ACDM; laranja, o melhor
ajuste para os dados de 1 ano; e vermelha o melhor ajuste para os dados

de 1 ano combinados com os dados dos experimentos CBI e ACBAR.

isto, é uma das mais importantes fontes de informacoes sobre o Universo

primordial e atual.

2.5 DMatéria Escura

No Universo, a matéria nao-relativistica apresenta-se de duas formas:
matéria barionica ou matéria ordinaria que é constituida por protons,

neutrons e elétrons; e matéria escura que é, freqientemente chamada de
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matéria escura fria ou CDM (sigla em inglés para cold dark matter).

A matéria escura sé foi detectada, até o momento, por seus efeitos
gravitacionais. Apesar de alguns possiveis candidatos na literatura, sua
composicao permanece um mistério, mas ela é tida como um ingrediente
essencial a qualquer modelo cosmoldgico contemporaneo.

As curvas de rotacao de galaxias sao considerads a principal evidéncia
da existéncia da matria escura. Mas a primeira evidéncia absevacional da
existéncia de uma componente material nao-detectada remonta a década
de 1930 e foram as medidas de velocidade de galaxias nos aglomerados de
Coma e Virgo feitas por Zwicky[39] e Smith[40], onde as estimativas de ve-
locidade indicavam que, se estes aglomerados estavam gravitacionalmente
ligados, sua massa total deveria ser algumas ordem de magnitude maior do
que a massa indicada pela soma da matéria luminosa existente no interior
de suas galéxias.

Na década de 1970, Rubin e Ford[41] mediram curvas de rotacao para
a galaxia M31, ou seja, mediram a velocidade circular orbital como func¢ao
da distancia radial ao centro galactico utilizando estrelas e nuvens de
hidrogénio neutro como particulas de teste. Esperava-se que, para baixos
raios, se a massa seguisse a luz (se a massa fosse proporcional a radiacdo
emitida pela galdxia) a curva de rotacao tivesse o comportamento da curva
de um corpo rigido e que para médios e grandes raios a curva seguisse uma
kepleriana. Para pequenas distancias ao centro galactico a curva apresen-
tava o comportamento esperado, o que indica que a matéria nas partes
internas é dominada por matéria luminosa. Para as partes externas o com-
portamento da curva é totalmente diverso do esperado, o que pode ser
interpretado pelo fato que a massa nestas partes da galaxia é dominada
por matéria nao luminosa formando um halo escuro.

Curvas de rotacao de diversas outras galaxias ja foram medidas e ap-
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resentam o mesmo comportamento. Na figura 2.2 é mostrada a curva de
rotacao da galaxia NGC3198 [42]. Sobrepostos aos dados observacionais[43]
temos as curvas de rotacao para um corpo rigido e uma kepleriana, assim

como a interpolacao dos dados.
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Figura 2.2: A curva de rotacdo da galdxia NGC3198. Como
esperado, para baixos raios o comportamento de corpo rigido
¢ valido, mas para altos raios a Lei Kepleriana nao ¢é satis-
feita e temos um espectro quase plano para as velocidades. A
diferenca entre as duuas curvas para grandes raios ¢ uma medida

da matéria escura.

Por outro lado, a existéncia da matéria escura é evidenciada também
pelos dados de fracao de massa do gas. Em aglomerados tipicos, a con-
tribuicao da matéria barionica do gas interestelar excede a contribuigao das

estrelas em pelos menos uma ordem de magnitude, de tal maneira que a
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massa barionica total pode ser bem representada pela massa do gés|44, 45].
Usando as medidas de 19 aglomerados, White e Fabian[46] obtiveram que
a razao entre a massa do gas e a massa dinamica do aglomerado pode ser

escrita como:

My _
9% — 0.056h %3, (2.21)
din

Usando que a razao féton-barion em unidades de 1071 é dada por ;g =

3 — 5 e assumindo que h = 0, 70, obtém-se para o parametro de densidade:

Q,=0,2 — 0,4 (2.22)

Resultado similar e independente para o parametro de densidade foi
obtido por Myers e colaboradores[47] utilizando o efeito Sunyaev-Zel’dovich
(Qn,=0,2 — 0,3).

Comparando-se estas estimativas para o parametro de densidade
da matéria com o parametro de densidade dos barions estimado pela
abundancia primordial de elementos ({25 ~ 0,045 %+ 0,005), a necessidade
de uma componente material nao-barionica é evidente.

Estes e outros argumentos observacionais implicam na existéncia de uma
componente nao-barionica contribuindo para o contetido material do Uni-
verso com varias vezes a contribuicao da componente barionica.

O fato de considerarmos que a matéria escura é fria vem de argumentos
da formagao hierarquica das estruturas do Universo[48, 49]. Se a matéria
escura fosse quente (relativistica) as flutuagoes de pequena escala na época
de formacao das estruturas seriam apagadas e o Universo teria suas es-
truturas formadas num esquema top-down, ou seja, das maiores para as
menores (os aglomerados de galdxias se formariam antes das galdxias, e
assim sucessivamente). Ja para particulas nao-relativisticas ou frias, ao

se desacoplarem estas particulas podem aglomerar-se em escalas pequenas
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e comegar a formar estrutura num esquema bottom-up (da menor para a
maior). De acordo com as observagoes, as primeiras estrelas do Universo
se formaram antes das galaxias e aglomerados e, por isto, a matéria escura
que é um dos constituintes do Universo é nao-relativistica.

Apesar de s6 poder ser observada devido a interacao gravitacional com
os outros constituintes do Universo, a matéria escura €, hoje, tida como
um componente essencial de qualquer modelo cosmolégico e sua existéncia

¢é considerada bem consolidada.

2.6 Inflacao Césmica

No final da década de 70 do século passado, o modelo cosmologico
do Big Bang estava se consolidando e suas bases observacionais ja es-
tavam bem estabelecidas. No entanto, o chamado modelo padrao da cos-
mologia, naquela época, apresentava algumas conseqiiéncias tedricas inde-
sejaveis relacionadas as suas condigoes iniciais. Sao elas os chamados pro-
blema da planura (flatness problem), problema do horizonte e problema dos
monopolos. Tais problemas serao melhor explanados ainda nesta secao.

Em 1981 Alan H. Guth[50] prop6s um cenério cosmologico em que estes
problemas eram resolvidos. O cenario inflacionario, no qual, uma fracao
de segundo apés o Big Bang (entre 1073¢ s e 1073* s) o Universo sofreu
uma expansao fantastica em seu volume que foi amplificado por um fator
da ordem de 10%.

O cenario inflaciondrio proposto por Guth resolveu os problemas das
condicoes iniciais do Universo e trouxe consigo outros problemas. Por isto,
este cendrio foi aprimorado nos anos seguintes por diversos autores[51, 52].

Segundo os proponentes da inflagao césmica, quando o Universo, ao
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esfriar, atingiu a temperatura de 10%® K - a temperatura da GUT (sigla
em inglés para Grand Unified Theory) - ocorreu uma transicao de fase
e o conteudo material e energético cosmico passou a ser dominado pelo
falso vacuo de um campo quantico. O efeito dinamico deste falso vacuo
é equivalente ao de uma constante cosmoldgica, produzindo uma repulsao
cosmica que fez o Universo expandir aceleradamente e seu fator de es-
cala aumentar exponencialmente (R o effi) ou como uma lei de poténcia
(R o< t",n > 1). E esta repulsao que provoca o aumento fantdastico e
abrupto no volume do Universo. Ao final da inflagao houve um breve
estdgio de reaquecimento[53, 54] e o Universo emergiu desta era infla-
cionaria dominado por matéria relativistica e localmente quase homogéneo
e isotrdépico.

Para percebermos como o cenério inflacionario resolve os problemas das
condicoes iniciais do Universo vamos explicar brevemente cada um destes
problemas.

O problema da planura vem do fato que as estimativas da época
mostravam que a minima flutuacao de densidade em relacao a densidade
critica (p.) na era da radiagao, ou seja, se o parametro de curvatura fosse
mesmo levemente diferente de zero nesta época, o nosso universo nao pode-
ria existir. E se a curvatura do Universo poderia ser qualquer, por que tinha
que ser exatamento nula? Como a inflacao amplifica uma regiao do espaco
com dimensoes da ordem de gradeza do tamanho de um proéton e que seria,
obrigatoriamente, euclidiana para uma regiao com tamanho da ordem de
100 MpC, o espago-tempo é, necessariamente, plano.

O problema de horizonte decorre da extrema uniformidade do Uni-
verso em grande escala, uniformidade esta que é evidenciada pela RCF,
mesmo quando observada em regioes diametralmente opostas do céu. Es-

tas regioes, até o desacoplamento matéria-radiacao, nao tiveram qualquer
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contato causal e sé seria possivel que elas tivessem desenvolvido condicoes
quase idénticas se o Universo tivesse comecado num estado de uniformi-
dade quase perfeita. Estado este que é possivel devido ao reaquecimento
ao final da era da inflacao.

Por dltimo temos o problema de monopdlos (como o magnético, por
exemplo) que, de acordo com as teorias de unificagao, seriam gerados nas
transicoes de fase do Universo primordial e deveriam ser observados nos
dias de hoje ou, mais especificamente, teriam feito nosso universo recolap-
sar antes da formagao das primeiras estruturas[6]. A inflacdo é o mecanismo
que dilui tais monopélos, impedindo que eles fagcam o Universo recolapsar.

Além de resolver os problemas das condigoes iniciais do Universo, a
inflagao cosmica relaciona a escala subatomica a grande escala do Universo
atual, explicando como as inomogeneidades primordiais na densidade de
matéria, que evoluiram e geraram todas as estruturas do Universo, teriam
surgido a partir de flutuagoes quanticas primordiais[55].

Um maneira interessante de descrever a inflacao é em termos de um
campo escalar ¢, de forma que a densidade de energia nesta época é do-
minada pelo potencial V(¢). Assim, o Universo esfria adiabaticamente
chegando a uma temperatura extremamente baixa e, as custas da energia
do campo que decai em particulas relativisticas devido a seu acoplamento
com os outros campos de matéria, o Universo é reaquecido enquanto o
campo ¢ oscila rapidamente e decai produzindo toda a entropia do nosso
universo. O processo efetivamente termina quando a densidade de energia
do campo assume valores extremamente pequenos ou zero.

Qualquer que seja a descricao dinamica ou tedrica da inflacao, os
cenarios inflaciondarios fazem trés previsoes testdveis: um universo plano
(k = 0); um espectro quase-invariante de escala para as perturbagoes pri-

mordiais de densidade[52]; e um espectro quase-invariante de escala para as
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ondas gravitacionais. A primeira previsao estd comprovada por algumas
observacoes astronomicas e, com maior acuracia, pelos dados referentes
as anisotropias da RCF medidos pelo satélite WMAP[17]. Estes dados
também indicam que a segunda previsao é aproximadamente valida, em-
bora o resultado seja dependente de modelo. A terceira previsao ainda
permanece inacessivel aos testes observacionais.

Apés a inflagao césmica o Universo evolui como previsto pelo modelo

do Big Bang.

2.7 Formacao de Estruturas

Todas as estruturas observadas no Universo foram geradas por flu-
tuagoes na densidade de matéria do Universo primordial que foram am-
plificadas pela interacao gravitacional durante a expansao[2, 3, 48, 49]. A
inflagao césmica é o candidato mais natural para gerar o espectro inicial
de flutuacoes na matéria que ocorreram em todas as escalas.

O mecanismo basico para formar inimogeneidades a partir de flutuagoes
no conteudo material é chamado instabilidade gravitacional e foi proposto
por Sir James Jeans em 1902 e passou a ser conhecido por instabilidade de
Jeans.

Para que haja a formacao de uma estrutura gravitacionalmente ligada
é necessaria uma pequena perturbacao ou flutuacao na densidade local
do conteido material de modo que a densidade seja maior que a densi-
dade média do meio (densidade do fluido nao-perturbado). Esta flutuagao,
que pode ser considerada e tratada como uma pequena nuvem, atrai a
matéria das vizinhancas e aplifica-se pelo fato de incorporar mais massa e

atrair ainda mais a matéria circundante e, entao, sua expansao desacopla-
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se gradativamente da expansao do Universo dando inicio ao colapso que
a tornara uma estrutura gravitacionalmente ligada. Caso a atracao gravi-
tacional nao seja suficiente para vencer a expansao, a perturbacao ird se
expandir e se dissipar.
Pela teoria de Jeans o parametro que caracteriza o colapso das per-
turbacoes ¢ um comprimento critico ou comprimento de Jeans:
2w

N = 2.2
1= (2.23)

onde k; é o numero de onda de Jeans definido por:

47TGp0

Ry = (2.24)

v3
onde v, é a velocidade do som no meio e py é a densidade do fluido nao-
perturbado. Se k < k; as flutuagoes crescem exponencialmente. E se
k > kj as flutuagoes oscilam sem crescer e dissipam-se. Contudo, a teoria
de Jeans foi formulada para um fluido autogravitante nao-relativistico e
estatico.

A generalizagao da teoria de Jeans para a relatividade geral e incluindo
a expansao do fluido foi primeiramente discutida por Lifshitz e, posterior-
mente, refinada por muitos autores|2, 3, 48, 49]. O resultado bésico desta
generalizagao é que o mecanismo de Jeans para as instabilidades gravita-
cionais continua valido, mas o crescimento das perturbacoes ocorre apenas
linearmente ou como uma lei de poténcia.

Vale ressaltar que, embora as flutuagoes na densidade estejam presentes
desde a era da inflacao ou mesmo antes desta, na era da radiacao as per-
turbagoes que crescem sao somente as flutuacoes de matéria escura, pois
a matéria barionica esta acoplada a radiacao e este acoplamento dissipa

ou, pelo menos, impede que qualquer perturbacao na densidade de barions
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cresca. Somente apds o desacoplamento matéria-radiacao é que essas flu-
tuacoes na densidade dos barions comecgaram a desprender-se da expansao
do Universo, isto é, puderam comecar a colapsar independentes da ex-
pansao. Nesta época, os pocos de potencial dos halos de matéria escura
que colapsaram antes do desacoplamento passaram a influenciar e dire-
cionar o colapso da matéria barionica, permitindo a formacao das galéxias
e de outras estruturas que observamos hoje.

Varios efeitos precisam ser levados em conta para uma descrigao realis-
tica da formagao de estruturas no Universo. A teoria de Jeans, como uma
descric@o analitica, descreve bem a fase linear (fase inicial) da formacao das
galdxias e aglomerados de galdxias. A fase nao-linear é tratada, no geral,
via integragao numérica ou com aproximacoes semi-analiticas e o estudo
dessa fase é imprescindivel para uma descricao completa da formacao das
estruturas gravitacionalmente ligadas nas escalas da galaxias ou menores

(estrelas e aglomerados globulares).

2.8 A Histéoria Térmica do Universo

Segundo o modelo do Big Bang, o Universo evoluiu desde uma singulari-
dade (ou uma flutuagao quantica) até seu atual estado em um intervalo de
tempo ~ 14 Gyr!. Durante esta evolucao, processos diferentes estiveram
presentes em cada momento da histéria do Universo que passou por fases
completamente distintas.

Ao descrevermos a evolucao do Universo, dividimoss sua histéria em
fases ou eras cosmmicas que estao intrinsecamente ligadas a evolucao de

sua temperatura e, por isto, ao tracar a historia da evolucao do Cosmos em

1Gyr = bilhdes de anos.
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termos destas eras, dizemos que estamos descrevendo a historia térmica do
Universo.

As fases desta histéria sao: singularidade; era de Planck; era da grande
unificacao; inflacao césmica; era da radiacao; era da matéria; e era da
expansao acelerada.

Na figura 2.3 estd esquematizada, de forma bastante simplificada, a

evolucao temporal do Universo desde a singularidade até hoje.

Dark Energy
Accelerated Expansion
Afterglow Light
Pattern  Dark Ages Development of
380,000 yrs. Galaxies, Planets, etc.

Inflation

1st Stars
about 400 million yrs.

Big Bang Expansion

13.7 billion years

Figura 2.3: Esquema com a evolucao temporal do Universo e representagao de
algumas de suas fases. Cortesia do NASA/WMAP Science Team.

Vamos descrever, breve e qualitativamente, as eras da histéria térmica

do Universo.
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a) Singularidade

E o instante do inicio de nosso universo, em que todo o conteido ma-
terial e energético existente estava reunido em um volume com dimensoes
despreziveis. Ha uma certa controvésia na literatura sobre a singularidade,
mas é concenso que, para o Universo neste instante, as leis da fisica nao se
aplicam, pois grandezas como T, p e p divergem. E provavel que o Universo
tenha surgido de uma flutuacao quantica onde a energia do Universo e a

duracao desta flutuacao estejam relacionadas pelo principio da incerteza
(AEAt ~ h).

b) Era de Planck

E a fase do Universo compreendida entre a singularidade e o tempo de
Planck, ¢, = 107* 5. Ou seja, é a fase entre 0 < ¢ < 107 s.

Nesta fase todas as interacoes da natureza estao unificadas em uma sé
interagao e s6 podemos descrever o Universo desta era com uma teoria

quantica da gravidade, que ainda nao foi desenvolvida.

c) Era da grande unificagao

Apesa do nome parecer surgerir algo diverso, esta é a era na qual a
interacao gravitacional se separa das outras interagoes.

O Universo comeca esta fase com uma temperatura 7' > 10%® K. Quando
o Universo atinge esta temperatura, ocorre a sepacao da gravidade das ou-
tras interagoes e ha uma transicao de fase que da inicio a inflacao, préxima

era do Universo.
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d) Inflagao césmica
E a fase do Universo compreendida entre 10730 s e 1073 s. Nela, a
densidade de energia do Universo é dominada pelo falso vacuo de um campo
quantico que faz o volume do Universo aumentar por um fator da ordem
de 10%.
O Universo emerge da inflacio dominado por matéria relativistica (ra-

diacdo) e localmente quase homogéneo e isotrépico.

e) Era da radiagao

Ao sair da inflacao, o Universo entra na era da radiacao que vai de
1073 s <t < 300000 anos.

Nesta fase a densidade da radiacao domina a densidade de energia e
ocorrem processos importantes para a historia e evolugao do Universo.

Ha a formacao dos elementos leves na nucleossintese primordial.

As flutuacoes na densidade de matéria escura comecam a colapsar para
formar as primeiras estruturas gravitacionalmente ligadas.

A densidade de energia da matéria torna-se igual a densidade da ra-
diacao.

O ocorre o desacoplamento matéria barionica-radiacao, no que

chamamos tltima superfice de espalhamento.

f) Era da matéria
Depois que os fétons da radiagao césmica de fundo sao espalhados uma
ultima vez pela matéria barionica e desacoplam-se desta, o Universo entra
na era da matéria, que ocorre entre 1100 2 z < z; ou, equivalentemente,
entre 300000 anos < t < t;), onde z é o redshift da transigado desacele-
rado-acelerado e t; é o instante desta transicao. Como comentado antes, a

determinacao do redshift de transicao é dependente do modelo.
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No inicio da era da matéria ha a reionizacao dos atomos do Universo.
E a matéria barionica passa a sentir a atracao gravitacional dos pocos de
potencial da matéria escura, que foram formados na era da radiacao, e as
flutuacgoes do fluido de barions desacoplam-se da expansao e comecam a

colapsar para formar estrelas, galaxias, etc.

g) Era da expansao acelerada

Nos estagios mais recentes do Universo, a expansao passou de um regime
desacelerado para outro acelerado e o Universo entrou na era da expansao
acelerada que é, usualmente, denominada de era da energia escura.

Como nesta tese estamos propondo um modelo cosmoldgico acelerado
e sem energia escura, vamos nos referir a esta fase apenas como era da

expansao acelerada.

Antes de entrarmos neste modelo precisamos entender como sao deter-
minados, observacionalmente, os parametros de um modelo de Universo
e conhecer os testes cossmologicos que serao usados para comparar nosso
modelo as observacoes astronomicas. Estes sao os assuntos do préximo

capitulo.
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Capitulo 3

Testes Cosmolégicos e Observacoes

Independentes de Modelo

Ao observarmos as estrelas, galaxias e outros objetos do Universo es-
tamos recebendo radiacao eletromagnética emitida por eles, a qual temos
que interpretar e dela retirar toda e qualquer informacao a respeito desses
objetos e do Universo.

O espectro eletromagnético emitido por uma estrela, por exemplo,
permite-nos determinar sua composicao, distancia, idade e luminosidade
aboluta, entre outras grandezas.

Isto é possivel, tanto para estrelas como para galdxias, quasares,
e muitos outros objetos césmicos, porque as técnicas de observacao
astronomicas e o nosso conhecimento desenvolveram-se e refinaram-se
enormemente no ultimo século e, hoje, podemos obter, a partir da ra-
diacao dos corpos celestes, informacoes cada vez mais precisas e acuradas
a respeito do Universo e, assim, testar os diversos modelos cosmoldgicos
presentes na literatura.

Um modelo cosmolégico é definido por um conjunto de parametros cos-
mologicos dos quais dependem suas equacoes e, conseqiientemente, suas

constituicao, dinamica e evolucao. Ao testar um modelo ou classe de mode-
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los cosmoldgicos estamos, a partir das observacoes astronomicas, inferindo
ou determinando os valores dos parametros que o definem.

Uma ou mais observacoes astronomicas que permitem aferir valor para
um conjunto ou subconjunto de parametros cosmoldgicos é chamada de
teste observacional ou teste cosmologico.

Atualmente, os testes cosmoldgicos mais utilizados sao: o Lookback
time ou teste da idade; a distancia-luminosidade; o diametro angular; e
a fracao de massa do gas. Destes estamos especialmente interessados no
teste da idade que sera utilizado para testar o modelo cosmolégico plano
s6 com matéria escura que estamos propondo nesta tese e na distancia-
luminosidade que sera utilizada para verificar a compatibilidade entre o
modelo e os dados de supernova do tipo Ia.

Os dados de certo experimento ou de certa classe de experimentos
também podem ser utilizados como um teste para os diversos modelos cos-
moldgicos, mesmo que nao o classificamos explicitamente como um teste
cosmolégico. Por exemplo, os dados da radiacao césmica de fundo con-
tituem um importante e restritivo teste cosmolégico.

Todos estes testes e experimentos fornecem resultados para diversos
parametros cosmolégicos mas, no geral, as analises feitas dependem do
modelo ou classe de modelos testados. Ou seja, um teste cosmoldgico pode
determinar o melhor modelo (ou conjunto de parametros cosmoldgicos)
dentre uma classe de modelos cosmoldgicos testados. Por isto dizemos que
a maioria dos resultados sao dependentes de modelo.

Novos modelos precisam, sempre, ser incluidos na analise para se de-
terminar a sua compatibilidade com os dados observacionais em relacao a
compatibilidade dos outros modelos da analise.

No entanto, héa alguns resultados importantes na Cosmologia que podem

ser considerados independentes de modelo e que podem ser usados como
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primeiro e crucial teste para qualquer modelo proposto na literatura.

Nas secoes deste terceiro capitulo vamos falar sobre dois dos principais
testes cosmoldgicos e citar os outros que sao importantes para a Cosmologia
contemporanea. E também vamos entender como foram determinados e
citar os valores dos principais resultados cosmoldgicos independentes de

modelo.

3.1 Lookback time ou teste da idade

A determinacao da idade tedrica do Universo, que é o tempo decorrido
desde a singularidade inicial, e sua comparacao com a idade estimada para
as estruturas mais velhas presentes no Universo atual constitui uma questao
de grande importancia para a Cosmologia e crucial para a determinacao
dos valores ou limites dos parametros cosmolégicos. Esta comparacao entre
as idades teorica e observacional do Universo é chamada de lookback time
ou teste da idade e deu origem ao chamado Problema da Idade, pois por
décadas a idade total calculada para os principais modelos cosmologicos era
menor ou bem menor que a idade estimada para os aglomerados globulares
da Via-Lactea.

A principio, a partir do cdlculo da idade do Universo, quer seja a
idade total ou a idade em altos redshifts, pode-se obter limites sobre os
parametros cosmologicos, pois a expressao para a idade do Universo pode
ser obtida em termos destes parametros.

No célculo da idade do Universo em modelos do tipo FRW sem energia
escura, basta apenas considerarmos a duracao da era da matéria, ja que
a duracao total da era da radiacao é da ordem de 10% anos e, por isto,

comparativamente desprezivel[6]. Neste caso podemos considerar que
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87 po
QG =0, =—, 3.1
e, assim, para t = ty a equacao de Friedmann, escrita em termos das

grandezas hoje, assume a seguinte forma:

L
R

Escrevendo as equagdes de Finstein para a era da matéria (w = 0),

(Q,, — 1) HE . (3.2)

podemos combiné-las para escrever que:

(}%)2 — H? [1 —Q + (%)] . (3.3)

Introduzindo, a partir da definicao do redshift em termos do fator de

escala (equagdo (2.2)), uma nova e conveniente variavel de integragao

R 1

= — = 3.4
v R() 1+z2 7 ( )
podemos reescrever a integral da equacao (3.3) como:
1! O
to—tZ:—/ {1—Qm+—] dx | (3.5)
Hy (14z)~1 x

que nos fornece o tempo decorrido desde um redshift z até o momento
presente (z = 0).
Para pequenos redshifts a expressdo em (3.5) pode ser expandida em

termos de z. Assim obtemos:

Ho(tg—tz):z—<1+9—;>z2+.... (3.6)

As equagoes (3.5) e (3.6) sao denominadas relagoes lookback time-

redshift.
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Se estamos interessados na idade total do Universo, devemos tomar

2z — o0 e t, o = 0 na equacao (3.5), de forma que obtemos:

:_/ [ _ m+i—m]_ dz. (3.7)

N[ =

No caso Einstein-De Sitter (k =0 e €, = 1), a equagdo acima se reduz
a
2.

Note que ha uma dependéncia implicita entre a idade e o parametro
de curvatura k ou, equivalentemente, entre a idade e o parametro de den-
sidade. Podemos, qualitativamente, perceber isto pois quanto maior a
densidade do Universo maior sera o efeito de sua gravidade desacelerando
a expansao e menor sera a idade necessaria para atingir a expansao que o
Universo tem hoje.

Na figura 3.1 (cortesia de Vital[56]), vemos explicitamente esta de-

pendéncia.

Como o Universo deve ser mais velho que qualquer uma de suas estru-
turas, podemos usar a expressao para a idade total do Universo (equagao
(3.7)) para comparar a idade calculada por determinado modelo com a
idade estimada para as estruturas mais velhas do Universo observadas hoje

(em z = 0). Matematicamente:

tO — tz Z test (39)

onde t.y € a idade estimada para estas estruturas. Esta comparacao é
sempre feita via andlise estatistica, pois t) — t. depende sempre de uma

combinacao de parametros cosmologicos.
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Figura 3.1: Lookback time, em unidades de Hj,, como funcao do redshift

para algums valores de €2,,.

Acredita-se que as estruturas mais velhas do Universo sao os aglome-
rados globulares de estrelas que ficam no halo da Via-Lactea e galaxias
vizinhas. Através de estudos dos diagramas HR das estrelas destes aglo-
merados globulares, estima-se sua idade ¢y = 12 — 16 Gyr[57, 58].

Por outro lado, considerando-se o parametro adimensional de Hubble
h = 0,72[13], os modelos CDM fornecem ty ~ 7,5 Gyr para k = 1, {, =
9 Gyr para k=0e ty ~ 13 Gyr para k = —1.

Deste modo, as estimativas de idade para os modelos CDM (casos plano
e fechado) sdo completamente insatisfatérias. Este desacordo entre a teoria

e a observacao consistia do conhecido Problema da Idade do Universo.
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Atualmente, os modelos cosmolégicos mais estudados resolvem o problema
da idade e, pelo ajuste de seus parametros, fornecem uma idade total do

Universo compativel com a idade dos aglomerados.

Para o caso de estarmos interessados na idade do Universo em um certo
redshift z.ps, ou seja, o tempo decorrido desde a singularidade até zs,
podemos calcular direto das equacoes do modelo ou podemos partir da

equagao (3.5) com os limites de integragao apropriados. Assim:

1 (1+2ops) ™* Q,, ~3
t —t, = —/ [1 O+ —] dz . (3.10)
Ho J(142)- x

O teste da idade em altos redshifts, que compara a idade calculada para
o Universo com a idade estimada para objetos observados nestes redshifts, é
ainda mais restritivo que o teste da idade. Seus resultados tém gerado uma
nova versao do problema da idade, ja que muitos modelos que explicam a
idade total do Universo hoje nao sao capazes de explicar a existéncia de
alguns objetos velhos observados em altos redshifts. Esta nova variante do

problema da idade é denominada problema da idade em altos redshifts[59].

Em modelos com energia escura e, ainda, desprezando o tempo decor-
rido na era da radiacao, pode-se obter para o Lookback time, partindo das
equagoes de campo de Einstein pelo mesmo procedimento ja descrito, a

expressao|[60, 61]:

1 (14+20ps) ™ Q Q Q 9
oy — b, = — 1— Q4+ —+ %@ -1 de  (3.11
7 O - 1) (3.11)

=

Para o caso de modelos planos, £k = 0, a expressao acima torna-se mais

simples, pois nestes casos (1, e {2 obedecem a relacao:
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Q4+ =1. (3.12)

Para a idade do Universo fazemos, na equagao (3.11), z — oo com
t(z) = 0. E para a idade total hoje tomamos, ainda, zys — 0.

Nos modelos com energia escura, dependendo da combinacao de valores
de €2, e Q) a idade calculada para o Universo é compativel com a idade
estimada para as estruturas mais velhas do Universo, isto é, os modelos de
energia escura resolvem o problema da idade.

Os testes da idade total e da idade em altos redshifts serao usados para
testar o modelo CDM plano com criagao gravitacional de matéria e, por

isto, voltaremos a tratar detalhadamente deste teste no capitulo 7.

3.2 Distancia luminosidade

Aos telescopios e instrumentos de medida, o que chega das estrelas e
galaxias (fontes) é a luz ou energia eletromagnética emitida por essas. E
desta luz que obtemos todas as informacoes que serao comparadas com as
previsoes dos modelos cosmolégicos.

Um dos procedimentos mais importantes no teste dos modelos cos-
mologicos é comparar a luminosidade absoluta L, suposta conhecida, de
uma fonte distante com o fluxo de energia localmente detectado f, a qual
chamamos de luminosidade aparente. Esta comparacao é expressa pela

definicao de luminosidade aparente

f L
4w D2’
onde D, num Universo euclidiano e estatico é a distancia entre a fonte e o

(3.13)

obbservador. A comparacao entre a luminosidade aparente num Univero
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euclidiano e no nosso define um tipo especifico de distancia denominada

distancia luminosidade e dada por:

7\ 12
dp(z) = (m) : (3.14)

A relacao distancia luminhosidade-redshift em um Universo em expansao
¢ a forma como a luminosidade aparente é alterada pela expansao. Esta
relacao foi originalmente obtida por Robertson em 1938[62]. Explanaremos
aqui os principais pontos desta deducao.

Considerando uma fonte de luminosidade absoluta L emitindo isotropi-
camente em todas as direcoes. E seja D o raio de uma esfera conceéntrica
com a fonte e, ainda, t; o tempo de emissao da luz na fonte e ¢ty o tempo
de chegada da luz a um observado sobre a superficie da esfera.

A curvatura do espaco-tempo faz com que a luz seja espalhada por uma
superficie cuja area deve ser calculada pelo elemento de linha de FRW, de

forma que:

2w s
A= / / V900\/Gopd0d = AT R*(t)r? (3.15)
0 0

onde

1
r1 = —=sen

Vk

A equagao (3.15) fornece uma area menor que 47 D? para k = 1 ou maior

vED

- (3.16)

se k = —1. A correcao devido a expansao, em relacao ao caso euclidiano,
é dada pelo fator R%(t).

Além da correcao devida a curvatura do espaco-tempo, a radiacao emi-
tida pela fonte cuja luminosidade absoluta em t; é L terd sua energia
degradada pela expansao, devido ao redshift de suas linhas espectrais, das

seguintes formas[64]:
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i) A energia de cada féton decresce por um fator (1 + z) em relagao a

energia emitida pela fonte

E()_Nhyo_)\l_ 1

El_Nhl/l _/\_0_ 1—|—27
onde N é o numero total de fotons emitidos.

(3.17)

ii) Devido a expansao, dois fétons emitidos com um intervalo de tempo
Aty, estarao separados por um intervalo de tempo Aty maior que Aty

quando medidos pelo observador, de forma que:

Aty Ao
SO0 gy, 1
AN +z (3.18)

Com isso, a poténcia por unidade de drea (luminosidade aparente) me-
dida serd diminuida por um fator (1 + z)?, em relacio & poténcia emitida,

devido a expansao. Assim, a luminosidade aparente pode ser escrita como

B L
f‘4m¥@ﬁu+zy’

e a distancia luminosidade, definida pela equagao (3.14), pode ser escrita

(3.19)

como

dL = R()Tl(l + Z) . (320)

Por outro lado, a coordenada radial comével da fonte é dada por[63]

—1)(—14++/2 1
r(e) = 20 @ - DA+ Vet 1) (3.21)
H()R()qo(l + Z)
onde gy é o parametro de desaceleracao hoje. Vale lembrar que esta ex-
pressao para a coordenada comovel foi originalmente obtida por Mattig em
1958[65].

Substituindo a expressao acima em (3.20), temos:
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() = om0 - -1+ D. (322

0

A expressao (3.21) pode ser expandida para pequenos z’s, resultando:

r(z) = RolHo {z — %(qo +1)22 + .. ] : (3.23)

Assim, a distancia-luminosidade para pequenos redshifts pode ser escrita

COoMmao:

dp(z) = HLO [z + %(1 —qo)Z* + .. ] (3.24)

A expressao acima mostra que as quantidades d; e z dependem dos
parametros cosmologicos. Portanto, o diagrama de Hubble pode ser uti-
lizado diretamente para inferir os valores de Hj e gy. Os dados de primeira
ordem (baixissimos z’s) determinam Hj e os dados de segunda ordem po-
dem ser usados para inferir o valor de ¢y ou, pelo menos, o seu sinal.

Foi a andlise do diagrama de Hubble para supernovas do tipo Ia que
permitiu, em 1998, determinar, pela primeira vez, que o parametro de
desaceleracao do Universo hoje é negativo e, portanto, o Universo estéd
expandindo-se aceleradamente.

Nesta tese nao usaremos diretamente o diagrama de Hubble para tes-
tar nosso modelo, apenas para uma comparacao visual entre os dados e
as curvas tedricas. No entanto, a distancia luminosidade sera calculada
explicitamente e usada para testar a compatibiulidade do modelo com os

dados de SNe Ia. Voltaremos a tratar deste tépico em seu devido tempo.
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3.3 Outros testes

Além do teste da idade e da distancia luminosidade, ha outros testes cos-
mologicos muito importantes para distinguir entre modelos cosmolégicos e
restringir os valores de seus parametros.

Classicamente, podemos citar a relacao diametro angular-redshift e a
contagem do ntmero de galaxias por intervalo de redshift. Também temos a
fracao de massa do gés, que é um importante teste cosmolégico neocléssico.

Apesar de muito importantes para a Cosmologia e para a deteminacgao
de valores e/ou limites dos parametros cosmoldgicos, ndo vamos nos ater
a descreve-los, pois nao os usamos nos trabalhos e desenvolvimentos desta

tese, para testar o modelo proposto no capitulo 6.

3.4 Resultados Independentes de Modelo

Até agora vimos que os modelos cosmolégicos sao uma forma suscinta,
concisa e elegante de representar e descrever o Universo e que as quan-
tidades que especificam e determinam os modelos sao os parametros cos-
mologicos.

Cada modelo ou classe de modelos tem diversos parametros ajustaveis e,
no geral, combinacoes diferentes de valores para alguns parametros podem
ajustar um mesmo conjunto de dados com precisoes e acuracias similares
ou equivalentes. Por isto sao necessarios diferentes testes cosmologicos para
distinguir entre os diferentes modelos propostos na literatura.

Vale também ressaltar que a maioria das analises feitas nos modelos com
0s testes cosmologicos é dependente do tipo de modelo do qual se quer res-

tringir os parametros. No entanto, ha alguns resultados observacionais que
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sao independentes de modelo, ou seja, algumas observagoes astronomicas
fornecem resultados que sao inferidos diretamente ou que, pelo menos, sao
os mesmos qualquer que seja a classe de modelos analisada.

Tais resultados ja foram brevemente comentados nos primeiros capitulos
desta tese e agora, nesta secao, vamos explicita-los, pois qualquer modelo
cosmoldégico deve dar conta destes resultados para ser considerado um mo-

delo realista.
a) Idade total do Universo ¢, > 12 Gyr e h = 0,72

O Universo deve ser mais velho que qualquer estrutura presente nele.
Assim, a idade total estimada para as estruturas mais velhas observadas
no Universo atual fornecem um limite inferior para a idade do Universo.

Como ja foi comentado neste mesmo capitulo, acreditamos que as es-
truturas mais velhas observadas no Universo contemporaneo sao os aglo-
merados globulares de estrelas no halo da Via-Lactea e galaxias vizinhas.
Por diferentes métodos e mecanismos[57, 58] a idade das estrelas presentes
nestes aglomerados é estimada e esté entre t, = [12 — 16] Gyr. E o Universo
deve ter, no minimo, uma idade superior a idade minima estimada.

Alguns modelos, por exemplo, s6 apresentam uma idade total do Uni-
verso compativel com estes limites se o parametro de Hubble for A < 0, 60, o
que os tornam desfavorecidos, pois os principais experimentos e observacoes
(por exemplo, o diagrama distancia luminosidade-redshift, para baixos red-
shifts) indicam que h ~ 0, 72.

Nos modelos de energia escura e também no modelo CDM plano com
criacao de matéria, por exemplo, o parametro de Hubble nao precisa ser
pequeno para que a idade total do Universo seja maior que 12 bilhoes de

anos.
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b) Componente de matéria nao-barionica

Além da matéria barionica, da radiacao e dos neutrinos, é considerado
como bem estabelecido e comprovado que o Universo possui outra compo-
nente material, denominada matéria escura.

A existéncia desta componente de matéria nao-relativitica e que so6 inte-
rage gravitacionalmente com os outros constituintes do Universo é eviden-
ciada, como vimos no capitulo anterior, pela curva de rotagao de galaxias e
pelos dados de fracao de massa do gas em galaxias e aglomerados e também
pelo espectro de poténcia da matéria, que é determinado pela observacao
da distribuicao de galaxias em intervalos de redshift, e, por isto, este resul-
tado também ¢ considerado independente de modelo.

Estes dados também indicam que a contribuicao da matéria escura para

a densidade do Universo é varias vezes a contribuicao da matéria barionica.

c) Universo (aproximadamente) plano

Os cenarios inflacionarios prevéem que a curvatura espacial do Universo
é nula ou aproximadamente nula, ou seja, o Universo é (aproximadamente)
plano.

O que surgiu como uma previsao tedrica €, hoje, tido como um resultado
bem estabelecido e independente de modelo.

Levando-se em consideracao o espectro angular de potéencia das
anisotropias da radiacao cosmica de fundo, a posicao do primeiro pico
deste espectro depende apenas do valor da curvatura espacial do Universo,
para qualquer que seja a classe ou tipo de modelo analisado[65-67]. A
largura e altura deste pico, por exemplo, depende de outros parametros

cosmologicos, mas a posicao de seu maximo depende apenas de k.
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As medidas das anisotropias da radiacao cosmica de fundo feitas por
diversos experimentos e, mais recentemente e com maior acuracia, pelo
satélite WMAP[17] determinam que o Universo é espacialmente plano.

Mais especificamente, temos, com 95% de confianca estatistica, que:

—0,0179 < Q < 0,0081 (3.25)

d) Expansao acelerada

Os dados de Supernova do tipo Ia (SNe Ia), que serao discutidos no
préoximo capitulo, determinam que a expansao atual do Universo é ace-
lerada e, mais ainda, determinam que esta expansao, apds a inflacao,
comegou desacelerada e em algum momento passou a acelerada.

O redshift da transicao, que é o redshift do momento em que ocorreu a
transicao desacelerado-acelerado é z; ~ 1,0 [19-21].

O tipo de mecanismo que gera a aceleracao ainda nao foi determinado,
mas esta aceleracao é um fato observacional comprovado e bem consoli-
dado.

O redshift de transicao, z;, pode ser obtido usando-se uma descricao
cinemdtica da distancia luminosidade sem qualquer restrigdo tedrica|69]
mas, embora a expansao acelerada nos atuais estagios e desacelerada no
inicio do Universo sejam independentes do modelo, o valor do redshift da

transicao é dependente de modelo.

Qualquer que seja o modelo cosmoldgico proposto na literatura, antes
de submeté-lo a analises estatisticas, devemos, primeiramente, verificar se
suas equagoes e resultados sao condizentes e compativeis com os resultados

acima citados. Como veremos nos capitulos originais desta tese, o nosso

67



modelo com criacao de matéria ajusta bem os dados de SNe Ia e esta de
acordo com os resultados acima citados e também com a idade do Universo

em altos redshifts.
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Capitulo 4

A Expansao Acelerada e os Modelos

de Energia Escura

A descoberta, em 1998, da expansao acelerada do Universo foi uma
das mais intrigantes e importantes descobertas astronomicas da historia.
As evidéncias indicam que a expansao comecou desacelerada e, em certo
momento, passou a acelerada. Embora seja um resultado independente de
modelo, pois depende apenas de nosso conhecimento acerca das Supernovas
e de suas curvas de luz, esta descoberta é passivel de interpretacao.

Em primeiro lugar, poderia se pensar que a Teoria da Relatividade Geral
nao pode ser aplicada para escalas de distancia grandes como as escalas
de aglomerados de galaxias. Ou, assumindo a validade da TRG também
nestas escalas, podemos afirmar que outro mecanismo estd causando a
aceleracao da expansao.

Os modelos cosmoldgicos correntemente mais aceitos assumem a va-
lidade da TRG e também que o mecanismo causador da aceleragao ¢ a
presenca de uma componente exotica de energia com pressao negativa e
denominada energia escura ou quintesséncia.

Uma nova componente de energia nao ¢ o inico mecanismo, sob a oOtica

da TRG, capaz de acelerar a expansao do Universo, como poderemos verifi-
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car no capitulos seguintes desta tese. No entanto, neste capitulo, queremos
explicar brevemente a importancia das medidas de Supernova la que pro-
piciaram tal descoberta. E vamos ainda apresentar o modelo ACDM ou
modelo de concordanca césmica, seus éxitos e suas limitagoes. E, por com-
pleteza, vamos discorrer brevemente sobre os principais modelos de energia

escura presentes na literatura cientifica contemporanea.

4.1 Os Dados de Supernova IA

Nesta secao queremos apresentar de forma suscinta e clara as explosoes
estelares que denominamos supernova e seu uso como vela padrao as-
tronomica e, também, apresentar uma visao geral sobre os dados que nos
permitiram determinar a aceleracao da expansao do Universo e que, além

disto, permitem restringir os valores de varios parametros cosmolégicos.

4.1.1 Supernova

Quando a queima do combustivel interno de uma estrela nao produz
pressao de radiacao suficiente para evitar o colapsso gravitacional de sua
massa, a estrela cai sobre seu proprio peso. Este colapso pode dar inicio
a reacoes termonucleares descontroladas que fazem a estrela explodir ex-
pelindo grande parte de sua massa e emitindo, durante a explosao e nos ins-
tantes subseqiientes, muito mais radiagao do que emite milhoes ou bilhoes
de estrelas ou que ela mesma emitiu em milhoes de anos. Durante a ex-
plosao a luminosidade da estrela pode ser comparavel a luminosidade de

uma galaxia como a Via-Lactea ou maior.
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Essas explosoes de estrelas sao chamadas novas, supernovas ou hiper-
novas. A nomenclatura depende da intensidade da explosao, ou seja, da
luminosidade da estrela no apice de sua explosao, indo da menor para a
maior intensidade. Aqui vamos apenas descrever brevemente os principais
aspectos deste fenomeno. Para mais detalhes ver, por exemplo, Zeilik et
al.[70] ou Zel’dovich et al.[71].

a) Nova

As novas estao associadas a anas-brancas que fazem parte de sistemas
binarios em que ha a transferéncia de massa da companheira para a ana-
branca acelerando o colapso. A energia cinética do material ejetado neste
tipo de explosdo é da ordem de 103 a 10** ergs. Ocorrem cerca de 50 novas

por ano em uma galaxia massiva como a Via-Lactea.
b) Supernova

As supernovas ejetam, durante a explosao, material com energia cinética
da ordem de 10°° a 10°! ergs, atingindo luminosidades de até 10'" luminosi-
dades solares (L) no pico de sua luminosidade. Suas explosoes ocorrem de-
vido a ignicao explosiva do carbono para estrelas de massas intermediarias,
10 — 11 massas solares (M) ou por colapso gravitacional para estrelas mais
massivas.

Uma estrela que explode em supernova pode se tornar uma estrela de
néeutrons ou um buraco negro.

As supernovas sao classificadas em dois tipo: tipo I, que nao apresentam
linhas de hidrogéenio em seu espectro e se subdivide em Ia e Ib; tipo II, que
apresentam linhas de emissao ou absorcao de hidrogénio no seu espectro.

As supernovas do tipo Ia sao associadas a queima explosiva do carbono

em uma ana-branca de um sistema binario que, tendo massa poxima ao
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limite da estabilidade de Chandrasehhar, recebe massa da companheira e,
assim, ultrapassam este limite[72].

A curva de luz, grafico da luminosidade absoluta pela taxa de decai-
mento do brilho, das supernovas do tipo Ia é muito similar de uma su-
pernova para outra. Por isto e por seu brilho ser bastante intenso, grande
luminosidade, elas sao utilizadas como indicadores de distancias de galaxias
ou vela padrao cosmica.

O primeiro a usar SNe Ia como indicador de escalas de distancia extra-
galactica foi Kowal[73], sendo Pskovskii[74] e Phyllips[75] os pioneiros na
reducao de dados sobre a luminosidade das supernovas para té-las como
vela padrao universal.

As SNe Ia também sao usadas para restringir os valores do parametros
de densidade da matéria (£2,,), de densidade da energia escura (2gg) e o

parametro da equagao de estado (w), entre outros.
c) Hipernova

As hipernovas estao associadas as explosoes de raios gama ou GRB
(sigla em inglés para Gamma Ray Bursts) e liberam, em alguns segundos,
a mesma quantidade de energia eletromagnética que uma galdxia como a
Via-Lactea emite em 10 anos. Apds a explosao em hipernova, a estrela

forma um buraco negro.

4.1.2 As supernovas e a aceleracao

Em 1998, dois grupos de pesquisa[76, 77], observando as supernovas do
tipo Ia distantes para determinar o valor do parametro de Hubble e do
parametro de desaceleracao, fizeram uma descoberta intrigante e inespe-

rada.
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A partir do diagrama da distancia-luminosidade versus redshift ou dia-
grama de Hubble para estes objetos, percebeu-se que as SNe Ia estavam se
afastando de nds com velocidades maiores do que as esperadas e, com isto,
que curvas tedricas com um parametro de desacelerac¢ao positivo (Universo
expandindo-se desaceleradamente) nao ajustavam os dados observacionais.
Entao, se as hipoteses acerca das curvas de luz das supernovas Ia estao
corretas, a conclusao 6bvia é que o Universo esta se expandindo acele-
radamente. A expansao acelerada, de 1998 para ca, tornou-se um fato

observacional bem consolidado.

4.1.3 Implicagcoes para os Modelos Cosmolégicos

A observacao da expansao acelerada do Universo, em 1998, alterou dras-
ticamente a nossa visao do Cosmos. Em particular, o modelo padrao da
época, também chamado de modelo CDM ou modelo de Einstein-de Sitter,
foi descartado em prol de modelos acelerados.

A expansao acelerada nao pode ser causada, simplesmente, pela in-
teracdo entre componentes materias gravitantes. A equagao (1.45), aqui
reescrita:

4G

R= —T(p +3p)R, (4.1)

mostra que, no contexto da relatividade geral, para que a aceleracao seja
positiva, é necessario a existéncia de um termo de pressao negativa, que
nao aparece via interacao gravitacional entre componentes materiais.

Desta forma, ou a TRG nao se aplica a escalas cosmoldgicas ou alguma
outra coisa ou processo esta acelerando a expansao do Universo.

Supondo que a relatividade geral esta correta, a maneira mais simples
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de se obter uma expansao acelerada é adicionar uma componente exética
de energia (denominada energia escura) com pressao negativa. Ha diversos
candidatos a esta componente exotica.

E importante mencionar que, embora os modelos de energia escura
expliquem a expansao acelerada, nao ha qualquer conhecimento sobre a
possivel natureza da energia escura. Na verdade, nao ha sequer evidéncia
direta de sua existéncia ou de seus efeitos dinamicos.

Os dados de SNe Ia requerem algum mecanismo que acelere o Universo e,
nao necessariamente, uma energia escura. H&a outros mecanismos, mesmo
nas cosmologias relativisticas, passiveis de produzir pressao negativa e,

desta forma, acelerar a expansao.

4.2 O Modelo de Concordancia Cosmica ou Modelo

ACDM

O chamado modelo de concordancia césmica ou modelo ACDM ¢ tido
como o atual modelo padrao da Cosmologia. Ele ajusta bem os dados
observacionais existentes e tem como mecanismo causador da aceleracao
da expansao cosmica a energia escura sob a forma de uma constante cos-
moldgica A que pode ser interpretada como a densidade de energia do
VAcuo.

A constante cosmoldgica é o candidato mais simples e também o mais
antigo dos candidatos a energia escura. Ja foi proposta, com interpretacoes
diferentes, diversas vezes na histéria da Cosmologia moderna e sempre
como uma tentativa de compatibilizar os dados observacionais ao modelo
tedrico da época.

Sua primeira introducao foi em 1917 pelo préprio Einstein para com-
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patibilizar a teoria da relatividade geral com a idéia de um Universo
estatico[78]. Mas ndo vamos nos ater a qualquer detalhe histérico sobre
a constante cosmoldgica e suas varias ressurrei¢oes e interpretacoes (para
uma revisao histérica ver, por exemplo, [63]. Nesta tese estamos apenas
interessados na constante cosmoldgica em sua interpretacao atual.

A constante cosmolégica, em sua interpretagao contemporanea, esta

associado a uma densidade de energia

A
= — 4-2
PA 81C (4.2)
e pressao
A
A = e (4.3)

e, portanto, pode ser tido como um fluido perfeito com equacao de estado

PA = —PA (44)

que é um caso particular da equagao (1.28).

Complementando esta visao, pela teoria quantica de campos, o termo
A esta associado as flutuacgoes quanticas do estado do vacuo.

Diferente da visao classica, onde o vacuo é entendido como uma regiao
do espaco desprovida de qualquer forma de energia e com tensor de energia-
momento identicamente nulo (7,3 = 0), para a teoria quantica de campos
para cada campo quantico existe um estado de vacuo no qual a energia é
minima. Devido as relagoes de incerteza, estes campos flutuam em torno
do valor zero e apenas os seus valores médios podem ser considerados nulos.

A existéncia das flutuagoes do vacuo é demonstrada experimentalmente
pelo efeito Casimir, que é a forca de atracao que surge entre duas placas

planas condutoras e descarregadas colocadas no vacuo paralelarmente uma
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a outra[79-81]; e também pelo efeito Lamb shift, que é o deslocamento das
linhas do espectro do hidrogénio[63, 82].

Tendo em mente os osciladores harmonicos quanticos, devemos lembrar
que a existéncia da energia do vacuo ou energia de ponto zero nao influencia
as diferencas de energia entre os demais niveis. Com isso, nao se pode
observar diretamente o valor absoluto da densidade de energia do vacuo,
pA, a partir de processos fisicos que envolvam as particulas elementares.
Contudo, se o vacuo tem energia, ela também gravita e afeta a geometria
do espaco-tempo e, por isto, tem influéncia deterministica na dinamica
do Universo. Cabe, ainda, ressaltar que a energia do vacuo tem que ser
invariante com relagao a qualquer referencial inercial para que o vacuo nao
possa ser considerado um referencial absoluto.

Do ponto de vista matematico, a inclusao da constante cosmolégica
como uma nova componente de energia permite-nos reescrever as equagoes

de Einstein como:

R? _k
R R k
87G(p+pr) = 2T m T (4.6)

onde a densidade de energia total vale p = p + pp e a pressao total do
fluido que compoe o Universo é p; = p + pa.
Das equagoes acima e lembrando que a pressao da matéria escura fria é

p = 0, podemos escrever que:

R e

R —T(P —2pa) , (4.7)

e, portanto, a aceleraco sers positiva (R > 0) se py > p/2.
A anélise e solucoes desta equacao sao obtidas da mesma forma que

para o caso sem constante cosmologica e as solucoes apresentadas para a
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evolucao do fluido que compoe o Universo sao as mesmas apresentadas no
capitulo 1, tomando-se apenas o parametro da equacao de estado w = —1.

Assim, os diferentes fluidos do Universo evoluem de formas diferentes no
decorrer da expansao e, em cada estagio, a dinamica é determinada pelas
contribuicoes relativas de cada componente. Como, em cada fase uma
das componentes domina a densidade de energia do Universo, podemos
afirmar que a equacao que governa sua evolucao determina a evolucao
do Universo|[2, 3]. Por isto, o Universo, apés a inflagdo césmica, passou
por trés grandes eras, a saber era da radiacao, da matéria e da constante
cosmolodgica, onde a nomenclatura desta tltima era depende da componente
que domina densidade de energia do Cosmos na fase correspondente e que
pode ser chamada apenas de era da expansao acelerada.

A inclusao da constante cosmoldgica (ou de qualquer mecanismo ou com-
ponente que cause aceleracao) resolve, por exemplo, o problema da idade
do Universo, pois cosmologias aceleradas fornecem idades compativeis com
os valores estimados para os aglomerados globulares[60, 61].

Na verdade, o modelo com constante cosmoldgica fornece um bom
ajuste para as principais observacoes astronomicas e, por este motivo, é
chamado modelo de concordancia césmica. Na tabela 4.1 temos os dados
do WMAP[17] combinados com outros testes, que foram usados para res-
tringir os valores dos parametros cosmoldgicos no contexto dos modelos
ACDM.

Apesar de fornecer um bom ajuste para os principais dados observa-
cionais, como pode ser verificado pelos resultados da tabela 4.1, o modelo
ACDM tem suas limitacoes e inconsisténcias. A principal delas é o chamado
problema da constante cosmologica.

As observacoes sugerem que o Universo é plano, ou seja, a densidade

total de energia é a densidade critica. Sabendo ainda que, hoje, a densidade
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[ Classe | Parametro | WMAP5 ML! | WMAP+BAO+SNe ML |  WMAP5 Média> | WMAP+BAO+SNe Média ||
1009, h2 2,268 2,262 2,273 & 0,062 2,26700%
Qph2 0,1081 0,1138 0, 1099 + 0, 0062 0, 1131 + 0,0034
Primério Qa 0,751 0,723 0,742 + 0,030 0,726 40,015
ns 0,961 0,962 0,9630°015 0,960 + 0,013
T 0,089 0,088 0,087 £ 0,017 0,084 + 0,016
A2 (ko) 2,41 x 107° 2,46 x 107° (2,41 £0,11) x 107° (2,445 4 0,096) x 1072
os 0,787 0,817 0,796 =+ 0,036 0,812 + 0,026
h 0,724 0,702 0,7197 059 0,705 + 0,013
Q 0,0432 0,0459 0,0441 + 0, 0030 0,0456 + 0,0015
Derivado Qi 0,206 0,231 0,214 + 0,027 0,228 + 0,013
Q) h? 0,1308 0,1364 0,1326 £ 0, 0063 0, 1358) 0oaa
Zreion 11,2 11,3 11,0+ 1,4 10,9+ 1,4
to 13,6 Gyr 13,72 Gyr 13,69 40,13 Gyr 13,72 40,12 Gyr

Tabela 4.1: Resumo dos parametros cosmoldgicos no contexto dos modelos ACDM e seus

intervalos de confianca de 68%.

LEML” refere-se a estimativa dos parametros feita pelo método da maxima verossimilhanca (Maximum
Likelihood).

2«Média” refere-se & média da distribuicdo posterior de cada parametro.

observada para a matéria é muito maior que a densidade da radiacao ou
a densidade de neutrinos, e que a densidade de energia do vacuo pode ser
tomada como a diferenca entre a densidade critica e a densidade observada
para a matéria ou, mais especificamente, podemos escrever[63, 83]
2
3H; 3

PAO S Peo = s 107 g/cm

que ¢ a estimativa observacional para a densidade de energia do vacuo.

(4.8)

Pela teoria quantica de campos, a estimativa tedrica para a densidade
de energia do vacuo[83, 84] fornece

Phsy ~ [10% —10%] g/cm’ (4.9)

Esta discrepancia entre as estimativas teodrica e observacional de 42 a
mais de 120 ordens de magnitude para a densidade de energia do vécuo
constitui o problema da constante cosmoldgica. Ao longo dos anos, di-

versas tentativas diferentes foram propostas para tentar explicar esta dis-
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crepancia, mas nenhuma delas constitui consenso satisfatério na comu-
nidade cientifica.

Este problema tem inspirado diversos autores a propor modelos com
candidatos alternativos a energia escura que, a principio, poderiam acelerar
o Universo e ajustar os principais dados observacionais e, também, resolver
o problema da constante cosmoldgica. Como veremos nas segoes a seguir,
estes candidatos possuem, no geral, a constante cosmolégica como caso
particular. E importante ainda lembrar que os espacos de parametros sao
altamente degenerados e, ainda assim, nenhum deles lanca qualquer luz

sobre a natureza desta componente exotica de energia.

4.3 Modelo com decaimento do vacuo ou A(t)CDM

Os modelos com variacao da densidade de energia do vacuo ou mode-
los com decaimento do vacuo ou, ainda, modelos A(¢)CDM baseiam-se na
idéia de que a densidade de energia do vacuo pode decair continuamente ao
longo da histéria césmica. Tais modelos tém sido largamente estudados[86—
104]. A variagdo na densidade de energia do vécuo, que diminuiria con-
tinuamente, estaria diretamente relacionada a interacao entre o vacuo e as
outras componentes do Universo.

Estes modelos tentam reconciliar o pequeno valor da estimativa obser-
vacional de pp com a estimativa da teoria quantica de campos. Assim, a
densidade de energia do vacuo seria muito pequena hoje porque o Universo
¢ bastante velho.

Nestes cenarios, o fluido que constitui o Universo é formado por dois flui-
dos. Uma densidade de energia efetiva caracterizada por py = A(t)/87G

e py = —pa e o produto do decaimento do vacuo que é caracterizada por
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peDp.
H&a uma troca continua de energia entre as duas componentes e a criagao
de matéria e/ou radiacao ¢é as custas do decaimento da energia do vacuo[93].
Neste caso, as equacoes de Einstein e a lei de conservagao da energia

podem ser escristas como

Rk
R R k
. A(t)
3H - 4.12
p+3H(p+p) e (4.12)

Nestes modelos pode-se explicar como o decaimento da energia do vacuo
conduz a inflacao césmica no inicio do Universo e, também, como a atual
fase acelerada pode ser relacionada com o pequeno valor da densidade de
energia do vacuo hoje.

H&4 uma lista de varias leis de decaimento do vacuo e de suas fenom-
enologias (ver Overduin e Coopertock[103] para revisao). Na maioria dos
modelos, os novos parametros sdo as razoes de decaimento do véicuo (3)
em matéria e/ou radiagao e, das quais, depende a lei de decaimento. Nor-
malmente, pequenas contribuicoes destas razoes de decaimento resolvem o
problema da idade total e também aceleram o Universo[92].

Diversos autores tem, para os modelos mais simples, restringido os valo-
res das razoes de decaimento. E, a partir dos dados de supernova, diametro
angular, lentes gravitacionais, RCF, nucleossintese primordial e outros, tém
se vinculado os parametros dos modelos com decaimento do vacuo aos
testes cosmologicos[93-100,104-111]. O resultados obtidos nao sao conclu-

S1VOS.
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4.4 Modelo com matéria-X ou Modelo XCDM

Os modelos cosmolégicos com matéria-X sao uma extensao do modelo
ACDM em que o parametro da equacao de estado da energia escura pode
assumir outros valores diferentes de —1. Este tipo de modelo foi intro-
duzido por Turner e White[112] no contexto de expansao acelerada e, atual-
mente, é bastante discutido na literatura[113-116].

Nestes cenarios temos a matéria-X e a matéria escura fria (ou a radiagao,
dependendo da fase césmica considerada) sendo que as duas se conservam

separadamente. Tal matéria é descrita pela equacao de estado:

D = WPy (4.13)

Onde recaimos em aceleracao da expansao se a pressao for negativa (w <
0). Usualmente temos que o parametro da equagao de estado é considerado
constante e esta no intervalo —1 < w < 0, que é denominado de cenéarios
de matéria-X padrao. Em outros casos, considera-se a possibilidade de
w < —1, onde esta componente é chamada energia fantasma (préxima
secdo). Uma outra alternativa é considerar o parametro w varidavel no

tempo, de forma que:

Pz = w(2)pa- (4.14)
Nestes casos a dependéncia de w com o redshift é assumida a priori.

Normalmente considera-se[117]:

w(z) = wo(1+ 2)". (4.15)
Entretanto, os modelos com w constante sao mais simples de se estudar

e, por terem sé dois parametros livres ({x e w) podem ser facilmente

limitados por testes cosmolégicos.
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Os dados observacionais de varios experimentos sao utilizados para res-
tringir tais parametros e distinguir entre estes modelos[118-124].

Pode-se destacar o trabalho de Garnavich et al.[125], que usou os dados
de SNe la do High-z Supernova Search Team e encontrou, com 95% de
confianca estatistica que w < —0, 55 para modelos planos e w < —0, 6 para
geometrias arbitrarias. Resultados que estao de acordo com o modelo de
concordancia césmica [126].

Em 2002, Lima e Alcaniz [127] investigaram o diagrama de diametro an-
gular versus redshift, utilizando os dados do Gurvits [128, 129], e obtiveram
—1 <w < —0,5. Corasaniti e Copeland [130] obtiveram —1 < w < —0, 93,
usando os dados de SNe Ia e medidas de picos actsticos no espectro angular
de poténcia da RCF.

Varios outros autores, usando analises estatistica com os dados de varios
experimentos obtiveram resultados parecidos nos tultimos anos[122, 131,
132, 133]. Os resultados nao sdo conclusivos e, em muitos casos, os con-
tornos e limites obtidos para os parametros parecem favorecer o modelo de
concordacia césmica em relacao aos modelos de matéria-X.

Novas analises precisam ser feitas com um numero maior de dados e
experimentos para que se possa distinguir entre os modelos com maior

seguranca.

4.5 FEnergia Fantasma

Os modelos de energia fantasma ( Phantom energy) sao modelos do tipo
XCDM extendidos, ou seja, neles o parametro da equacgao de estado pode
assumir valores w < —1. Embora muito discutidos na literatura recente,

ainda nao existe uma descricao tedrica satisfatoria da energia fantasma
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[118, 119, 134, 135].

O modelo mais simples de energia fantasma é motivado por um campo
escalar tendo um sinal negativo no termo cinético[136]. Outras versoes sao
motivadas pela cosmologia de branas[137-139]. Nesses modelos a condi¢ao
de energia dominante, |p| < p, é sempre violada.

Nos modelos dirigidos pela energia fantasma, a densidade de energia
cresce com o tempo, p,, ~ R0+ 38 que w < —1. Portanto, quando
R — o0, a densidade de energia diverge. Assim, numa escala de tempo
finita, o universo evolui para uma singularidade futura denominada de Big-
Rip, termo introduzido por Caldwell e colaboradores[134, 135]. Para um

universo plano, o tempo para atingir o Big-Rip é dado por:

B 2H,"
3T w|(1— Q)12

Se, por exemplo, Hy = 70 Km s~ Mpc ™}, w = —=1,5e¢ Q,, = 0,3, o

At = t,5, — to (4.16)

tempo para atingir o Big-Rip ¢ dado por t,;, — tp ~ 22 bilhoes de anos.
Naturalmente, com o crescimento da densidade de energia todos os inva-
riantes de curvatura divergem no futuro e, como resultado, uma segunda
era de gravitacao quantica deve ocorrer bem antes do Big-Rip.

Alguns aspectos termodinamicos da energia fantasma foram estudados
por Lima e Alcaniz[140]. Em geral, o comportamento termodinamico é
completamente diferente da matéria comum. Em particular, a temperatura
cresce ao longo da expansao, TR = cte, enquanto a entropia é negativa,
S o« (1 + w)T?R3. Esta condigdo deveria eliminar os modelos de energia
fantasma, mas Gonzalez-Dias e Sigiienza[141] argumentaram que estados
com entropia positiva sao obtidos se a temperatura for negativa, de forma
que o status tedrico da energia fantasma ainda permanece controverso.

Do ponto de vista observacional a situacao ¢ menos controversa e varias

andlises independentes baseadas em diferentes observagoes mostram que
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a energia fantasma é um bom candidato para explicar o presente estado
acelerado do universo[142, 143, 144]. Por isto, reiteramos o comentario da
secao anterior onde dissemos que novas analises precisam ser feitas com um
nimero maior de dados e experimentos para que se possa distinguir entre

os diversos tipos de modelos com maior seguranca.

4.6 Campo escalar ou Quintesséncia

Inspirados pelos cenarios inflacionarios, onde uma expansao enorme-
mente acelerada fez o volume do Universo aumentar muitas ordens de
grandeza em uma fragao de segundo, acredita-se que a nova fase acelerada
da expansao do Universo possa ser resultado de um campo remanescente
da inflacao césmica no inicio do Universo. Neste sentido, o termo A das
equacoes de campo de Einstein é uma energia escura dinamica sob a forma
de um campo escalar ¢[145]. O termo quintesséncia é, normalmente, uti-
lizado para designar este tipo de energia escura, embora alguns autores
também generalizem este termo.

A idéia de campo escalar primordial é motivada por modelos de grande
unificacao da fisica de particulas e induz uma agao de ¢ (tomando A = 1)

da forma:

S = / d*z/—g Bg“”ﬁuqﬁ&,cb —V(g)| - (4.17)

onde a densidade de energia potencial V' é uma fun¢ao do campo ¢ e g é o
determinante do tensor métrico.

Num universo em expansao, um campo escalar espacialmente ho-

mogéneo com potencial V(¢) tem um tensor de energia momento diagonal

dado por
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onde a densidade de energia e a pressao sao dadas por|[6]

Ps = %$2+V(¢), (4.19)
Py = %éﬁ? ~V(9), (4.20)

implicando em um parametro da equagao de estado do tipo

50° —V(9)

302+ V() 42y

w¢:

que, em geral, varia no tempo.

Em particular, quando o campo varia lentamente e ¢? < V(¢), temos
que wy ~ —1 e o campo ¢ tem o comportamente de uma constante cos-
moldgica. Entretanto, estas duas formas de energia escura sao comple-
tamente distintas, sendo o campo escalar uma componente dinamica e a
densidade de energia do vacuo uma constante.

Em modelos do tipo FRW, se a curvatura espacial pode ser desprezada,
a equacao de movimento do campo, obtida diretamente das equacgoes de

Einstein, pode ser escrita como:

b+ 3Hd+V'(¢) =0 (4.22)

onde o ponto significa derivada em relagao ao tempo e o apostofo indica
derivada com respeito ao campo.

A equagao (4.22) é anéloga a equagao de um oscilador harmoénico com
a taxa de expansao H desempenhando o papel de um coeficiente de atrito.

Assim, o campo ¢ serd superamortecido (aproximadamente constante) para
H > /V"(¢) e subamortecido quando H < /V"(¢).
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Modelos de campos escalares sao utilizados para descrever a expansao
quase exponencial na era da inflacao. Durante esta fase do inicio do Uni-
verso, a densidade de energia é dominada pelo potencial V' (¢) e o Universo
esfria adiabaticamente chegando a uma temperatura extremamente baixa
e, as custas da energia do campo que decai em particulas relativisticas
devido a seu acoplamento com os outros campos de matéria, o Universo é
reaquecido enquanto o campo ¢ oscila rapidamente e decai produzindo toda
a entropia do nosso universo. O processo, efetivamente, termina quando a
densidade de energia do campo, py, assume valores extremamente pequenos
ou zero.

Pode-se imaginar que a evolugao recente de py4 ¢ lenta. E, sendo mais
lenta que a evolugao na densidade de matéria, chega o tempo em que pg
domina novamente, e o universo se comporta como tendo uma constante
cosmoldgica efetiva. Esta parece ser a maneira mais simples e natural de
descrever a energia escura ou Quintessénciall145, 146].

Supondo que este é o modelo que explica a energia escura do Universo,
uma questao crucial permanece em aberto: o campo escalar que dirige o
presente estagio acelerado é o mesmo campo que gerou a inflagao?

Um exemplo interessante de cosmologias com campo escalar primordial
foi proposto por Peebles e Ratra[145]. Neste cendrio, uma parte do campo
¢, chamada inflaton, é responsavel pela inflacao e convertida em entropia
no final do periodo inflacionario. A parte restante decresce muito mais
lentamente até o minimo do potencial e vai acelerar o Universo no final da

era da matéria. O potencial, neste modelo, assume a seguinte forma

K

V(g) = 5

onde a constante x tem dimensoes de massa elevada a poténcia de a + 4.

(4.23)

O parametro da equacao de estado para a época dominada por matéria é
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independente do tempo e dado por

2
a+2’
e modela uma constante cosmoldgica pura para o — 0. No periodo em que

Wy = (4.24)

a densidade dessa energia escura comeca a ter uma contribuicao apreciavel
para a taxa de expansao, o parametro wgs comeca a evoluir e o uso de
wg como uma constante torna-se um erro. As previsoes dos modelos de
Quintesséncia vém sendo estudadas e testadas pelos mais diversos testes

cosmoldgicos|[145-147], mas ainda nao se obteve nada conclusivo.

4.7 (Gas de Chaplyging e gas de Chaplyging simplifi-

cado

O chamado gas de Chaplyging ou C-gas ou gas-C foi inicialmente es-
tudado por Kamenshichik e colaboradores[148] e desenvolvido por Bilic et

al.[149] e Bento et al.[150]. E um fluido exético com equacao de estado

A
DPech = ——, (425)

(0%

onde A é uma constante positiva e o parametro a € [0,1]. Para a = 0
o modelo descreve o cenario ACDM e para o = 1 temos a forma do gas
de Chaplyging original. O parametro A nao aparece explicitamente nas
equacoes de FRW, pois a dependéncia com este parametro é repassada
para outro parametro, Ay, relacionado a A pela velocidade adiabatica do

SOo1m

2 _ @ _ aA
s dp pl—i—a

v = A (4.26)
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Em termos dos modelos cosmoldgicos, este é um cenario alternativo onde
ha uma descricao unificada para a matéria escura fria e a energia escura.

O fenomeno mais interessante nesse cenario é que o C-gas pode passar
naturalmente de um estado de matéria nao-relativistica a um regime de
energia escura[149, 150].

Como neste formalismo, além da matéria barionica, radiacao e neutri-
nos, ha somente uma componente escura, este tipo de cenario é usualmente
denominado de quartesséncia cosmoldgicall151, 152].

O maior inconveniente deste tipo de modelo para as andlises e teste
observacionais é o grande numero de parametros livres. Mesmo impondo
a condicao de um modelo plano, além do parametro de Hubble, o modelo
com gas de Chaplyging possui mais trés parametros (a,As e ,,). Uma
forma simplifacada do modelo, com descricao unificada da matéria escura
e energia escura e que permite reduzir o niimero de parametros foi proposta
por Lima e colaboradores[153], tomando A como funcao de « e fazendo a
escolha mais simples para esta fungao (As = «), de forma que o modelo é
totalmente caracterizado pelo parametro o. Os autores também estudaram
limites observacionais sobre o parametro «. Neste modelo simplificado, o
Universo atual é acelerado e o gas de Chaplyging imita uma matéria-X para
baixos redshifts e para grandes valores de z o C-gds se comporta como um
fluido sem pressao.

Novamente vale ressaltar a importancia de novos testes cosmoldgicos
e analises observacionais para distinguir entre os varios tipos de modelos
cosmoloégicos presentes na literatura e que podem explicar o Universo e

ajustar bem os dados observacionais disponiveis.
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4.8 QOutros modelos

Além dos modelos acima explanados como candidatos a energia escura,
ha diversos outros modelos menos considerados pela principal vertente de
cosmologos contemporaneos e nos quais o Universo expande-se acelerada-
mente.

Alguns destes modelos e cenarios, apesar de um pouco exéticos, também
ajustam bem os dados observacionais ou, pelo menos, alguns dos dados
observacionais atuais.

Dentre estes modelos podemos citar: os modelos f(R)[154-156], que
modificam a gravidade usando o formalismo de Palatini; os modelos DGP
da teoria de branas[157-160]; os modelos de quintesséncia parametrizada
por uma lei de poténcia[l61]; os cendrios inomogéneos|[162]; os modelos
holograficos[163]; entre outros.

Para entrarmos em detalhes sobre estes modelos ou mesmo nos aprofun-
darmos nos principais candidatos a energia escura precisariamos explicar e
discutir diversos pontos que nao sao o foco principal desta tese e, por isto,

declinamo-nos desta discussao.

4.9 Breves Consideracoes

Apesar do grande numero de modelos de energia escura presente na
literatura para explicar a aceleracao da expansao do Universo, a natureza
desta componente exdtica nao é descrita e/ou revelada por nenhum dos
modelos. A maioria dos modelos alternativos, além disto, tem um espaco
de parametros muito degenerado e tém o modelo de concordancia césmica

como caso particular.
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Vale ressaltar que, mesmo que o ponto de vista corrente da maioria
dos cosmologos seja que a expansao acelerada é decorrente de uma energia
escura, a evidéncia que corrobora a sua existéncia nao pode ser considerada
como bem estabelecida, pois ha outros mecanismos, mesmo num paradigma
relativistico, capazes de acelerar o Universo e ajustar bem as observacoes
astronomicas.

A partir do proximo capitulo iremos explorar a criagao cosmologica de
matéria as custa da expansao do campo gravitacional e que consideramos
ser um mecanismo, no minimo, interessante para explicar a expansao ace-
lerada do Universo. O modelo cosmolégico proposto, que é baseado neste
mecanismo, esta de acordo com os principais resultados observacionais at-

uais.
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Capitulo 5

Criacao Cosmoldgica de Matéria

5.1 Introducao

Nesta tese propomos e estudamos um modelo cosmoldgico sem energia
escura e sem modificacao da relatividade geral e, mesmo assim, com ex-
pansao acelerada. Por estudar, entenda-se também verificar se este modelo
é compativel com as principais observacoes astronomicas contemporaneas.

Como este modelo nao possui energia escura, precisamos de um meca-
nismo alternativo que provoque a aceleracao da expansao universal. Ma-
tematicamente, necessitamos de algum processo ou mecanismo que seja
responsavel por uma pressao negativa a nivel das equacoes de campo de
Einstein.

A criacao de matéria escura fria é um processo que produz pressao
negativa e, por isto, pode acelerar o Universo e ser uma via alternativa aos
modelos com energia escura.

A criagao de matéria em um universo em expansao nao é um assunto
novo na Cosmologia. Ela tem sido intensamente investigada ha muitos anos

com o intuito de explicar a origem do conteudo material do Universo. Mas,
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apesar de todo esforco dispensado a esta questao, a origem dos constituintes
do Universo permanece em aberto.

Como investigado por Parker e colaboradores[164-169], os constituintes
elementares do Universo podem ser quanticamente produzidos pelo campo
gravitacional varidavel de um universo em expansao, independentemente da
teoria relativistica de gravitacao adotada. No entanto, de acordo com as
taxas obtidas para a producao de particulas, nao fica claro que tal meca-
nismo seja capaz de explicar a radiacao cosmica de fundo ou o contetido
material observado no Universo. Nos trabalhos desta tese também nao nos
propusemos a explicar tais assuntos.

Uma visao alternativa para o processo de criacao de matéria foi sugerida
por Tryon[170] e, independentemente, por Fomin[171]. Eles argumentaram
que o Universo poderia ter emergido de uma flutuacao quantica do véacuo
e nao de uma singularidade inicial. A idéia béasica é que o valor liquido de
todas as quantidades conservadas do Universo ¢ nulo, como, por exemplo,
a energia total. Assim o Universo teria surgido de uma flutuagao que
teve duracao quanticamente restrita pela relacao de incerteza Heinsemberg
At-AFE ~ h. Neste caso, a energia positiva da massa das particulas criadas
seria compensada pela energia negativa do campo gravitacional. A auto-
reproducao indefinida deste processo poderia ser responsavel pelo Universo
observado. Nenhum cendrio especifico foi proposto por estes autores, mas
em tal formulacao o Universo deveria ser espacialmente fechado de forma
que sua carga elétrica liquida fosse, por construcao, identicamente nula.

Outra tentativa de descrever o processo de criacao de matéria no con-
texto cosmolodgico, através de um mecanismo efetivo, foi sugerida por
Zel’dovich[172]. Processos irreversiveis também foram investigados no con-
texto de cendrios inflacionérios[173-176]. A idéia é que a viscosidade

volumar (criacdo de matéria) contribui a nivel das equagoes de Einstein
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como um termo de pressao negativa, podendo ser a condicao chave para
gerar a inflacao.

Em qualquer descricao, seja macroscopica ou microscépica, a questao
fundamental é saber como a criacao de matéria pode ser consistentemente
incorporada as equacoes de Einstein.

Mais recentemente, Prigogine e colaboradores[177] estudaram como in-
serir a criacao de matéria, de maneira consistente, nas equacoes de Ein-
stein. O ingrediente essencial desta nova formulagao é o uso explicito da
equacao de balanco para o numero de particulas em adicao as equacoes
de campo de Einstein. Tal equacao, quando combinada com a segunda lei
da Termodinamica, conduz naturalmente a uma reinterpretacao do ten-
sor de energia-momento correspondendo a um termo adicional de pressao
negativa que depende da taxa de criacao de matéria. O que é comple-
tamente diferente da formulacao da viscosidade volumar, onde o niimero
de particulas é conservado, mesmo havendo producao de entropia. Esses
resultados foram, posteriormente, discutidos e generalizados numa série
de trabalhos por Lima, Calvao e Waga[l78, 179] e Lima e Germano|180]
através de uma formulacao manifestamente covariante.

Neste capitulo apresentamos o processo de criacao de matéria como
formulado por Prigogine e colaboradores[177] e generalizado por Lima et
al.[178-180], ou seja, apresentaremos a sua formulagdo macroscépica e, a
seguir, escolhemos a forma mais geral para descrever a taxa de criacao de
matéria no Universo para, no capitulo seguinte, obtermos a nova forma
das equacoes de FRW e suas solucoes. O modelo cosmolégico apresentado
nesta tese da continuidade ao trabalho destes autores e, por isto, tem neles

suas bases e inspiracoes.
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5.2 Descricao macroscépica do fluido

As varidaveis macroscopicas basicas que descrevem os estados ter-
modinamicos de um fluido simples, como visto no capitulo 1) sdo o tensor
de energia-momento 7%’ o fluxo de particulas N® e o fluxo de entropia
S®. No contexto da relatividade geral, esses tensores podem ser escritos,

para um fluido isotrépico com criacao de matéria, como:

T = (p+ Puu’ — Pg*, (5.1)
N = nu®, (5.2)
S =nou® (5.3)

onde a pressao dinamica total, P, pode ser escrita como:

P=p+p., (5.4)

sendo p a pressao de equilibrio e p. o termo de correcao devido aos processos
dissipativos quer seja viscosidade volumar ou criacao de matéria. Como no
nosso caso trataremos apenas da criacao de matéria e nao da visicosidade
volumar, que também é um processo dissipativo, p. sera designada por
pressao de criagao.

O tensor de energia-momento satisfaz a lei de conservagao:

T, =0, (5.5)

que, no contexto dos modelos de FRW, pode ser reescrita como[178]:

p+3H(p+p+p)=0, (5.6)

onde o ponto denota derivada em relacao ao tempo.
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Na auséncia de criagdo de matéria (p. = 0), o fluxo de particulas é
conservado, ou seja, obedece a lei de conservacao dada pela equacao (1.20).
Mas, considerando a producao de particulas no fluido, a lei de conservacgao

para N¢ possui um termo de fonte, sendo descrita pela seguinte equacao
de balango[180]:

N¢, =nl", (5.7)

Q

onde I' é a taxa de criacao (I' > 0) ou destruicdo (I' < 0) de matéria.
A taxa I’ tem unidade de tempo~! e, no contexto desta tese, vamos nos
referir a ela apenas como taxa de criacao de matéria. Na métrica de FRW,

a equacao de balanco para o fluxo de particulas pode ser escrita como:

fo+3Hn =nl . (5.8)

A condicao de nao-equilibrio de um sistema termodinamico é carac-
terizada pela existéncia de uma fonte de entropia. Tal fonte decorre de
um fluxo de entropia entre o sistema e a vizinhanca e/ou da presenca de
processos dissipativos internos[181]. Pelo principio da entropia, na pre-
senca de processos irreversiveis ha uma producao de entropia por unidade
de volume por unidade de tempo ou, simplesmente, uma fonte de entropia
T que é sempre positivo definida. Matematicamente, temos uma equacao
de balanco para o fluxo de entropia que, no contexto da relatividade geral,
¢ dada por:

S =1720. (5.9)

Esta equacao expressa o fato de que os processos dissipativos sao irre-
versiveis e, por isto, sempre vao aumentar a entropia do sistema.

A producao de entropia é devida, somente, a criacao de matéria, ou seja,

estamos considerando despreziveis possiveis efeitos da viscosidade volumar.
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Naturalmente, esperamos que quando I' = 0 a producao de entropia se
anule junto com a pressao de criagao. Vamos mostrar explicitamente este
resultado ainda neste capitulo. No entanto, nosso objetivo basico é mostrar
como a segunda lei da termodinamica pode ser utilizada para restringir a
dependeéncia da pressao de criacao com I' e outras quantidades especificas
do fluido.

5.3 A pressao de criacao e a fonte de entropia

Nesta secao vamos usar argumentos termodinamicos para obter a forma
da pressao de criacao a partir da fonte de entropia.
Para tanto vamos comecar lembrando que as quantidades p, p, n e o
estao relacionadas a temperatura 7" pela chamada lei de Gibbs[181]:
_|_
nT'do = dp — PP (5.10)
n

Temos ainda que o potencial quimico é definido pela relacao de Euler:

= ~To | (5.11)

que pode ser reescrito como:

ptp pn
= — — . 5.12
=" =7 (5.12)
Por outro lado, diferenciando a equagao (5.3) temos
S% =nol' +né . (5.13)

Considerando as equagoes (5.3), (5.6), (5.10) e (5.11), segue que:
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3Hp. pnl S
T T —
A pressao de criacao pode ser obtida da expressao acima para o caso de

T=nol' +no = — 0. (5.14)

um “processo adiabatico”, ou seja, onde a entropia total aumenta devido
a criacao gravitacional de matéria mas a entropia especifica por particula,

o, permanece constante

6=0. (5.15)

Resolvendo a pressao de criagdo neste caso (7 = nol') obtemos:

b LD
‘ 3H
Assim, como esperado, quando nao ha cria¢do de particulas (I' = 0) a

(5.16)

pressao de criagao (p.) e a fonte de entropia (7) se anulam e recaimos na
descricao de um fluido perfeito.

E importante mencionar que esse processo de criacao adiabatica de
matéria é fisicamente interessante porque para ¢ = 0 a forma das ex-

pressoes termodinamicas validas no equilibrio sao mantidas (ver se¢ao 5.5).

5.4 A taxa de criacao de matéria e o parametro de

desaceleracao

As equacoes do modelo cosmoldgico vao depender da taxa de criacao de
matéria. Dada a lei fenomenoldgica de I', teremos a forma das equacoes e
podemos obter suas solugoes. Nos trabalhos de Lima e colaboradores[178—

180] assumiu-se a lei empirica
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I =36H , (5.17)

com [3 sendo um parametro adimensional contido no intervalo [0, 1]. Entre-
tanto, este tipo de modelo é sempre acelerado se § > 1/3 ou desacelerado
se B < 1/3, pois o parametro de desaceleragao, obtido a partir de sua
defini¢ao (equacao (2.12)) e da equagao de evolugao para o fator de escala

(equacgao (1.29)), tem a forma

g = % (1 - %) | (5.18)

e, por (5.17), obtem-se:

1
0=51-38), (5.19)
que é constante.
Este comportamente para o parametro de desaceleracao torna este mo-

delo incompativel com uma descricao realistica do Universo, pois tal des-

cricao requer uma transi¢ao desacelerado-acelerado.

5.5 Lei de evolucao da temperatura

Por completeza, para uma descricao macroscopica da criagao cos-
mologica de matéria devemos, ainda, determinar a lei de evolucao para
a temperatura T' do fluido.

Tomando-se T° e n como varidveis termodinamicas independentes

podemos escrever que
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e, desta maneira:

b==<g%>nT%—<g§)Tn (5.21)

Das equacoes (5.6) e (5.8) podemos escrever que

p=—-3H(p+p+p.) (5.22)

i=n(l —3H) . (5.23)

Por outro lado, considerando do como uma diferencial exata, obtém-se

da equagao de Gibbs a seguinte relagdo termodinamica[182]

dp dp
= — T|=] . 5.24
ir=n(G), 7 (ar), 529
Substituindo (5.22) e (5.23) em (5.21) e combinando o resultado com
(5.24) e com a definigao da pressao de criagao em termos da taxa de criagao

(equagao (5.16)) obtemos, diretamente, a lei de evolugdo da temperatura

que é dada por:

T _ (Op\ n

A lei de evolucao da temperatura, dada pela equacao acima, determina
as eras ou fases térmicas do Universo. Note que, para p = p/3 — n oc T3,
tal como no equilibrio. E f4cil também mostrar que, neste caso, p oc T% e,

portanto, as expressoes de equilibrio sao preservadas.
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5.6 Breves consideracoes

A criacao gravitacional de matéria, cuja descricao macroscopica foi apre-
sentada aqui, pode ser incorporada de forma consistente as equacoes de
campo de Einstein. Este processo é capaz de acelerar o Universo, pois o in-
grediente matematico que a descreve é uma pressao de criagao de particulas
que é negativa (p. < 0).

Todas as equacoes da descrigao macroscépica da criacao de matéria sao
dadas em termos da taxa de criacao de matéria que, ao ter sua forma
especificada, permite o calculo de todas as grandezas termodinamicas do
sistema.

No proximo capitulo incorporamos a criacao gravitacional de particulas
as equacgoes de Einstein. O objetivo basico é obter um novo modelo de uni-
verso onde o presente estagio acelerado ¢ dirigido pelo processo de criacao

de matéria escura.
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Capitulo 6

Uma nova classe de cosmologias
aceleradas com criacao de matéria

escura

6.1 Introducao

O objetivo principal deste capitulo é propor e estudar uma nova classe
de modelos cosmolégicos planos somente com matéria escura fria e que seja
acelerado devido a criacao de particulas as custas da expansao do campo
gravitacional. Inicialmente vamos apresentar tal modelo e no capitulo
seguinte aplicar as equacoes do modelo a alguns testes cosmoldgicos para
verificarmos sua compatibilidade com as observagoes astronomicas atuais
e impormos limites sobres os parametros livres do modelo.

Sabemos que as atuais observagoes astronomicas sugerem fortemente
que o Universo pode ser descrito por um modelo do tipo FRW, plano
e com expansao acelerada [19, 76, 183, 184, 185]. Embora a expansao
acelerada tenha sido comprovada por diferentes observacoes, sua natureza
e 0 mecanismo que a causa sao desconhecidos e constituem um dos mais

intrigantes problemas da cosmologia moderna.
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Como discutido no capitulo 3, um regime de expansao acelerada é obtido
assumindo-se a existéncia de uma componente exotica de energia com
pressao negativa[185-188]. Esta componente é, normalmente, chamada
de energia escura ou quintesséncia. A representacao tedrica mais simples
desta energia escura é uma constante cosmoldgica A que pode ser inter-
pretada como a densidade de energia do vacuo. O modelo com constante
cosmolégica, ACDM ou modelo de concordancia césmica oferece um bom
ajuste para as principais observacoes astronomicas, mas esta cheio de in-
consisténcias e/ou problemas tedricos|63].

Varios candidatos alternativos tém sido propostos na literatura devido
aos problemas do modelo com constante cosmoldgica (ver capitulo 4). Mas
o espaco de parametros destes modelos sao, normalmente, muito degener-
ados e, a maioria, contém o modelo ACDM como caso particular.

Apesar do grande niimero de possiveis candidatos a energia escura, sua
natureza nao foi identificada e, sequer, ha evidéncia direta de sua existéncia
ou de seus efeitos dinamicos. Em outras palavras, a evidéncia que suporta
a existéncia da energia escura nao € forte para