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Resumo

De acordo com o nosso entendimento do universo a matéria escura e a energia escura
sao as componentes dominantes na dinamica do universo atual, enquanto os barions e a
radiacao contribuem apenas com uma pequena fracao menor que 5% da energia césmica.
Embora este setor escuro seja importante para descrever uma série de fenémenos que sao
observados atualmente, sua natureza ainda é um dos maiores mistérios da cosmologia. Neste
trabalho considera-se o estudo de modelos que, diferente do modelo padrao, apresentam
uma interacao de natureza nao gravitacional entre a matéria escura e a energia escura.
Inicialmente, esta interacdo é parametrizada de uma maneira geral que depende de uma
funcao arbitraria da razao entre as densidades de energia da matéria escura e da energia
escura. E possivel mostrar que nos casos em que esta raziao depende exclusivamente do
fator de escala, tal modelo pode ser identificado com uma descri¢cao unificada do setor
escuro. Uma vez que essa parametrizagao geral nao possui solugao analitica, escolhe-se
alguns casos especificos desta classe de modelos para realizar uma analise estatistica de
selecao de parametros. Esta analise estatistica é feita através do codigo cosmolégico CLASS
(modificado para cada modelo) combinado com o cédigo estatistico MontePython. Este
teste observacional é feito através da andlise dos dados de Hy, SNe Ia (JLA) e Planck TT.
O intuito dessa andlise consiste em verificar como cada conjunto de dados observacionais
restringe uma interacdo no setor escuro em contrapartida do modelo ACDM, e se ha
concordancia entre os resultados da background (Hy, SNe Ia e BAO) e os resultados no
nivel linear (Planck TT).

Palavras-chave: Cosmologia, energia escura, matéria escura.



Abstract

According to our understanding of the universe, dark matter and dark energy are the
dominant components in the dynamics of the current universe, while baryons and radiation
contribute only a small fraction of less than 5 % of the cosmic energy. Although this dark
sector is important to describe a series of phenomena that are currently observed, its
nature is still one of the greatest mysteries of cosmology. In this work we consider the study
of models that, unlike the standard model, present a non-gravitational interaction between
dark matter and dark energy. Initially, this interaction is parameterized in a general way
that depends on an arbitrary function of the ratio between the energy densities of dark
matter and dark energy. It is possible to show that in cases where this ratio depends
exclusively on the scale factor, this model can be identified with a unified description of the
dark sector. Since this general parameterization has no analytical solution, some specific
cases of this class of models are chosen to perform a statistical analysis of parameter
selection. This statistical analysis is done using the CLASS cosmological code (modified
for each model) combined with the statistical code MontePython. This observational test
is done by analyzing the data of Hy, SNe Ia (JLA) and Planck TT. The purpose of this
analysis is to verify how each observational datasets constraints an interaction in the dark
sector in counterpart of the ACDM model, and if there is a concordance between the
background results (Hy, SNe Ia and BAO) and the results at the linear level (Planck TT).

Keywords: Cosmology, dark energy, dark matter.
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Introducao

Durante toda a historia, a observacao e o estudo do mundo celeste sempre fizeram
parte da realidade humana, e ainda hoje é incrivel o fascinio que o céu é capaz de provocar
nas pessoas, independente de idade, etnia ou qualquer outro aspecto socio-cultural. Com
certeza este fato foi de extrema importancia para o desenvolvimento intelectual, cultural
e até social da nossa civilizagdo tal como conhecemos atualmente. Quando a propria
ciéncia era algo ainda nao estabelecido, pode-se dizer que o pensamento cosmoldgico,
em contrapartida ao pensamento cosmogonico vigente, foi a semente da filosofia grega
[3]. Neste cendrio, vérias escolas filosoficas se desenvolveram na tentativa de encontrar
explicagoes baseadas em argumentos tedricos, muitas vezes abstratos, para a transicao do
caos ao cosmos (palavra grega que designa o "belo", o "ordenado"). Nos dias de hoje, a
cosmologia ja adquiriu status de ciéncia independente, e ¢ o ramo dedicado ao estudo do
Universo em escalas grandes que, através de observagoes feitas no presente, tenta entender

o seu passado e prever o seu futuro.

Certamente o nosso entendimento do Universo evoluiu muito da Grécia antiga
até as ultimas décadas, no entanto ainda ha muito o que se entender e ainda nao é
possivel vislumbrar quando todas as nossas questoes serao respondidas. As observagoes
mais recentes [2, 4, 5] indicam que a maior parte do Universo nao é feito da matéria
"normal'que compde os objetos que podemos enxergar, mas a maior parte do Universo
¢ composta por algo que nao sabemos exatamente explicar o que é: o setor escuro do

Universo.

Segundo essas observagoes, a matéria ordinaria (conhecida como matéria bariénica)
corresponde a apenas aproximadamente 5% da matéria total do Universo. Além dela hé
uma porc¢ao de radiacao, que embora ja tenha dominado o Universo no passado, hoje
corresponde apenas a uma infima parte do contetido energético cdésmico, e todo o resto
pertence ao setor escuro. Este setor escuro é dividido em duas componentes: a matéria
escura e a energia escura. Embora nao haja nenhuma observagao direta dessas componentes,
ha bons indicios indiretos de sua existéncia, uma vez que cada uma delas desempenha um

papel importante para explicar o nosso Universo tal como observamos.

A matéria escura, que é responsavel por 25% do conteiddo energético do Universo
total, ¢ uma componente de matéria exdética sem pressao que nao é capaz de interagir com
ondas eletromagnéticas, e por isso sua deteccao nao pode ser feita através de observacoes
diretas. A matéria escura foi proposta nos anos 30 para explicar observagoes de aglomerados
de galdxias [6], e tempos depois foi novamente invocada no estudo de curvas de rotagao

de galaxias, que indicavam haver mais massa em galaxias do que aquela que poderia ser
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observada através de sua luminosidade [7]. Além disso, a andlise da emissao de aglomerados
de galaxias na faixa do raio X e de sistemas conhecidos como lentes gravitacionais
corroboraram para a existéncia da matéria escura no Universo. Do ponto de vista teérico,
a matéria escura parece desempenhar um papel muito importante potencializando o
crescimento de estruturas de matéria barionica apds o desacoplamento, de maneira que

elas atinjam o regime néo linear que é observado atualmente (0, > 1).

Por sua vez, a energia escura, que é responsavel pelos 70% restantes e domina o
Universo atual, confere ao Universo uma fase atual de expansao acelerada. A expansao do
Universo ja era conhecida no final dos anos 20 [8], porém, devido a natureza atrativa da
interacao gravitacional, acreditava-se que tal expansao se desse de maneira desacelerada.
No entanto, em 1998, através da andlise da luminosidade de supernovas, foi detectado
que, diferente do que se acreditava, a expansao do Universo ocorria de maneira acelerada
9, 10]. Este resultado conferiu aos fisicos Adam Riess, Brian Schmidt e Saul Perlmutter o

prémio Nobel de fisica em 2011.

Dentro da descri¢ao atual do Universo, esta energia escura pode ser identificada
com a constante cosmologica, que a priori ¢ um termo de natureza geométrica no contexto
da teoria geral da relatividade. No entanto, tal identificacdo é analoga a um fluido com
equacao de estado do tipo vacuo e densidade de energia constante. Esta descricao da
energia escura parece satisfazer com sucesso os dados observacionais mais recentes, no
entanto estd em profundo desacordo com a previsao tedrica para energia do vacuo que

advém da teoria quantica de campos.

Este conteido material do Universo caracteriza o modelo cosmolégico padrao,
conhecido como modelo ACDM!. O modelo ACDM possui um grande sucesso observacional,
porém ele ainda deixa lacunas que motivam a busca por modelos alternativos para a
descrigao do Universo [11, 12]. Neste contexto, esta tese tem como foco o estudo de modelos
cosmoldgicos nos quais, diferente do modelo cosmoldgico padrao, a matéria escura e a
energia escura nao sao componentes independentes, mas ha uma interacao de natureza nao
gravitacional que provoca uma troca de energia entre elas. Uma caracteristica importante
desta classe de modelos é que tal interagao implica na existéncia de perturbacoes na
componente de energia escura mesmo no caso em que a energia escura ¢ identificada com

um fluido to tipo vacuo.

Este tipo de modelo tem sido amplamente estudado na literatura [13, 14, 15, 16,
17, 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24, 25, 26, 27, 28, 29, 30] e ha estudos que indicam que ignorar
esta possivel interagao entre as componentes do setor escuro e/ou flutuagoes da energia

escura podem levar a interpretagoes erradas dos resultados observacionais [31, 32].

A maior parte dos modelos propostos na literatura sao tais que o termo de interagao

L O A faz referéncia & constante cosmoldgica e CDM faz referéncia & matéria escura, do inglés Cold Dark

Matter.
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é linear e em geral sdo propostos de maneira fenomenolégica e independentes um do outro.
Aqui é proposta uma maneira para generalizar os modelos de interacao no setor escuro cujo
termo de interacao é uma funcao qualquer das densidades de energia da matéria escura e
da energia escura. Esta abordagem permite relacionar varios modelos de interacao através
de uma funcao da razao entre as densidades de energia da matéria escura e da energia
escura. Uma vez que tal generalizagdo nao possui uma solucao analitica, sao estudados

alguns casos especificos, sendo alguns deles ja presentes na literatura.

O estudo desses modelos propostos se dara através da analise detalhada da dinamica
do Universo no nivel do backgound e no nivel perturbativo com limite na primeira ordem,
e posteriormente através da analise estatistica dos modelos frente aos dados observacionais
mais recentes disponiveis. O conjunto de dados utilizados neste trabalho é constituido
de observagoes feitas a partir de: supernovas do tipo la (JLA) [5]; oscilagbes acusticas
baridnicas [33, 34, 35]; medidas locais do pardmetro de Hubble atual Hy [36] e anisotropias

da temperatura da radiacdo coésmica de fundo (Planck)?.

Com a intencao de verificar se tais modelos de interagao possuem concordancia
entre o background e o nivel perturbativo, as analises estatisticas sao divididas da seguinte
maneira: o primeiro teste consiste na utilizacao apenas dos dados de SNe la+H{, que sao
dados do background que dependem exclusivamente de caracteristicas recentes do Universo.
Esta primeira escolha de conjunto de dados se justifica pois sabe-se que a aplicagao de
testes observacionais com supernovas do tipo Ia em modelos de interacao no setor escuro
pode destoar dos resultados do modelo ACDM [37].

O segundo teste observacional consiste em acrescentar os dados provenientes das
oscilagoes actusticas baridnicas ao teste anterior (SNe la+Hy+BAO). Embora a escala
acustica Dy (z), que serd introduzida de maneira formal posteriormente na equagao (4.7),
seja uma quantidade do background medida no Universo recente, ela depende da fisica
do plasma féton-barion no Universo primordial, e por isso foi considerado de maneira

separada.

O terceiro e ultimo teste proposto utiliza os dados provenientes das anisotropias
da temperatura da radiagdo cosmica de fundo, que é de natureza puramente perturbativa.
Com esses testes pretende-se avaliar se os parametros cosmolégicos tradicionais mantém a
concordancia como ocorre no modelo ACDM, e ainda se o novo parametro livre devido a

interacao também possui concordancia observacional.

Para a realizagao da andlise estatistica, todos os modelos mencionados foram
introduzidos no cédigo numérico CLASS [38], e entao foi utilizado o c6digo numérico
MontePython [39] para a realizacao de fato da andlise estatistica através do método de

Markov Chain Monte Carlo, afim de explorar todo o espaco de parametro e encontrar o

2 A likelihood do Planck est4 disponivel na pagina http://pla.esac.esa.int/pla/#cosmology.
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melhor ajuste para os parametros cosmoldgicos do modelo.

Esta tese de doutorado esta dividida em duas partes: na primeira parte é feita uma
revisao do modelo cosmoldgico padrao na qual, no primeiro capitulo é abordado de maneira
sucinta o formalismo da teoria geral da relatividade. No segundo capitulo, é apresentado o
principio cosmoldgico e como ele afeta a geometria do espago-tempo. No terceiro capitulo é
analisada a dinamica do Universo através do seu contetiddo material e de sua expansao. No
quarto capitulo sdo abordados alguns aspectos observacionais no contexto da cosmologia
atual junto com resultados observacionais para o modelo cosmolégico padrao. No quinto e
ultimo capitulo da primeira parte sao apresentados algumas das questoes que o modelo

cosmologico padrao nao é capaz de responder.

Na segunda parte da tese, os modelos de interacao no setor escuro sao atacados de
maneira mais direta. Primeiramente, no capitulo de ntimero seis, é descrita a maneira de
formular matematicamente uma interacao no setor escuro do Universo. No sétimo capitulo
¢ analisada a teoria de perturbacoes cosmologicas no contexto de uma interagao neste
contexto interagente. Tendo em maos a analise perturbativa, o oitavo capitulo é devotado
para a descricao do espectro de poténcia das anisotropias da temperatura da radiacao
cHésmica de fundo. No nono capitulo sao apresentados modelos especificos de interacao
no setor escuro onde também sao apresentados os resultados das andlises estatisticas dos
modelos estudados. Por fim, o ultimo capitulo é reservado para consideracoes finais. A

tese ainda conta com um apéndice acerca de defini¢do geral de espectro de poténcia.



Parte |
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1 Uma teoria para gravidade

Toda a natureza pode ser explicada através de quatro interagoes fundamentais:
interacao forte, que estd associada aos fenémenos que ocorrem no interior dos nicleos
atomicos; interagao eletromagnética, que esta associada aos fenomenos eletromagnéticos;
interacao fraca, que esta associada aos fendomenos de decaimento radiativo; e a interacao

gravitacional.

Parece uma ironia que a primeira das interacdes fundamentais que teve uma
formulacao matematica robusta, a gravitacao, é aquela que ainda estd mais longe de uma
descrigdo completa, isto é, capaz de explicar de maneira simultanea fenomenos de natureza

classica e quantica.

Neste capitulo, serao apresentados alguns aspectos importantes da teoria da gravi-
dade

1.1 Aspectos historicos

Na antiguidade, acreditava-se que a dinamica celeste era algo superior a dinamica
terrena. A cosmologia aristotélica, promovia uma hierarquizagdo do cosmos: havia o mundo
supralunar, constituido da Lua, dos planetas (sé eram conhecidos Merctirio, Vénus, Marte,
Jupiter e Saturno), do Sol e das estrelas "fixas'na esfera celeste; e o mundo sublunar, que
compreende o nosso planeta. O primeiro era constituido da quintesséncia, o éter, substancia
transparente, imperecivel e imutavel, que conferia esse carater divino ao mundo supralunar.

Ja a Terra, constituida dos elementos comuns possuia carater perecivel e mutavel.

Pode-se dizer que essa visao foi definitivamente descartada a partir de 5 de julho
de 1687, quando Sir Isaac Newton publicou a sua obra prima "Philosophiae Naturalis
Principia Mathematica". Em seu livro, além definir o conceito fisico de forca e formular
toda uma dinamica consistente, Newton introduz a ideia de forca gravitacional. Essa forca
gravitacional seria resultado de uma interacao entre todos os corpos que possuem massa.
Matematicamente, a forca que um objeto 1, de massa M, realiza sobre um objeto 2, de

massa Ms, devido a agao gravitacional é

= GM M, _,
= ——— 7. 1.1
12 2|3 712 (1.1)

G é uma constante gravitacional, cujo valor s6 foi obtido experimentalmente quase cem
anos depois, em 1789 pelo descobridor do gas hidrogénio Henry Cavendish. Atualmente

seu valor é estimado em 6,67384 x 10~ "m3kg~1s72. O vetor 7} deve possuir a direcio
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que une o centro de massa dos objetos e seu sentido leva do objeto 2 para o objeto 1, uma

vez que a forga gravitacional é estritamente atrativa.

A mecanica newtoniana obteve éxito em quase todos os problemas a que foi
submetida, do movimento dos corpos na superficie da Terra até as 6rbitas dos planetas
(com a excegao da Orbita de merctrio!), e permaneceu até o inicio do século XX como
a descricao correta para a dinamica dos corpos, sendo utilizada ainda hoje em muitas
ocasioes. De fato esse sucesso se deve ao fato de que nao ha muitas experiéncias, do
ponto de vista pratico comum, que atingem os limites em que a teoria nao pode ser
aplicada (velocidades préximas a velocidade da luz ou agao de campos gravitacionais muito

intensos).

A teoria de Newton se baseia em nocoes de espaco e tempo estaticas, imutaveis
e independentes, o que implica na existéncia de referenciais privilegiados, ditos inerciais,
nos quais todo observador experimentaria as leis de Newton. Esses referenciais devem
possuir movimento relativo entre si com velocidade constante e sao relacionados segundo

as transformacoes de Galileu.

O grande problema da teoria newtoniana é a sua inconsisténcia com o eletromag-
netismo. Segundo a teoria de James Clerk Maxwell, a radiacao eletromagnética (a luz, por
exemplo) pode ser descrita por uma onda que se propaga com velocidade constante. No
entanto a equagao da onda nao ¢é invariante sob transformacgoes de Galileu, ou seja, dois
observadores em referenciais inerciais seriam capazes de experimentar as leis de Newton

da mesma forma, porém deveriam observar fenémenos eletromagnéticos distintos.

Dessa forma Einstein propds uma mecanica alternativa, que mantém invariante o
eletromagnetismo em referenciais inerciais: a teoria especial da relatividade. Essa teoria ¢

construida a partir de dois axiomas:

e As leis da fisica s@o as mesmas em qualquer referencial inercial;

e A velocidade da luz é a mesma em qualquer referencial inercial;

Claramente o segundo axioma faz com que o eletromagnetismo se "adapte'ao primeiro.
Essa ideia de que a velocidade da luz é a mesma em qualquer referencial inercial provocou
mudangas drasticas na no¢ao de espago, tempo e causalidade. Basicamente, para que todos
observadores em referenciais inerciais observassem a luz com a mesma velocidade entao

eles deveriam medir distancias e intervalos de tempo de forma diferentes.

Dessa forma a noc¢ao de referencial inercial se mantém a mesma, no entanto a relagao
entre eles agora é dada pelas transformacoes de Lorentz. Segundo as transformacoes de
Lorentz as nog¢oes de espaco e tempo, que agora sao conectadas de maneira intrinseca dando
origem ao termo espaco-tempo, sao de fato diferentes para observadores inerciais distintos.

Na pratica, um observador em repouso em um referencial inercial vé um relégio em repouso
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num outro referencial inercial, isto é, em movimento relativo com velocidade constante
em relagdo ao observador, funcionando mais lentamente (dilatagdo do tempo) e com um
menor comprimento (contracado do espaco). No entanto, tais efeitos sdo potencializados
quando a velocidade relativa entre eles se aproxima da velocidade da luz, no limite de
baixas velocidade a teoria newtoniana é recuperada (as transformagoes de Lorentz se

reduzem as transformagoes de Galileu).

Além disso, ainda ha dois aspectos importantissimos que decorrem das transforma-
¢oes de Lorentz: O primeiro é a equivaléncia entre massa e energia, que também devem

depender do observador que faz a medigao, e da origem a relagao,
E = mc?. (1.2)

E o segundo é a impossibilidade de transmissao de informagao com uma velocidade superior
a velocidade da luz. Esse fato pode ser expresso através do cone de luz, que fornece a

regiao do espago-tempo que possui contato causal com um determinado evento.

time (years)

Figura 1 — O cone de luz define a regiao espacial que pode estar causalmente conectada.
Todos os pontos que estao dentro do cone de luz futuro podem ser afetados
causalmente pelo observador na hipersuperficie presente, enquanto todos os
pontos que estao no cone de luz passado podem afetar causalmente o observador
na hipersuperficie presente.

Este ultimo aspecto confirma que a teoria do eletromagnetismo ja possui uma
estrutura relativistica, no entanto descarta a descricao newtoniana para a gravitagdo, uma
vez que, segundo a equagao (1.1), uma variacdo na massa de qualquer um dos corpos, ou
na distancia entre eles deve provocar uma variacao na forga gravitacional que sera sentida
instantaneamente. Surge entao a necessidade de uma nova teoria para a gravitacao que

deu origem a teoria geral da relatividade.
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1.2 Principio da equivaléncia

Macroscopicamente a massa e a carga elétrica sao graus de liberdade intrinsecos a
sistemas fisicos, no entanto, segundo a mecanica newtoniana, a resposta de determinado
objeto a uma forga é proporcional somente a sua massa. Esse fato ja intrigava Newton,
que admitia a possibilidade da existéncia de uma massa gravitacional, responsavel pela
resposta do objeto a interacoes gravitacionais, e a massa inercial, responséavel pela resposta
do objeto a forca resultante ao qual esta sujeito. Ainda hoje nao foi detectada nenhuma

diferenca entre as duas.

Este fato é conhecido como o principio da equivaléncia, e possui as seguintes

formulagoes:

e Principio da equivaléncia fraco

Todos os corpos devem experimentar de forma idéntica a queda livre, e entdo, um
observador sob a ac¢ao de um campo gravitacional nao seria capaz de distinguir seu
referencial de um referencial inercial, pois todos os corpos a sua volta cairiam junto

com ele.
e Principio da equivaléncia forte

Nenhum experimento local é capaz de distinguir um movimento de queda livre sem

rotagao de um movimento uniforme na auséncia de gravidade.

O principio da equivaléncia abre caminho para uma identificacdo da gravitacao
com a geometria do espago-tempo, na qual sua curvatura seria responsavel pela queda livre
dos corpos. Dessa forma, todo ponto do espaco-tempo pode ser localmente identificado
com o espago de Minkowski, o que faz com que a teoria seja invariante sob transformacoes

gerais de coordenada.

1.3 Teoria geral da relatividade

Para descrever a gravitacao através da curvatura do espacgo-tempo alguns elementos
de geometria diferencial devem ser introduzidos. A nocao de espago curvo é abrigada no
contexto das variedades diferenciaveis, de forma que o espaco-tempo é descrito por uma
variedade diferenciavel quadridimensional. De forma geral, uma variedade diferenciavel
n-dimensional N/ é um conjunto que pode ser mapeado em intervalos abertos no R".
A diferenciabilidade da variedade confere a ela a possibilidade de descrever trajetorias
parametrizadas na variedade através de um campo vetorial tangente
_dx

b= — 1.3
= (13)
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onde n € R é um pardmetro da curva. Além disso, a variedade deve conter a nogao de
distancias, e entao a norma de um vetor ¢ definida através do tensor métrico g,,, que

descreve explicitamente a geometria do espaco-tempo,

whw, = guw’w". (1.4)

Em geral, a curvatura do espago-tempo faz com que um vetor qualquer ao realizar

um transporte paralelo seja modificado, a variacdo de um vetor arbitrario w* é dada por

dw" = ox0a” (Th, = T4, , + T, T4, — T T8 ) w! (1.5)

vp,o Vo yp vp- yo

o *

O termo entre parénteses é definido como tensor de Riemann R}, . Esse tensor descreve a
curvatura da variedade, de modo que se todas as suas componentes forem nulas temos
uma variedade plana, onde um vetor é mantido inalterado sob transportes paralelos. Os
termos I, sdo denominados simbolos de Christoffel
1
Ly = 59" (9vop + oo = Gupo) - (1.6)

O tensor de Riemann deve ainda satisfazer as identidades de Bianchi

Ry .. + Rl

vpo,y voYy,p

+RE =0 (1.7)

vYp,o

Existe uma classe de curvas que mantém paralelo seu vetor tangente, ainda com os
efeitos da curvatura, sob transportes paralelos. Cada trajetoria desta classe é denominada
geodésica, elas definem o caminho dos objetos em queda livre no espago-tempo, e estao
relacionadas com a menor distancia entre dois pontos. Matematicamente, as geodésicas

sao definidas como curvas que possuem aceleracao nula
PV —
vl =0, (1.8)
o ponto e virgula indicam a derivada covariante, definida como

THL-Hm  — PHL-Hm +ZF THLY e m ZF THL--Hm (19)

Vl...Un;p 111 Un,p pY T Vy..n [ R 7 e O 700
Utilizando a relagao para o vetor tangente (1.3) e a defini¢do (1.9), a equagao (1.8) pode
ser reescrita como

d*z dz” dz?

T . 11
oz gy =Y (1.10)

Esse resultado é conhecido como equacgao da geodésica. Nele fica claro que além da

segunda derivada da posi¢ao ha um termo de curvatura que contribui para a defini¢ao da
trajetéria de uma particula, dessa forma a trajetéria de particulas sem aceleragdo nao é

mais necessariamente uma reta.

A partir do tensor de Riemann pode-se definir sua contragao do primeiro com o

terceiro indice, denominado tensor de Ricci

R, =R., =10, —T0 +T°T9 —T%T¢ (1.11)

(2% 2 oy T4 po pp vos
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e o traco deste novo tensor, como o escalar de curvatura de Ricci

R= Rl = —¢" (TWT7, —T0,17,) = (¢"T5, — ¢"T%,) . (1.12)

po vp

Esses dois objetos serao importantes na descricao do movimento dos corpos sob ac¢ao do
campo gravitacional. Este é o arcabougo matematico onde deve ser desenvolvida a teoria

geral da relatividade.

Uma consequéncia importante da relatividade geral é que a geometria interfere
no movimento de queda dos corpos, que por sua vez, devido a sua massa, interferem na
geometria do espago-tempo. As equagoes de campo devem fornecer exatamente como deve

acontecer essa relacao. A interagao gravitacional é descrita por uma acao do tipo

g = / (Loras + Lomat) d'z. (1.13)

Inicialmente, vamos nos concentrar no primeiro termo da agao. A lagrangiana L4,
descreve a interagao gravitacional no vacuo. Esse termo deve conter aspectos puramente
geométricos que influenciam na dindmica dos corpos. A agdo do campo gravitacional no

vacuo ¢ dada pela acao de Einstein-Hilbert

Syras = /R\/—gd%. (1.14)

As equagoes do campo gravitacional no vacuo podem ser determinadas através do calculo

das variagdes [40], que implica em tomar o valor extremo da agao (1.14)
1
08 ra = 6/R\/—_gd4x =0 = Ru—3Rgu=0. (1.15)

O segundo termo na lagrangiana (1.13) se refere a distribuigdo de matéria no
espago-tempo. A distribuicdo de matéria pode ser descrita pelo tensor de energia momento
de um fluido 7},,. Em geral, na cosmologia ¢ comum utilizar o tensor de energia momento

para um fluido perfeito sem viscosidade volumétrica', que possui a seguinte forma [41]

T,u,u = P9uv + phm/' (116>

Na equacao acima p e p sao respectivamente a densidade e a pressao do fluido perfeito. O

tensor hy, ¢ um tensor de projecao ortogonal a quadrivelocidade, definido como

hoyp = g" + ufu”. (1.17)

Sabendo que a teoria relativistica deve retomar o caso newtoniano para baixas

velocidades e campos gravitacionais fracos, as equacdes de campo sao definidas como?

1
R, — §ng, = 8nGT,,. (1.18)

L Esta utilizacdo estd baseada na homogeneidade do universo, predita pelo principio cosmolégico, que

sera discutido a seguir.

2 Considera-se a velocidade da luz igual a unidade (¢ = 1)
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A partir desenvolvimento das identidades de Bianchi (1.7) conclui-se que a derivada
covariante das equagoes do campo gravitacional no vacuo é identicamente nula. Isto implica

que a distribuicao de matéria deve ser conservada,

1

(Ruu - QRguu> =0 = T (1.19)
sV

Dessa forma, ¢ evidente que a inclusao de um termo constante multiplicado pela

métrica no termo geométrico nao afeta a estrutura das equacoes de campo, no sentido de

que as identidades de Bianchi ainda serdo satisfeitas

1
R, — §R9W + Agy = 87GT,,. (1.20)

Essa constante cosmoldgica foi introduzida originalmente para descrever um universo
estatico e apds a constatagao de que o universo se expandia ela foi descartada. Com a
constatacao da expansao acelerada do universo a constante cosmoldgica foi resgatada e se

apresenta como uma das possibilidades de descrever a energia escura.
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2 O principio cosmolégico

A inexisténcia de referenciais privilegiados é bastante desejavel para uma teoria
fisica. No caso do estudo do universo isso sempre foi uma premissa, ainda que nao
houvesse nenhum motivo formal para tal. Este fato pode ser postulado através do principio

cosmologico:
Em largas escalas o universo é espacialmente homogéneo e isotropico.

Atualmente existem motivagoes fortes de que, ao menos o universo visivel é homo-
géneo e isotrépico. Os dados da radia¢ao césmica de fundo, detectada nos anos 60 [42],
que fornecem uma “foto” do universo quando ele tinha apenas 380.000 anos, indicam que
nesta época o desvio da isotropia do universo era da ordem de 107° [43]. Além disso a
nucleossintese primordial e a distribuicao de estruturas no universo também corroboram

para o principio cosmologico.

Tendo em vista que os dados da radiacao césmica de fundo medem a isotropia
do Universo com uma grande precisao, a homogeneidade pode ser motivada através do
fato de que, em um espago isotréopico e nao homogéneo ha a existéncia de referenciais

privilegiados.

2.1 Meétrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Matematicamente, essa homogeneidade e isotropia do universo em largas escalas é
descrita por um espaco-tempo que possui folheagoes espaciais com simetria maxima. No
cenario da geometria diferencial as simetrias sdo descritas por vetores de Killing, que sao

vetores que anulam a derivada de Lie do tensor métrico.

Existe um argumento matematico, baseado na existéncia do nimero maximo de
vetores de Killing para segdo espacial do espago-tempo, de se obter um tensor métrico
compativel com o principio cosmolégico [44]. O resultado dessa andlise é a métrica de
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

2

2 2 2

+ 72 {d@z + sen? () dgbz} } : (2.1)

O termo K descreve a curvatura das se¢oes espaciais, e para que a condi¢ao de simetria

maxima seja satisfeita deve ser constante.

O modulo dessa constante nao possui significado fisico, uma vez que sempre é

possivel absorver seu valor através de uma redefini¢do da coordenada radial. O que de fato
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¢é importante é se essa constante de curvatura é positiva, negativa ou entao se é nula. No
primeiro caso (costuma-se utilizar o valor 1) a métrica reproduz uma esfera, no segundo

(costuma-se utilizar o valor -1) um hiperboldide e no tltimo um plano.

2.2 A Lei de Hubble e o parametro de desvio para o vermelho

Tendo em maos a geometria do espago-tempo, resta ainda analisar a dinamica
do universo. Durante muito tempo acreditou-se que o universo era um sistema fisico
estético (foi essa inclusive a justificativa original para a constante cosmoldgica), até que
nos anos 20 Edwin Hubble detectou um afastamento de nebulosas [8], que indicavam
que o universo estava se expandindo. Ainda nesse tempo, devido a natureza atrativa da
gravidade acreditava-se que o universo estava desacelerando, e como ja mencionado, essa
hipdtese foi descartada em 1998 e uma componente exdtica de energia escura com pressao

negativa foi introduzida para descrever uma expansao acelerada.

Toda andlise do Universo feita através de observagao (inclusive as descobertas
citadas no paragrafo anterior), devem ser feitas através de radiacao eletromagnética que
chega até a Terra. Neste caso, para analisar a propagacao da radiacao eletromagnética no

meio cosmico deve-se recorrer ao primeiro par das equacoes de Maxwell no vacuo
14
gV, F,, =0, (2.2)

onde o tensor eletromagnético é escrito em termos do potencial vetor A*, através da relacao
B = Ay — Ay

Para um potencial vetor com uma amplitude An multiplicada por um termo que
oscila espacialmente é possivel obter, através de uma aproximagao WKB, a condicao de
transversalidade A"k, = 0, onde k* é o vetor de onda dessa onda eletromagnética, que
define sua direcao de propagacao. Esse vetor de onda pode ser escolhido de uma direcao

espacial qualquer para descrever a propagacao da radiagdo, em particular sera escolhida a

direcao x
1
k= (-, 1,0,0) . (2.3)
a
O vetor de onda deve gerar uma familia de trajetorias geodésicas na segao espacial
o dxt - "
k' = e e por descrever a propagacao de ondas eletromagnéticas deve ser um vetor do
U

tipo luz (k*k, = 0).

A quantidade que caracteriza uma onda eletromagnética é a sua frequéncia. A
frequéncia da onda eletromagnética emitida por uma fonte qualquer no universo pode
ser obtida através de v = k*u,. No entanto, num universo homogéneo e isotrépico, um
observador em repouso nao deve observar qualquer velocidade espacial, de forma que sua

quadrivelocidade deve ser u* = (1,0,0,0). Dessa forma, pode-se relacionar a frequéncia v
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de uma radiacao emitida por uma fonte com a frequéncia da mesma onda que é recebida

pelo observador v,
v )\obs Qobs

— Jobs _ fobs (2.4)

Vobs A a

Do ponto de vista observacional, sdio medidas nos dias de hoje ondas eletromag-
néticas emitidas em periodos distintos do universo. Neste sentido é conveniente definir o

parametro de desvio para o vermelho

- A

; (2.5)

z

Ao indica o valor observado atualmente para o comprimento de onda. O parametro de

desvio para o vermelho se relaciona com o fator de escala segundo

(2.6)

Para uma radiacao observada no tempo atual ¢y, que foi emitida em um instante
de tempo t, proximo o suficiente para permitir uma expansao do fator de escala através de
uma série de Taylor com aproximacgao na primeira ordem

1
-=~1+ (t — to) H = 2= (t — to) Ho, (27)
a

a
onde H = — é denominado parametro de Hubble, e H, indica seu valor atual.
a

Para um intervalo de tempo pequeno o termo (¢ — ty) coincide com a distancia D
percorrida pela onda eletromagnética, e entao obtemos uma relagao de proporcionalidade
entre o pardametro de desvio para o vermelho e a distancia entre o observador e a fonte de

ondas eletromagnéticas

z ~ DH,. (2.8)

Este resultado é conhecido como lei de Hubble, e foi a primeira constatacao da expansao do
universo. As observacoes atuais nao concordam sobre o valor do pardmetro Hy, as medidas
cosmoldgicas [2] indicam que seu valor atual é da ordem de 68 km s™*Mpc™!, enquanto as

medidas locais [36] indicam que seu valor atual é da ordem de 73 km s~!Mpc~1.
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3 Dinamica de Friedmann

A homogeneidade e isotropia do Universo em grandes escalas asseveradas pelo
principio cosmolégico permite que a descricao do Universo como um todo se dé através de
um fluido. Além disso, as identidades de Bianchi garantem que esse fluido césmico total
seja conservativo, isto ¢, a derivada covariante do seu tensor energia momento deve ser
nula. Neste sentido, a descri¢gao mais simples possivel para o Universo em grandes escalas
se da através de um fluido perfeito, que é caracterizado por um tensor de energia-momento

com a seguinte forma,
™ = putu” + ph*” : ™., =(0,0,0,0) . (3.1)

onde p ¢ a densidade de energia total do Universo, p ¢ a pressao total do Universo e hy, ¢é

um tensor de projecao ortogonal a quadrivelocidade, definido como,

M = utu” + gh. (3.2)

Como sera visto na proxima secao, ainda que esta seja uma descricaio muito
simples, o modelo cosmologico padrao possui uma consideravel concordancia com os dados

observacionais mais recentes.

O fato da derivada covariante do tensor de energia-momento ser nula implica
que o sistema fisico Universo deve satisfazer algumas leis de conservagao. A conservacao
da energia pode ser obtida através da projecdo da derivada covariante do tensor de
energia-momento sobre a quadrivelocidade,

—u, T". , =0,

)

p’tu_i_puI;V_i_pu’:V:O’

no contexto homogéneo e isotropico é conveniente definir o escalar de expansao © = v, =

a - . .
3— = 3H, e entao a conservagao da energia ¢ dada por,
a

p+3H (p+p) =0, (3.3)

onde foi usado que p = p , ut.

J& a segunda lei de conservacao, a conserva¢do do momento, pode ser obtida
através da projecao da derivada covariante do tensor de energia-momento sobre o tensor
de projecao hy,,

he T ., =0,
(n U + Gr) [P w” + p (uf u” + QW)];V =0. (3.4)



Capitulo 3. Dinamica de Friedmann 31

Note que o desenvolvimento da equagao (3.4) resulta que o lado esquerdo da equagao é
identicamente nulo, o que significa que, no contexto do Universo homogéneo e isotrépico

preenchido com um fluido perfeito ndo ha possibilidade de haver transferéncia de momento.

3.1 Conteido material do Universo

Embora o Universo como um todo possa ser descrito por um tnico fluido perfeito,
o conteudo energético do Universo parece ser composto de quatro espécies distintas de
matéria: radiagdo (que serd denotada pelo indice r), matéria bariénica sem pressao (que
serd denotada pelo indice b), matéria escura fria (que sera denotada pelo indice ¢) e energia
escura (que sera denotada pelo indice z). Quando for necessario falar do fluido césmico

como um todo o indice sera suprimido.

Cada uma dessas componentes do Universo também sera descrita por um fluido per-
feito conservativo!, porém no caso das componentes materiais os fluidos sdo caracterizados

ainda por uma equacao de estado do tipo,
D = W; P; , (t=r,b,c,x), (3.5)

na qual p; é a densidade de energia da i-ésima componente, p; é a pressdao da i-ésima
componente e w; é o parametro de estado da i-ésima componente, que possui valor
constante. Para o Universo como um todo sua densidade de energia e pressao sao dadas

pela soma das contribuigoes de cada uma das componentes,

p=pr+ o+ pet pr (3.6)

Neste ponto é conveniente introduzir a definicdo do parametro de densidade €2 para

cada uma dessas componentes,

G

Q= —=pi
1 3H2p2 ’

(t=rb,c ). (3.8)

Tal parametro serd utilizado posteriormente para denotar a fragdo material de cada uma

dessas componentes materiais do Universo.

Nos itens que seguem serao apresentados em detalhes cada uma dessas componentes
materiais do Universo. Uma vez que, em largas escalas, cada escala se comporta como fluido
perfeito conservativo, as equagoes (3.3) e (3.4) também devem se aplicar individualmente

para cada componente.

L A hipétese de que os fluidos que descrevem as componentes sio conservativos vem do fato que nio

se observa nenhuma interacao em larga escala que justifique o contrario. No entanto, uma vez que a
natureza do setor escuro ainda é um mistério, essa hipétese pode ser contestada para uma interagao
entre a matéria escura e a energia escura. Este fato sera utilizado posteriormente para justificar uma
interacao no setor escuro do Universo.
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Radiacao

A componente de radiagdo (matéria relativistica) é caracterizada pelo pardmetro
de estado dado por,

Wy = 3 (3.9)

A evolugao temporal (com respeito ao fator de escala) da densidade de energia da radiacao
pode ser obtida através da resolucao da equacao de conservacao da energia (3.3) aplicada

a componente de radiacao,

pr+4Hp, =0 = pr=—2Q,0a " (3.10)

Mais uma vez o indice 0 indica o valor atual da quantidade fisica (ag = 1).

Barions

Conforme ja foi mencionado, a matéria barionica é aquela que compoe os sistemas
ordinarios, isto é, aqueles sistemas que interagem eletromagneticamente. Por se tratar
de uma componente sem pressao, o parametro de estado da componente baridnica é
simplesmente w, = 0. A evolucao temporal (com respeito ao fator de escala) da densidade
de energia dos barions pode ser obtida através da resolucao da equacao de conservacao da

energia (3.3) aplicada a componente barionica,

o+ 3Hp, =0 = = —9Ooa > (3.11)

Matéria escura fria

Assim como a matéria baridnica, a matéria escura também é uma componente
sem pressao, e por isso seu parametro de estado também é dado por w. = 0, entretanto
suas naturezas sao distintas. Seu nome esta associado ao fato de que suas particulas nao

interagem eletromagneticamente, e por isso nao podem ser detectadas de maneira direta.

A matéria escura foi inicialmente proposta para explicar fendmenos locais, como as
curvas de rotagoes de galaxias, no entanto, conforme sera abordado adiante, ela desempenha
um papel muito importante para potencializar as perturbacoes da matéria barionica afim

de que as estruturas se formem tal como sao observadas hoje.

A evolugao temporal (com respeito ao fator de escala) da densidade de energia da
matéria escura fria pode ser obtida através da resolucao da equacao de conservacao da
energia (3.3) aplicada a esta componente,

33

Pe = 8WG900 a®. (3.12)

Note que, do ponto de vista matematico, as equagdes (3.11) e (3.12) sdo equivalentes,

o que significa que no background é impossivel distinguir essas duas componentes. Por
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isso, na analise de dados observacionais do background (por exemplo, supernovas do tipo
[a) é conveniente combinar essas duas componentes formando uma tnica componente de

matéria total (que serd denotada pelo indice m),

Pm = Po + Pe = Q= Q + Q.. (3.13)

A distin¢ao dessas duas componentes se da no nivel perturbativo. No Universo
primordial os barions estao acoplados na primeira ordem com a radiacdo enquanto as
perturbacgoes da matéria escura crescem livremente. Apés o desacoplamento, os barions
caem no potencial da matéria escura e por isso seu crescimento se da de maneira mais

rapida.

Energia escura

A energia escura foi introduzida para explicar a expansao acelerada do Universo.
No modelo cosmoldgico padrao a descrigdo da energia escura se da através da constante
cosmolégica A. Como ja foi mencionado, a constante cosmoldgica possui a priori uma
natureza geométrica, no entanto a constante cosmoldgica pode ser absorvida pela contri-
bui¢ao material e pode ser identificada com um fluido com equacao de estado constante

do tipo vacuo (w, = —1), o que resulta numa densidade de energia dada por,

A 3H?

Devido a essa associagdo com o vacuo ha uma tentativa de associar a energia escura a
energia quantica do vacuo. No entanto, no caso da constante cosmologica, a densidade de

energia observada destoa muito das previsoes da teoria quantica de campos.

Seguindo o procedimento feito nos dois casos anteriores, o balango da energia para
um universo preenchido apenas por energia escura (modelo de de-Sitter) reproduz um

fluido com densidade de energia constante

p: =0 = pp = const. (3.15)

H4 ainda um caso mais geral no qual a constante cosmologica é negligenciada e a
energia escura é descrita por um fluido cujo parametro de estado é constante, mas nao
necessariamente igual ao do vacuo?. Neste caso, a equacao de conservacao da energia

resulta que a solucao para a densidade de energia para a energia escura é,

_sH}
- 8@

E possivel mostrar que é necessirio que o pardmetro de estado seja menor que —1/3 para que o fluido
origine uma expansao acelerada.

pe+3Hp. (14 w,) =0 = Ds Qo a30Fwe) (3.16)

2



Capitulo 3. Dinamica de Friedmann 34

3.2 Expansao do Universo

Para descrever a dindmica do universo em expansao deve ser retomada a equacao

de Einstein com a constante cosmoldgica (1.19)
1
R, — §R9W = 81GT),, (3.17)

no qual o tensor energia momento é dado por (1.16). Note que aqui estd implicita a opgao
por descrever a energia escura através de um fluido de com equagao de estado p, = w, p,
uma vez que o caso da constante cosmologica pode ser entendido como um caso especifico

desta abordagem.

Segundo a andlise da secao anterior, uma vez que cada um dos fluidos é descrito
também por um fluido perfeito, o tensor de energia momento do universo como um todo é

dado pela soma dos tensores de energia momento individuais de cada componente,

P = pPr+ P+ pct po

(3.18)
P=Dpr+ Dz

T =TH + T + T + T = {
Uma vez que a homogeneidade e isotropia do universo podem ser invocadas para justificar
que as quadrivelocidades para cada componente sejam as mesmas no background, de fato

a soma dos tensores de energia momento mantém a forma de um fluido perfeito.

A componente temporal das equacoes de Einstein resulta na relacdo que é conhecida

como equag¢ao de Friedmann

a? K 881G

-+ ==—0p 3.19

st =P (3.19)
onde a/a = H é o pardmetro de Hubble.

Ja espacialmente as equagoes de Einstein resultam na equacao para a aceleracao
do universo
a ArG

PR (p+3p). (3.20)

A partir deste resultado fica claro que para a descricdo de uma fase de expansao acelerada
para o universo (@ > 0) é necessario um fluido com pressao negativa, ou entdo uma

constante cosmolégica diferente de zero.

Combinando a derivada temporal da equagao de Friedmann com a equagao (1.8)

obtém-se o seguinte resultado para a derivada temporal do parametro de Hubble
I=———p+—. (3.21)

Para cada componente do universo é conveniente utilizar a definicdo anterior do
parametro de densidade. Para a curvatura a definicao do pardmetro de densidade possui a

seguinte forma,
K

a?H?

Qx = (3.22)
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Com essas defini¢oes a equagao de Friedmann se escreve

Qo+ Qy + Qp + Qe = 1. (3.23)

Fica claro que o significado fisico do parametro de densidade de uma determinada
componente representa a sua fragdo na composi¢ao do universo. A partir da equagao (3.23)
pode-se ilustrar como a geometria do espaco-tempo esta relacionada com a distribuicao
de matéria no universo. Reunindo todo o contetido material em um tnico parametro de
densidade 29 = Q, + Qp + Q. + 2, é possivel relacionar a distribuicao da matéria com a

curvatura do espago,
K

alH?
Dessa forma a geometria do espago-tempo pode assumir trés formas:

Qp—1= (3.24)

Q2 >1 = Espaco-tempo fechado (esférico)
9 <1 = Espago-tempo aberto (hiperbdlico)
Q=1 = Espago-tempo plano

A figura abaixo ilustra as trés possibilidades descritas

Figura 2 — Geometria do espago-tempo. 2o > 1 implica que o Universo possui geometria
esférica, €2y < 0 implica que o Universo possui geometria hiperbdlica e {2y = 0
implica que o universo possui geometria plana. Os dados mais recentes indicam,
com boa precisao, que o Universo parece ser plano.

Recentemente, estudos realizados pela Agéncia Espacial Europeia, feitos com o
telescopio Planck, divulgaram valores atualizados para os parametro de densidade atual
de cada componente [2]. Segundo esse estudo, a componente de matéria €2,,, corresponde
a aproximadamente 31,35% do universo, onde 4,9% corresponde ao percentual de matéria
barionica {2, e o resto corresponde a porcao de matéria escura. Ja a energia escura é

responsavel por 68,25% da energia césmica.
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Uma vez que o modelo ACDM nao prevé interacdo entre suas componentes, a
dependéncia temporal obtidas anteriormente para cada componente separadamente devem
valer na cosmologia padrao. Dessa forma a dependéncia temporal do parametro de Hubble
pode ser obtida a partir da aplicacao direta desses resultados na equagao de Friedmann
(3.19)

H? = H; (Qroa_4 + Qpoa ™ + Qupa™ + Quoa30Hwe) 4 QKOG_Z) . (3.25)

Conforme mencionado anteriormente, atualmente hd uma tensao na medida do parametro
Hy. Os dados atuais ainda indicam que o universo é espacialmente plano. Além de um
parametro de densidade pequeno i = 0,0008, com nivel de confianca em 1o nao é
possivel saber se a curvatura é positiva ou negativa. Por isso, de agora em diante sera

considerado apenas o caso em que a curvatura € nula.

A combinagado das equagoes (3.10), (3.11), (3.12) e (3.15) pode ser utilizada para
visualizar a evolucao das componentes materiais do Universo. No modelo cosmoldgico
padrao, apds o periodo inflacionério, o universo teve uma fase de dominacao da radiacao,
seguida por uma fase de dominacao da matéria até atingir uma fase atual de predominancia

da energia escura. Esta evolugao ¢ mostrada na figura 3 através do parametro de densidade.

3.3 Solucdes da equacao de Friedmann

A equagao de Friedmann (3.19) pode ser resolvida analiticamente para alguns casos
especificos. Isto significa que ¢é possivel encontrar uma solucao que depende do tempo para
o fator de escala, e consequentemente para as densidades de energia das componentes

materiais do Universo.

Universo dominado por radiacao

Para o universo composto apenas por radiacdo, isto é p = ppa—*, a dependéncia

a= \/z, (3.26)

o que resulta numa dependéncia temporal para a densidade de energia dada por,

temporal do fator de escala é,

p o<t (3.27)

Note que nestas condigoes, o Universo estaria numa fase de expansao desacelerada,

uma vez que ¢ < 0.

Universo dominado por matéria

O o caso em que o Universo ¢ composto apenas de matéria e isto inclui matéria

baridnica e matéria escura uma vez que ambas possuem a mesma evolucao no background
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Figura 3 — Evolucao do parametro de densidade para as componentes materiais do Universo.
A linha pontilhada representa a radiacdo, que domina em tempos remotos até
a ~ 107*. A linha tracejada representa a matéria total, que apds a fase da
radiagdo domina até a um pouco menor que 1, e a linha sélida representa a
energia escura, que possui a maior contribuicao material desde entao. Para os
parametros de densidade atuais, foram utilizados os valores encontrados em [2].

(p = poa=?), é conhecido como Universo de Einstein-de Sitter. Neste caso a dependéncia

temporal do fator de escala é dada por,

a= <t>2/3, (3.28)

to
e entao, a dependéncia temporal da densidade de energia da matéria pode ser escrita como,
poct. (3.29)
Pode se verificar que neste caso o Universo também se encontraria em uma fase de

expansao, uma vez que d ¢ negativo.

Universo dominado por energia escura do tipo vacuo

Seguindo o procedimento feito nos dois casos anteriores, o balango da energia para

um universo preenchido apenas por energia escura do tipo vacuo (modelo de de-Sitter)
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reproduz um fluido com densidade de energia constante
p=0 = p=const. (3.30)

Neste caso, a equacao de Friedmann resulta numa dependéncia exponencial do fator de
escala com o tempo .
a

3H*=A- = a(t) xe (3.31)
a

Neste caso a expansao é acelerada, uma vez que a e d sao todos positivos.

3.4 Medindo o Universo

A fonte de dados da cosmologia é toda proveniente da radiacdo que chega até nos.
Neste cenario, ¢ muito importante entender como a luz se propaga e como realizar medidas

de distancias num Universo em expansao [45].

A medida de distancias no contexto cosmoldgico consiste em medir a distancia que
um raio de luz percorre a partir de sua emissao em um tempo passado ¢, que caracteriza
um parametro de desvio para o vermelho z (t), até chegar até ndés no tempo atual zy = 1.
Por isso, o parametro de Hubble possui um papel muito importante, pois ele caracteriza a

expansao do Universo.

Neste capitulo serao apresentadas algumas definicoes de distancias importantes

para a cosmologia, e como elas se apresentam para a analise de dados observacionais.

Distancia propria

A distancia propria é definida como o comprimento espacial da geodésica percorrida.
Considerando um universo espacialmente plano, a geodésica nao deve possuir variagao

angular, e para um deslocamento infinitesimal assume a seguinte forma
d¥ =a(t)dr. (3.32)

Sendo assim, a distancia prépria até o tempo atual é obtida através da sua integracgao

r to dt/
d, (ty) = /0 dr' = /t . (3.33)

ioa(t)

Para escrever a distancia propria em termos do parametro de Hubble, é conveniente

radial

escreve-la como uma funcdo do parametro de desvio para o vermelho

dz 2 dy

dt = —m = dp (to) = A H(z’)

(3.34)
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Distancia de diametro angular

A distancia de didmetro angular pode ser definida para objetos cujos comprimentos
transversais sao conhecidos. Tais objetos sao denominados réguas padrao. Uma vez que
as distancias transversais sao muito menores que a distancia que a luz percorre até o
observador, define-se a distancia de diametro angular como a razao entre o tamanho

transversal b de algum objeto® pelo angulo definido em relaciao ao observador Af

b

dy = —.
AT Al

(3.35)

Para um Universo espacialmente plano, a razao entre um deslocamento transversal
infinitesimal e o respectivo deslocamento angular pode ser obtido a partir da métrica de
FLRW (2.1), na qual ndo hd mudanca na variavel radial r e na variavel angular ¢
==

A variavel r corresponde a distancia percorrida pela luz até chegar ao observador. Num

d s a(t)r. (3.36)

Universo plano, essa distancia coincide com a distancia prépria (3.33)

1 z d

da= (z+1)Jo H()

(3.37)

Distancia de luminosidade

Uma forma indireta de medir distancias pode ser obtidas para fontes de luz cujas
luminosidades sao conhecidas. Tais objetos sao denominados velas padrao. A distancia de
luminosidade ¢é definida em termos da luminosidade do objeto ao qual deseja-se medir a

distancia, e do fluxo de luz emitida por esse objeto que atinge o observador

dy = ,/4Lf. (3.38)

Em geral, as dimensoes das fontes luminosas no Universo sao despreziveis em
relacdo a distancia percorrida pela luz emitida, o que significa que essas fontes de luz
podem ser descritas como um ponto. Neste caso, para um Universo plano, a luz deve se
propagar com simetria esférica, de modo que o fluxo de luz que atinge o observador é

Eo
f= A (3.39)

Amr?’

onde Ej é a energia do féton que chega ao observador, e Aty é o intervalo de tempo entre

o recebimento de dois fétons.

Sabe-se que a energia de um féton é proporcional a frequéncia da onda eletro-

magnética, enquanto o intervalo de tempo entre a emissao de dois f6tons é inversamente

3 Esse tamanho transversal b se refere & distancia prépria entre as extremidades da régua padrao no

tempo ¢, medida por um observador em tg.
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proporcional & mesma frequéncia. Entao, utilizando a equacao (2.4) as razdes entre a
energia que chega ao observador e a energia emitida originalmente pela fonte, bem como
entre o intervalo de tempo entre a emissao de dois fétons consecutivos pela fonte e o

intervalo de tempo entre dois fétons recebidos pelo observador sao

E, At 1
= — = ) 3.40
E Aty 1+=z ( )

E
A luminosidade da fonte de luz é definida como L = AL de forma que o fluxo que

chega ao observador (3.39) pode ser ser escrito utilizando o resultado anterior

L

1= (z+1)°

(3.41)

Identificando novamente a variavel r com a distancia prépria percorrida pela luz
emitida por uma fonte até chegar ao observador num Universo plano, obtém-se que a

distancia de luminosidade (3.38) pode ser escrita como

z d

o H(2')

dp = (24 1) (3.42)
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4 Aspectos observacionais

Atualmente a pesquisa cientifica na area da cosmologia conta com um enorme
conjunto de dados observacionais com uma grande precisdo. Nos tltimos tempo, varios
trabalhos se destacam neste sentido [2, 36, 33, 34, 35, 46, 47, 48, 49, 50|, e os préximos
anos ainda contam com uma série projetos de mapeamento de galaxias que resultarao
num série de informagoes que servira para testar os modelos cosmolégicos de uma maneira
mais robusta. Dentre esses projetos, ¢ possivel destacar o EUCLID! [51], o DES? [52], o
SDSS? [53] e o JPAS?.

Neste capitulo serao apresentados e discutidos os dados observacionais mais re-
correntes na literatura atual. Estes tém sido fndamentais para corroborar o sucesso
observacional do modelo cosmolégico padrao e também para testar modelos alternativos
(37, 54, 55, 56, 57, 58, 59].

Além disso, afim de gerar uma base de comparacao para os modelos de interagao no
setor escuro, os dados serao utilizados para testar o modelo cosmolégico padrao (ACDM e
wCDM).

4.1 Dados cosmoldgicos

Nesta secao serao apresentados os dados observacionais que serao utilizados para a

analise dos modelos de interagao no setor escuro.

e Hy: O primeiro dado a ser utilizado é o valor atual do parametro de Hubble que

provém de observacoes nas faixas do visivel e do infravermelho de um conjunto de

mais de 600 cefeidas [36].

O valor encontrado nesta analise para o valor atual do parametro de Hubble é,

Hy = 73.84+2.4km/sMpc . (4.1)

Este resultado possui uma grande relevancia pois destoa do melhor ajuste para H
encontrado pelo Planck, o que é um indicio de que pode haver algum aspecto fisico

que pode nao estar sendo considerado.

A selecao de pardmetro feita a partir deste dado observacional e se da simplesmente

através analise estatistica da equagao (3.25).

https://www.euclid-ec.org
http://www.darkenergysurvey.org
http://www.sdss.org

http://j-pas.org

BwWw N =
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e SNe Ia (JLA): As supernovas do tipo IA sdo objetos luminosos com um brilho
extremamente intenso e caracteristico, o que permite que sejam usadas como velas

padrao. Atualmente, sua importancia para a cosmologia é de valor inestimével [60].

Em geral, para um objeto luminoso, cujo fluxo de luminosidade f é conhecido,
define-se a magnitude bolométrica aparente, isto é, magnitude relativa a soma da

contribuicao de todo o espectro eletromagnético, da seguinte forma,
m = —2,5log (f) + C, (4.2)

C é uma constante que determina a escala de medida da magnitude aparente.
A relacao anterior pode ser reescrita lancando mao da definicdo da distancia de
luminosidade (3.38)

L
L

Dessa forma, utilizando o desenvolvimento anterior define-se como a magnitude
bolométrica absoluta o valor da magnitude aparente caso a distancia do objeto até o

observador fosse de 10pc

M = —2,5log l +C. (4.4)

L
47 (10pc)?
Observacionalmente é conveniente introduzir o médulo de distancia, dado pela
diferenca entre a magnitude aparente e a magnitude absoluta. Explicitando a diferenca
entre as equagoes (4.3) e (4.4), ja incluindo a distancia de luminosidade via (3.42),

obtém-se

j = 5log [(z +1) /0 ’ Edé/)] — 5log () + 42, 384. (4.5)

neste caso esta implicita uma troca da escala de distancia de 10pc para 1Mpc

Esta é a quantidade crucial para a analise de dados de SNe Ia. Neste trabalho sera
usado o conjunto completo de dados do JLA [5], que conta com 740 dados. A figura
mostra os dados de distancia de luminosidade do JLA e um dos seus resultados. As

ilustragoes foram retiradas da referéncia [5].

e Oscilagoes acuisticas baridnicas: Alguns minutos apds a singularidade inicial, os
primeiros protons do Universo podiam interagir com os elétrons através da seguinte
reacao

pt+e — H+. (4.6)

Inicialmente, a escala de energia dos fotons favorecia a reagdo no sentido esquerdo,
fazendo do Universo um sistema ionizado. Além disso, fotons podiam ainda interagir
com os elétrons livres no Universo via espalhamento Thomson [61]. Nesta época, a

taxa de espalhamento era tao alta que o livre caminho médio dos fétons espalhados



Capitulo 4. Aspectos observacionais 43

£ &

5

"
=

L e e B e e e e

* 2 3h

ms — M(G) + aX;, - BC
£

-

LA — — WMAPS ~

- = Cil B Plunck+WP+JLA -
[ Plancks WP ——— Planck+WP+BAQ
———————————————————————————— s b v by e b e b e s 1
0.20 0.25 030 033 0.40 0.45
z -Qm

Figura 4 — Esquerda: Dados de médulo de distancia do JLA. Direita: Curva de contorno

w X €2, obtida com dados do JLA.

era menor que o raio de Hubble, aprisionando os fétons e tornando o universo opaco.
Esse acoplamento dos fétons com os elétrons implica que essas componentes deveriam

estar em equilibrio térmico, caracterizando um tnico fluido de plasma ionizado.

Enquanto isso, flutuagdes no potencial gravitacional da componente de matéria
escura, que por nao interagir eletromagneticamente ja era desacoplada, produzem
gradientes de pressao e geram ondas de som nesse plasma. Essa influéncia, devido a
instabilidade gravitacional da matéria escura, no fluido formado pela componente

barionicas e pela componente de radiagdo é denominada efeito Sachs-Wolfe [62].

A evolucao do Universo prevé sua expansao e resfriamento, até que, quando a
escala de energia dos fétons se torna menor que 0.25¢V, quando o nimero de
fétons é suficientemente grande, eles passam a ser incapazes de realizar a reagao
de fotoionizacao, isto é, a equagao (4.6) passa a ser favorecida no sentido direito.
Dessa forma, os protons passam a se combinar com os elétrons formando atomos
de hidrogénio. Este periodo, quando o Universo passa ser eletricamente neutro, é

denominado recombinagao.

A partir da recombinagao, a taxa de espalhamento Thomson é drasticamente reduzida,
o que leva a um periodo de desacoplamento entre a componente baridnica e a
componente de radiacio®, que passam a evoluir independentemente segundo (3.10) e

(3.11), e consequentemente as ondas sonoras deixam de existir.

No entanto essas ondas deixam marcas que podem ser medidas atualmente. No
caso da componente barionica hd uma impressao em largas escalas, denominadas

oscilacoes actisticas barionicas®, que podem ser quantificadas utilizando a funcao de

5

Rigorosamente o termo desacoplamento é associado ao instante em que o livre caminho médio dos

fétons supera o raio de Hubble.

6

Em inglés, baryonic acustic oscilations, ou simplesmente BAO.
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correlagao [63], através de uma quantidade denominada média geométrica, definida
por
PN
Dy (2) = [14 2 &4+~ 4.7
v ={nr ey @)

na qual ds ¢ a distdncia de didmetro angular, definida em (3.37).

Neste trabalho os dados de BAO que serao utilizados sdo provenientes de [33, 34, 35].

e Radiacao césmica de fundo: Uma evidéncia de que de fato havia um acoplamento da
radiagao com a componente baridnica é que o efeito Sachs-Wolfe também produz
assinaturas na componente de radiacao, que pode ser observado através da analise

do espectro de temperatura da radiacao cosmica de fundo.

A radiacdo césmica de fundo” é constituida dos fétons que sofreram o wltimo
espalhamento [64, 65] no Universo, imediatamente antes das componentes de matéria
barionica e de radiacao se tornarem completamente independentes. Uma vez que
antes do ultimo espalhamento a radiagdo estava em equilibrio termodinamico com a
matéria, ela satisfaz o espectro de corpo negro. Apds o tultimo espalhamento, por se
propagar de maneira independente das outras componentes, a CMB chega até nés
ainda satisfazendo o espectro de corpo negro, diferindo apenas do efeito da expansao

na temperatura.

A anélise dos dados da CMB sera feita utilizando os dados do espectro das anisotropias
da temperatura provenientes do Planck [2]. A anédlise desses dados é de extrema
relevancia no cenario cosmologico atual, uma vez que eles conseguem restringir certos
parametros (como o parametro de densidade da matéria) com uma grande precisao.
Devido a essa importancia, a fisica por tras da CMB sera discutida em mais detalhes
nos capitulos seguintes. A figura 5 mostra a previsao tedrica do modelo padrao para
o espectro de anisotropia da CMB confrontado com os dados observacionais. Como
pode ser observado, o modelo cosmoldgico padrao estda em profundo acordo com os

dados observacionais.

4.2 Resultados observacionais do modelo ACDM

Nesta secao serao apresentados alguns resultados observacionais obtidos para o
modelo cosmoldgico padrao com a energia escura identificada com o vacuo. Os resultados do
modelo ACDM j4a sao de amplo conhecimento na literatura, no entanto, neste capitulo, os
resultados observacionais foram obtidos como uma maneira de validar a analise estatistica
que sera feita posteriormente e também para ter uma base de comparacao para os modelos

de interacao no setor escuro.

7 Em inglés Cosmic microwave background, ou CMB.
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Figura 5 — Espectro das anisotropias da temperatura da radiagao cosmica de fundo. Os
pontos azuis sao os dados observacionais e a linha vermelha é o resultado para
o melhor ajuste para o modelo ACDM. Esta figura foi retirada de [2].

A analise serd feita utilizando o cédigo CLASS para o contexto cosmologico e
o codigo MontePython para a andlise estatistica. No caso do modelo padrao nenhuma

modificagao foi feita nos codigos.

A anadlise estatistica sera dividida em trés partes: Primeiramente sera feita a andlise
utilizando os dados provenientes do valor atual do parametro de Hubble [36] e os dados
de SNe Ia [5]. Esta escolha inicial foi feita por se tratarem de dados observacionais do

background e que apenas dependem diretamente da histéria recente do Universo.

Para um segundo teste sera adicionado dados de medida da média geométrica
provenientes de oscilagoes acisticas bariénicas [33, 34, 35]. Este segundo teste, também
conta apenas com dados do background, no entanto as oscilagoes actisticas baridnicas

possuem um influéncia do Universo primordial.

O 1ltimo teste sera feito com os dados das anisotropias da temperatura da radiagao
cosmica de fundo provenientes do Planck [2]. Este teste é de extrema relevancia, pois
consegue restringir importantes parametros cosmoldgicos com alta precisao. Diferente dos
casos anteriores, estes dados possuem natureza perturbativa. Um aspecto muito importante
para um modelo cosmolégico é capaz de concordar o resultado de selecdo de pardmetros
para testes do background e do nivel linear. Sabe-se que o modelo ACDM concorda com

relativo sucesso esses resultados. Os modelos de intere¢do no setor escuro devem ser
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testados neste aspecto. A andlise sera apresentada de maneira individualizada afim de

verificar essa concordancia.

Utilizando o primeiro conjunto de dados, os parametros cosmolégicos que podem
ser avaliados sao h e (,,0. Para esses parametros encontra-se que com lo de nivel de
confianca que h = 0.73737 5058 € Qo = 0.296770055.

sdo parametros de nuisance dos dados de SNe Ia. O resultado detalhado desta andlise é

Os demais parametros avaliados

mostrado na tabela 1.

Pardmetro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.7405 0.737370 05 0.686 0.7884

o 0.1414 | 0.141275:90% 0.1278 0.1545

3 3.107 3.10515 053 2.94 3.272

M —18.92 | —18.94700% —19.1 —18.78
Ay —0.07125 | —0.06958%5:053 | —0.1171 —0.02286
Qo 0.2952 0.296710032 0.228 0.368

X2, = 682.9

Tabela 1 — Resultado da anélise estatistica do modelo ACDM utilizando os dados proveni-
entes de Hp+SNe la (JLA).

Este resultado é também ilustrado nas curvas de contorno que constam na figura 6.

Com os dados de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO, os pardmetros cosmologicos que podem
ser avaliados também sao h e §2,,0. Para esses parametros encontra-se que com lo de nivel
de confianca que h = 0.690770307 e Q0 = 0.285473913.

oscilagOes acusticas barionicas afeta drasticamente o melhor ajuste para h. Esta é uma

Note que a adi¢ao dos dados de

das tensoes do modelo ACDM. A tabela 2 mostra os resultados completos desta analise.

As curvas de contorno desta andlise constam na figura 9.3

Parametro | Best-fit Médiat+lo | 95% (Inferior) | 95% (Superior)

h 0.691 0.690710 007 0.6754 0.7061

o 0.1421 | 0.141475:5066 0.1281 0.1547

M —19.08 —19.081063 —19.14 —19.02

Aw —0.07295 | —0.0697870:023 —0.1164 —0.02292

Qe 0.2836 0.285410013 0.2598 0.3114
XZin = 692.2

Tabela 2 — Resultado da andlise estatistica do modelo ACDM utilizando os dados proveni-

entes de Hp+SNe la (JLA)+BAO.

Por fim, os dados do Planck sdo capazes de restringir um conjunto maior de

pardmetros. Por motivo de conveniéncia (quebra de degenerescéncia) os pardmetros
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Figura 6 — Curvas de contorno para o modelo ACDM obtidas através dos dados proveni-
entes de Hy+SNe Ia (JLA).

cosmoldgicos utilizados nesta analise ¢ {100 wy, Wedm, IN10° A, ng, Treio, h}E. Neste caso,
com lo de nivel de confianca, o resultado encontrado para o valor atual do parametro de
Hubble é 0.678570:0%3, enquanto o valor encontrado para a quantidade total de massa é
Qo = 0.308775:0015. O resultado da andlise ¢ mostrado na tabela 4.2, enquanto as curvas

de contorno sao mostradas na figura 9.3.

4.3 Resultados observacionais do modelo wCDM

A mesma andlise da se¢ao anterior serd feita agora para o modelo wCDM. Este

resultado também serd importante para efeito de comparacao, pois os modelos de interacgao

8Os pardmetros wegm € wp sao definidos como wegm = Neg A2 € wp = Qo h2.
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Figura 7 — Curvas de contorno obtidas através da andlise estatistica do modelo ACDM
utilizando os dados provenientes de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO.

Pardmetro | Best-fit | Médiato | 95% (Inferior) | 95% (Superior)
100 wy, 2219 | 2.22670053 2.181 2.271
Wedm 0.1188 | 0.118675-00% 0.1148 0.1225
In10'0 A, 3.058 | 3.0717501 3.02 3.124

ng 0.9652 | 0.967175:0%57 0.955 0.9781
Treio 0.06473 | 0.0699175:914 0.04003 0.09633

h 0.6767 | 0.678570:0087 0.661 0.6956

Xoin = 1.127e + 04

Tabela 3 — Resultado da anélise estatistica do modelo ACDM utilizando os dados proveni-
entes do Planck TT.
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Figura 8 — Curvas de contorno obtidas através da analise estatistica do modelo ACDM
utilizando os dados provenientes do Planck TT.

também serao testados no contexto em que a equacao de estado da energia escura é
p. = w, p;. No entanto, para este modelo, ndo sera feito o teste com os dados do Planck,
uma vez que o parametro w, afeta o platd do espectro da CMB, e devido a variancia

cosmica, este teste nao ¢ adequado para restringir w,.

Para a primeira analise sao avaliados os parametros h, §2,,0 € w,. De acordo com
os dados de Hy+SNe Ia (JLA) temos que h0.737175028, Qo = 0.23227008- ¢ w, =
—0.89917527 Os resultados desta andlise sdo apresentados na tabela 4.3. A figura 4.3

mostra as curvas de contorno obtidas através desta anélise.

Quando os dados das oscilagoes acusticas barionicas sao adicionados a anélise

estatistica para o modelo wCDM fornece que h = 0.691370011, Q,, = 0.285170013 e



Capitulo 4. Aspectos observacionais

50

Pardmetro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.737 0.737170 055 0.688 0.7873
W, —0.7828 | —0.899115:2T —1.328 —0.5087
o 0.1416 | 0.141275:9087 0.1278 0.1548

3 3.092 3.10610 0% 2.94 3.272

M —18.93 | —18.937557% —19.08 —18.78
Ay —0.06753 | —0.0704715:053 | —0.1183 —0.02295
Qo 0.1944 0.232270355 0.001057 0.4091

X2n = 682.3

Tabela 4 — Resultado da analise estatistica do modelo wCDM utilizando os dados proveni-
entes de Hp+SNe Ia (JLA).

w, = —1.0047F

0-04% Note que segundo esta andlise o modelo ACDM é bastante preferido.

0.046-

A tabela 4.3 fornece a analise completa do modelo wCDM, e suas curvas de contorno sao

mostradas na figura 4.3.

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
h 0.6895 0.691375011 0.6689 0.7139
Wy —0.9994 | —1.004759% —1.096 —0.9117

e 0.142 0.141575:0066 0.1282 0.1548
M —19.08 | —19.080 0 —~19.15 —19.02
Ay —0.07333 | —0.0700170923 |  —0.1169 —0.02321
O 0.2852 0.285110 01 0.2563 0.3142

X2 = 692.2

Tabela 5 — Resultado da analise estatistica do modelo wCDM utilizando os dados proveni-
entes de Hp+SNe Ia (JLA)+BAO.

A mesma analise sera feita posteriormente com os modelos de interagao no setor

escuro propostos neste trabalho.
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5 Problemas em aberto do modelo ACDM

O modelo ACDM consegue reproduzir de forma satisfatéria trés elementos obser-
vacionais importantes: a expansao acelerada do universo, a radiacao cosmica de fundo e
a nucleossintese primordial [66]. Além disso, conforme mostrado anteriormente, pode-se
dizer que ele possui relativo sucesso observacional, sendo em muitas ocasioes denominado
modelo de concordancia por prever resultados semelhantes para testes no fundo homogéneo

e isotropico e no nivel perturbativo.

Em largas escalas é possivel que essa caréncia esteja relacionada com a natureza
da energia escura, o que nos motiva a busca de modelos alternativos que sejam também
capazes de reproduzir os dados observados do Universo. Nesta se¢do serao brevemente
apresentados dois dos problemas do modelo cosmoldgico padrao que serao de alguma forma

revistos com o modelos de interagao no setor escuro.

5.1 O problema da constante cosmoldgica

O problema da constante cosmologica ¢ dado pela inconsisténcia entre a previsao
tedrica para a energia do vacuo e o valor observado para a densidade da energia escura
[67]. No modelo padrao, a descricdo da energia escura através da constante cosmolégica
pode ser interpretada como uma identificacao da energia escura com o vacuo. No entanto
a teoria quantica de campos prevé que a energia do vacuo para um campo escalar com

uma massa m pode ser calculada como?

(pa) = ;/ gsgx/m + m2dk. (5.1)

Para o caso geral essa integral deve divergir, no entanto pode se imaginar um corte
em alguma escala de energia fisicamente relevante que fornega algum valor compativel
para a energia do vacuo. Uma possibilidade natural para o corte nessa integral seria a
escala de Planck, no entanto esse corte resulta numa constante cosmologica da ordem
de 107° GeV/m?, muito maior que o valor observado 107°% GeV/m?. De fato nio existe
nenhuma escala de energia com significado fisico que resulte num valor sequer préximo ao

valor observado.

1§ utilizado que h = 1.
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5.2 O problema da coincidéncia césmica

O problema da coincidéncia cosmica esta relacionado com o fato de que atualmente
a densidade de energia da matéria ¢ da mesma ordem que a densidade de energia da
energia escura [68]. Utilizando os resultados para a densidade de energia da matéria total
e da energia escura segue que
P _ o s (5.2)
Pz Qa0
segundo os dados observacionais [2], esta razdo é de fato de ordem 1 para o universo
atual. No entanto a dependéncia do fator de escala indica que este fato sé foi alcancado

"recentemente".

O modelo ACDM prevé que os fluidos cosmicos nao interagem entre si, o que faz
com que a dindmica de cada fluido seja completamente independente. Sendo assim, nao ha
nenhuma razao para que essa equivaléncia entre matéria e energia escura se dé somente
agora. E possivel que este fato seja responsavel por permitir a formacao das estruturas
tal como as vemos, uma vez que a existéncia de um periodo de dominagao da matéria

favoreceu o colapso gravitacional.

H& abordagens que entendem que a coincidéncia césmica nao é exatamente um
problema [69], no entanto a fisica ndo gosta de coincidéncias e talvez a sua investigagao

lance alguma luz sobre a natureza da energia escura.
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6 A descricao matematica de uma interacao

no setor escuro

Nesta parte da tese, sera desenvolvido em detalhes o formalismo matematico que
descreve uma interacao entre matéria escura e energia escura, e como essa interagado pode

afetar a evolucdo do Universo e a formacao de estruturas.

Assim como no modelo cosmologico padrao, sera considerado que o Universo é
composto de quatro componentes materiais que podem ser descritas por fluidos perfeitos
com parametro de estado constante: radiagao, barions, matéria escura e energia escura.
Todas as componentes serao caracterizadas pelos mesmos parametros de estado e denotadas

pelos mesmos indices.

Na fisica, um dos procedimentos mais comuns para descrever uma interagao se da

através da equagao de Boltzmann, que possui uma enorme importancia na fisica [70],

&
=l (6.1)

onde f é a funcao de distribuicao e C [f] é um funcional de f que descreve um termo de

colisao.

De maneira geral, esse termo de colisdo pode ser associado com uma microfisica das
particulas descritas através de uma secao de choque. No entanto, uma vez que a natureza
do setor escuro é desconhecida, nao ha sentido fisico em tentar escrever uma secao de

choque para particulas do setor escuro.

Neste sentido, uma abordagem alternativa para a descri¢cao de uma interagao no
setor escuro do universo é estabelecer que tal interacao, assumida de natureza fenomeno-
logica, pode ser descrita de maneira covariante através de um quadrivetor Q* que atua

como fonte para o tensor de energia-momento,
T, =Q", (6.2)

na qual o ponto e virgula denota a derivada covariante de um tensor.

No caso hidrodindmico em que o fluido é ideal, sabe-se que as componentes espaciais
do tensor de energia-momento sao identicamente nulas, de modo que o vetor Q" é dado
por,

Q" = (Q.0) (6:3)

A evolucao temporal individual de cada componente do Universo é obtida pela

equacao de conservacao da energia. No background, a radiagao e os barions se conservam
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de maneira independente, resultando que as evolugoes temporais das densidades de energia

4 3

da radiacao e dos barions sao proporcionais a a~* e a~* respectivamente, resultado que é

idéntico ao modelo ACDM.

Uma vez que a natureza do setor escuro é desconhecida, considera-se uma interagao
fenomenoldgica,que afete a conservacao da energias das componentes do setor escuro, mas
mantendo o Universo como um sistema conservativo. No background, esta interacao se

caracteriza como,

pe+3Hp. = —Q, (6.4)
pe +3Hp, (1+w,) = Q. (6.5)

Nas préximas segoes esta interagao é explorada no nivel linear, e sao analisadas

ainda algumas de suas consequéncias observacionais.
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7 Perturbacoes cosmologicas

Como j4 foi mencionado, o principio cosmolégico estabelece que em largas escalas o
universo ¢ homogéneo e isotrépico. Entretanto, inomogeneidades sdo evidentes em escalas
locais, por exemplo galaxias e aglomerados de galaxias. Acredita-se que essas estruturas se

originaram a partir da evolucao de flutua¢ées quanticas no universo inflacionario.

O modelo ACDM é de alguma forma capaz de explicar a origem dessas inomogenei-
dades através de perturbacgoes no campo escalar inflaton que decai em matéria no reheating.
A partir da recombinacao essas inomogeneidades sao descritas através de desvios do fundo
homogéneo e isotropico, isto ¢, as quantidades dinamicamente relevantes devem ser escritas
como a soma entre um termo de que caracteriza o fundo homogéneo e isotropico e uma
perturbacao!. Os dados da radiacdo coésmica de fundo para essa época justificam uma

teoria perturbativa na primeira ordem.

Neste capitulo sera apresentada uma breve descricdo do processo de formacao de

estruturas no cenario padrao da cosmologia atual.

7.1 O problema do calibre

A RG provocou mudangas significativas no que diz respeito a forma de se entender
o universo. Mas, além disso, ela trouxe consigo um formalismo matematico muito mais
complexo e rico. Por isso, antes de desenvolver uma teoria de perturbagoes cosmoldgicas

no cenario relativistico, deve-se entender exatamente o que esta acontecendo.

Na teoria das perturbacgoes cosmoldgicas, as grandezas dinamicamente relevantes
serdo divididas em uma quantidade de fundo (ordem zero) e uma perturbagao linear (ordem
um). Entretanto, neste caso, essas grandezas devem pertencer a variedades diferentes: a
quantidade do fundo deve pertencer a uma variedade N ficticia, que estd associada a um
espago-tempo homogéneo e isotrépico com um sistema de coordenadas fixo %, enquanto a

perturbacgao pertence a uma variedade inomogénea M, com significado fisico real.

Sendo assim, essas quantidades devem ser relacionadas via um difeomorfismo
D : N — M. Entretanto verifica-se que o difeomorfismo D nao é tinico, ou seja, é possivel
estabelecer um outro difeomorfismo D’ tal que a identificacao entre as variedades se dé
de forma diferente. Isto significa que para uma quantidade qualquer (escalar, vetorial ou
tensorial) seu valor no fundo homogéneo e isotrépico nao pode ser identificado com uma

Unica perturbagao, caracterizando uma liberdade de calibre.

L As relacées do fundo homogéneo e isotrépico continuam sendo validas para as quantidades de ordem

Zero.
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Uma vez que um difeomorfismo relaciona sistemas de coordenadas entre as varie-
dades, essa liberdade de calibre pode ser caracterizada por uma translagao infinitesimal

entre os sistemas de coordenadas induzidos por cada difeomorfismo na variedade M

m:L =x,—&, (7.1)

Note que vetor £¢ ja é de primeira ordem, por isso, com o limite na primeira ordem, a
operacao de levantar ou abaixar indices ¢é feita usando a métrica para o fundo homogéneo

e isotropico

f=got" = &=-¢

: 7.2
&=l = §&=d¢ 72

Su = guugy = {

Em alguns momentos é conveniente explicitar a parte temporal e espacial do vetor

§,- Em geral a parte espacial de um vetor pode ainda ser escrita como a soma de um termo
vetorial transversal, com divergente nulo §; |, e um gradiente de uma fungao escalar ;.
Sabe-se que a formacao de estruturas no universo é originada por modos escalares, entao
neste trabalho, uma vez que estamos interessados nos modos escalares, o termo transversal

serd negligenciado.
& = (80, Ci)- (7.3)

O vetor de translacao £* fornece dois graus de liberdade: sua componente temporal £%; e
a funcao escalar ¢ que origina suas componentes espaciais. Posteriormente dois vinculos

deverao ser estabelecidos para se fixar um calibre.

Para explicitar esse fato considere, no ponto z’, uma quantidade tensorial contrava-
. 1, .
riante de segunda ordem T*" (), que pode ser escrita como a soma entre um termo de

fundo T§""' (2') (ordem zero), com uma perturbagdo linear 7% (') (ordem um)
T (@) = T () + T () (7.4)

o termo da perturbacao se transforma da seguinte forma

det dz”’ .
= — Oéﬂ

dz® dzf (z),
T (o) = (oh+€n) (05 + &%) T°(). (7.5)

T (x)

Na primeira ordem, a equacao anterior se reduz a,
T () = T (x) (7.6)
Além disso, tém-se que,

T () = T (2’ + )
TH () = TH 4 & T (2') + O(€2). (7.7)
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Novamente, com limite na primeira ordem
TH () = T () (7.8)
Combinando as equagoes (7.6) e (7.8), conclui-se que
THY (') = T () (7.9)
As quantidades do fundo devem satisfazer identicamente a seguinte relagao
T ) = T ) + [T @) - T ) (7.10)
Por fim, a equagao (7.4) pode ser reescrita com as equagoes (7.9) e (7.10)
T (o) = T () + [T (@) = T§ (2f)] + T () (7.11)

Uma mudanca de referencial feita de forma inconveniente pode permitir que as seguintes
associagoes sejam feitas

T (o)

T (@) - T )] + T )

— Background original
— Perturbacao

ou ainda

T (2') + [TO“ V() — T (o )} —  Background original

T (')  —  Perturbagio

Sendo assim, a equagao (7.11) deixa claro que uma mudanca de referencial feita de uma
forma inapropriada pode resultar em termos adicionais provenientes da troca de referencial,

ou seja, sem significado fisico.

Transformacoes de calibre

Deve-se agora analisar os efeitos de uma translacao infinitesimal do tipo (7.1) para

escalares, vetores e tensores de segunda ordem.

Escalares

Por definicao, um escalar S' é um objeto invariante sob qualquer transformacao de

coordenadas
S'(z) = S(x) (7.12)

Particularmente, para a translacao infinitesimal de interesse

§'(z = &) = S(x)
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§'(w) = £ 85\(2) + O(6%) = S(x)
na primeira ordem,
S'(x) = S(x) + €5\ (x)
S'(w) = S(z) + &S5 (a" +¢)
§'(x) = S(x) + & [S'(x') + €55(a") + 0(€Y)] |

Mantendo na primeira ordem e usando a definigao de escalar (7.12), conclui-se que
S'(x) = S(x) + " () (7.13)

A equagao (7.13) pode ser reescrita com a defini¢do de derivada de Lie de um escalar S
sobre um campo vetorial £*

S' =S+ £¢S (7.14)

Uma vez que todas as quantidades sdo tomadas no mesmo ponto ele foi omitido a fim de

que a expressao se veja mais simples.

Vetores

Um vetor covariante w,, ¢ um objeto cujas transformacoes de coordenadas se dao

via 9"
, x
wy (') = Wwy(x) (7.15)

Particularmente, para a translacao infinitesimal de interesse
wy(x — &) = (0 + &) w,(x)

W () = E'wwa (@) + O(€%) = wu(2) + &w,(x)
na primeira ordem
wy () = wu(2) + Ew, () + Ewa (@)
wy () = wu(x) + Ewy (x) + Ewp p (@' + )

(€)= w, (@) + 0, (2) + € [we (@) + Ews(a') + OE)] |

ox”
l”/ prmy u + I;L v + A( / v >
() = ) + Egl) + € ruda) |

wyr () = wu() + &w, () + [ (0 + &) wi ()]

Mantendo na primeira ordem,

A

W () = wy(w) + & w, () + Ewyn () (7.16)

E conveniente reescrever os ultimos dois termos da equagao anterior em termos de suas

derivadas covariantes. A definicao de derivada covariante para um tensor qualquer é

aptvi.Um v~ V1...p...Vm

(Tﬂlllfr‘:)a = (TZZIVIZL) . + Z [ Hi T -epevefin Z [P THL-bn (7.17)
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entao,
&, () + Ewua(@) = (€, = T0,€") wy(x) + & (W + T5,w,)
€10,(2) + E (@) = €0, (2) + E 'ty — T, w0, () + €T 10,
Uma vez que os simbolos de Christoffel sao invariantes sob permutacao dos indices de
baixo, é evidente que os dois tltimos termos se cancelam. A equagdo (7.16) pode entéo ser
escrita como

W () = wa() + &, (2) + Ewya(2) (7.18)

Por fim, analogamente a equacao (7.14) a equagao (7.18) também pode ser escrita em

termos da derivada de Lie do vetor w, sobre um campo vetorial £~

wy =w, + £ew, (7.19)

Tensores

Um tensor covariante de ordem dois é um objeto cujas transformacoes de coorde-

nadas se dao via B 9P

r® Ox
— —T. 7.20
xul 81'”’ ﬁ (w) ( )

Para a translagao infinitesimal de interesse,

T (2)

Ty (= &) = (62 +&5,) (05 +65) Tup(2)

Tu’y’ (l‘) - gATu’V’,)\(x) + 0(52) = Tuu<w) + giTMﬁ (37) + giiTaV(x> + gig,ﬁyTaﬁ (:E)

na primeira ordem,
Tw (@) = T (@) + L T (@) + €5, Tan(2) + €T 1 (2)

T (z) = Tw’(x) + ff/Tuﬁ@) + ngaV@) + ngu’V’,A(x/ + &)

o P

Ty (2) = Ty () + ET5(x) + €2T () + (&”Q i <x>)
A

Ty () = T (@) + €L Ty(x) + €5 T (@) + €[ (02 + €5,) (05 + 5) Tup(2)]

Mantendo na primeira ordem, identificando os indices independentes

A

Ty (2) = Ty (@) + £, Ty () + T () 4+ E Ty n(2) (7.21)

Assim como foi feito anteriormente para os vetores, é conveniente escrever os ultimos trés

termos usando a defini¢do da derivada covariante (7.17)

Ty (x) = Ty (@) + (€ = T3,€7) Tia (@) + (&), = T,8) T ()
+ & (T + T8, T (2) + T4, Ty ()

Ty () = Ty () + f;’\yTu,\(l“) + f{LTAy(HJ) +

L3, T (x) = T, T (x) + ET5, T () + T4, T, ()
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Uma vez que os simbolos de Christoffel sdao invariantes sob permutagao dos indices de
baixo, é evidente que os termos da linha inferior se cancelam: o primeiro com o ultimo, e

os dois do meio. A equagao (7.21) pode entao ser escrita como
Ty (x) =T, (x) + 5;);Tu/\($) + S;’LT,\V(x) + f’\TW;,\(x) (7.22)

Exatamente como nas equagoes (7.14) e (7.19) a equagao (7.22) também pode ser escrita

em termos da derivada de Lie do tensor T, sobre um campo vetorial £~

Ty = Ty + £T,, (7.23)

7.2 Perturbacoes da métrica e a escolha de um calibre

Na teoria da relatividade geral a geometria desempenha um papel de fato dindmico.
Por isso, para descrever desvios da homogeneidade e isotropia no universo essas flutuagoes
também devem estar contidas na prépria estrutura geométrica do espago-tempo [71]. Neste
sentido, a métrica deve ser dividida em um termo que descreve o fundo homogéneo e

isotrépico g,,, (métrica de FLRW), e um termo de perturbacao g,
Guv = guu + g,uzx- (724)

A principio ndo hé nenhum vinculo sobre a perturbacao da métrica g,,. Por isso
ela deve ser considerada a mais geral possivel. Em geral, a perturbagao da métrica pode

ser decomposta como

Juuru” =20
G Ut hy = a’Ay . (7.25)

~ rrv 2
g”,,h,\hp = a‘ey,

Nesta decomposigdo g,, ¢ a métrica total e u, a quadrivelocidade total (que
também deve conter um termo de fundo e uma perturbagio). Tendo em vista uma analise

perturbativa na primeira ordem a decomposi¢ao da perturbagao da métrica, que ja é de
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primeira ordem, deverd usar somente os termos de fundo da métrica e da quadrivelocidade.

2 = guutu” = Goo = 29, (7.26)

GZA)\ = guyl_l,'uhi

a?Ay = G u” (W uy + gy)

Ag=0
Ay =go (Win+0) = § 0 (7.27)
Goi = Gio = a”A;
a25>\p = EIHV;L’;?LZ
a2€)\p = g/u/ (aua)\ + gﬁf) (au,&p + §Z>
oy =0 =0
0%ex, = G (W0x + 05) (Wt +05) = MM (7.28)
gij = Gji = A"€;j = Q"€

A partir dessa decomposicao fica claro que a perturbacao da métrica é uma matriz
quadrada de quarta ordem simétrica, e por tanto possui dez graus de liberdade, que estao
expressos em um escalar 1, trés componentes espaciais do vetor A; mais seis componentes

independentes de uma matriz simétrica quadrada de ordem trés ¢;;.

O vetor espacial A; pode ser decomposto na soma do gradiente de um escalar com

um termo puramente vetorial com divergente nulo
Ai=F;+S;, , (5,=0). (7.29)

Ja o tensor espacial €;; pode ser decomposto em um tensor com trago nulo somado a um

tensor diagonal cujo cada termo é um terco do seu traco

1 .
€ij = §€35ij +Wy o, (Wi =0). (7.30)

(2

Este tensor com trago nulo pode ainda ser escrito como

VVZ" - B,ij - (5@‘0’% + Di,j + Djﬂ‘ + ,I;j
Wij = Bjij = 0;;C% + (U + Vi) + (Ui + Vi) + T

Wi; = B, +2U;; — 51'ij1 + Vi + Vi + T, (7.31)
com os seguintes vinculos
vi=o
T'=0 . (7.32)
=0

Agrupando as constantes com as identificagoes 2E;; = B ;;+2U ;5 € 2¢p = C, — gsg,
O tensor &;; resulta em

ey = 2(=00; + Eyj) + Viy + Vi + Ty, (7.33)



Capitulo 7. Perturbagdes cosmoldgicas 65

O elemento de linha que resulta da perturbacao da métrica g,,dx*dx” é dado por

ds® = —2¢dt*+2a* (F; + S;) dtdz' +a® [2 (—¢6ij + Eij) + Vi + Vig + Tij] da'da?. (7.34)

Note que essa forma de escrever a métrica mantém os dez graus de liberdade de
G quatro graus de liberdade nos escalares ¢, F', E e 1; os vetores espaciais S; e V;
representariam seis graus de liberdade, no entanto o vinculo de divergéncia nula que ambos
devem satisfazer eliminam dois graus de liberdade, restando apenas quatro; e por fim, o
tensor espacial simétrico T;; fornece somente mais dois graus de liberdade dos seis possiveis,
uma vez que sao impostos quatro vinculos devido as condigoes de traco nulo e divergéncia

nula.

Utilizando esta decomposicao ¢ conveniente separar os graus de liberdade em modos

escalares, vetoriais e tensoriais, pois cada um desses modos reproduzirao efeitos distintos:

Modos escalares: As perturbagoes escalares sao responsaveis por dar origem as es-

truturas no universo e

-2 2Fl-
o= ) (7.35)
a*F; 2a*(—¢di; + E ;)

Modos vetoriais: As perturbagoes vetoriais sdo responsaveis por produzir campos mag-

néticos, e costumam decair rapidamente

0 S;
9w =a’ : (7.36)
Si Vij+ Vi

Modos tensoriais: As perturbacoes tensoriais sao responsaveis pela producdo de ondas

0 0
0 = g2 . 7.37
G = a (0 T]> (7.37)

gravitacionais

Deve-se agora analisar o efeito de uma transformacao de calibre na métrica. Uma
vez que neste trabalho estamos interessados na formacao de estruturas no universo, neste

trabalho a métrica total serd dada pela soma da métrica de FLRW com a métrica (7.35)

= —(1+2¢) a’F;
v = G+ 99 = ’ , 7.38
i = Guw T Gy ( a®F;  a®[(1—2¢)6; + 2E ;] (7.38)
onde
goo = —1 Joo = —2¢
9oi = gio =0 Joi = §io = a*F;

9ij = Gji = a*0ij | Gij = 9y = 20° (—=¢di; + E5)
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O tensor métrico deve satisfazer a transformacao (7.21)
é;w + éul/ = g,ul/ + g,ul/ + 57)1\/ (gu)\ + gu)\) + gi (g)\zx + g)\u) + 5)\ (g,m/ + guu))\ . (739)
Na primeira ordem, esta relagdo acima se reduz a
éuy + E]uu = g,uy + guu + fi\/gu)\ + figku + gkgwj’)\' (74())
(i) p=v=0:
Joo + Goo = Goo + oo + £090x + E09x0 + £ Goox
=1+, (7.41)
((iy p=iev=0oupu=0ev=1
Gio + Gio = Gio + Jio + ff)?]i/\ + @g)\o + &G x
F=F+(Ca?),— &% (7.42)
(iii) p=m e v =mn:
émn + émn = Jmn + gmn + f,)q\@gm)\ + gﬁngkn + é.Agmn,)\-
Primeiro caso: m # n
2a2E~,mn = 20*F ;n + ff{;cﬁ + fj}naQ
E=E+(a? (7.43)
Segundo caso: m =n
20 (B — ) = 2% (B un — ) + a2€% + a%€%, + € (a?) 4
¢o=0¢—EH (7.44)

Um calibre pode entdo ser fixado através da determinacao explicita da translacao

infinitesimal (7.1), que é descrita por £° e . Seguem os casos mais comuns na literatura

71, 72].

Calibre sincrono

O calibre sincrono consiste em considerar os termos de perturbacao da métrica

f]uo =0 o que implica que ) = ®) =0 e F = F() = (. Deve-se aplicar esses vinculos as

equagoes (7.41) e (7.42) para determinar £° e ¢ explicitamente

Y =—€9
(Ca?)y=€% 2~ F.
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Neste caso, a solucao deste sistema para £° e ¢ nao os determina unicamente, o que
significa que neste calibre a transformagéao infinitesimal (7.1) ainda deve conter termos
nao fisicos. Além disso neste calibre nao é possivel definir nenhuma quantidade dindmica

invariante de calibre.

Calibre newtoniano

O calibre newtoniano ¢ definido a partir dos vinculos £ = E® =0 e F = F = 0.

O primeiro vinculo faz com que a fungao escalar ( seja univocamente fixada na equacgao
(7.43)

¢ = Ea*. (7.47)
Enquanto a componente temporal £° é fixada através do vinculo F' = 0 na equacio (7.42)

F=£&%7?— (CCfQ),o
@=a(F+E). (7.48)

E entdo os termos 1™ e ¢(™ no calibre longitudinal podem ser determinados a partir das
equagoes (7.41) e (7.44)

PO = g+ €8

YO =y +a? [2H (F+ E)+ F+ B, (7.49)
o0 = H

60 =¢—a’H (F+E). (7.50)

Os termos escalares (7.49) e (7.50) no calibre longitudinal coincidem com os potenciais

invariantes de calibre propostos por Bardeen [73].

De agora em diante, apenas o calibre newtoniano serd utilizado. Esta escolha se da
uma vez que a modificacdo do cé6digo numérico CLASS foi realizada utilizando o calibre
newtoniano. Levando-se em conta os graus de liberdade escalares, a métrica assume a

seguinte forma,

ds* = a® [ (14 2¢) dn® + (1 - 29)], (7.51)

na qual foi utilizado o tempo conforme (dt? = a*dn?).

7.3 Equacoes de conservacao do setor escuro

Para a investigacao da formacao de estruturas em modelos com interagao no setor
escuro o formalismo perturbativo sera aplicado a um fluido nao conservativo geral, que

sera posteriormente aplicada as componentes do setor escuro do Universo. As equagoes de
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conservacao para todas as componentes junto com as equacoes de Einstein formam um
sistema de equacgoes que deve ser resolvido para a analise da formagcao de estruturas no
nivel linear. Uma vez que apenas o setor escuro foi modificado, as equagoes de Einstein

e as equacoes para todas as outras componentes se mantém inalteradas com relacao ao
modelo ACDM.

Neste ponto, além da métrica e da quadrivelocidade a densidade de energia p, a
pressao p e o escalar de expansao também deverao ser divididos em um termo que descreve
o fundo homogéneo e isotrépico e um termo perturbativo de primeira ordem (denotado

por um chapéu).

Guv = Guv + g;w

Uy = Uy + Uy

p=p+p
O=0+6

O principio cosmoldgico permite estabelecer que no fundo homogéneo e isotrépico
g seja dada pela métrica de FLRW, a quadrivelocidade seja u* = (1,0,0,0) e que a
densidade p, pressao p e o escalar de expansao © nao possuam dependéncia espacial. Em
particular, a densidade e a pressao devem satisfazer
p=2pi
(2

) 7.53
p= Zi:pz‘ (7:53)

na qual o indice 7 representa as possiveis componentes do universo.

A quantidade de interesse que vai descrever as estruturas no universo é denominada
contraste de densidade, é definida como a razado entre a perturbacdo de densidade de

energia e seu valor no fundo homogéneo e isotropico.

<
MMl
T >

= 5—2—59 (7.54)

O balanco de energia de um fluido perfeito pode ser pensado no nivel perturbativo,

onde cada uma das quantidades dindmicas deve ser escrita como em (7.52)
pill+p+0(p+p)+0(p+p) =Q+Q. (7.55)
Dividindo a equagao anterior por p é possivel introduzir o contraste de densidade definido

na equagao (7.54)

5+€&+@ﬂ+@<5+?>+é<1+?>=0 (7.56)
PP p p
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No calibre newtoniano, a equagao anterior pode ser escrita como,

0
5+ (14w) (0 — 3¢') +3H (2 — w) 6 = “pQ [w—é—i—?ﬂ—[(ci—w) A (7.57)
O termo # é definido como 0 = —k?v e ¢? é a velocidade do som em um referencial

s

comével. Este dltimo termo ¢? nio coincide com a velocidade adiabdtica do som, mas é

um parametro livre que, por questoes de estabilidade, deve ser maior que O .

O proximo passo é olhar para a equacao do balango do momento no nivel pertur-
bativo com limite na primeira ordem, isto é, para as componentes espaciais da derivada
covariante . Note que, como ja foi mencionado, nao ha contribuicdo da interacao da
interagao no balanco do momento, e por isso nao ha uma componente espacial do termo
de interacdao. No entanto, o balangco do momento no nivel perturbativo é afetado pela
interacao via background,

aQ
2

: _aQ

0 +H(1-3c)0- ﬁﬁm k%= T+ o)s (00 — (1+¢2) 0] + (7.58)

Por definicao a velocidade total é 0,0, > (p; + pi) = X (pi + pi) 0.

i
As equagoes anteriores devem ser aplicadas para as componentes escuras. Para a

matéria escura temos w, = cg = 0, o que resulta em,

06,30 = =2 (- 5 - 2 (7.59)
0+ 10, — k2 = “© (0 — 0,). (7.60)

C

J& para a energia escura, a priori, tanto w, quanto ¢ sdo parametros livres, o que resulta

em,
, , o
0+ (14 wy) (6, — 3¢) + 3H (2 — w, ) 0, = “pcf [¢ — 0, + 3H (c2 — w,) kzl (7.61)
, 2 Q Q
0, +H (1-3¢2) 0, — - j SR = fwx) - (G0 — (14 ¢2) 6] + C;x (7.62)

Para a energia escura, sabe-se que a velocidade adiabatica do som num referencial
comovel deve ser maior que zero para que a solucao seja estavel. No entanto, ¢ comum na
literatura adotar para a velocidade do som no referencial comével o valor encontrado para

energia escura do tipo campo escalar, ou seja ¢ = 1 [21].

As equagoes (7.59), (7.60), (7.61) e (7.62) devem ser adicionadas ao sistema de
equagoes com todas as outras componentes do Universo e as equagoes de Einstein. As
condigbes iniciais para as equagoes de mencionadas sdo dadas em [74]. Para as outras

componentes e para as equagoes de Einstein serdo utilizadas as formulagdes padrao [75].
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8 A radiacao cosmica de fundo

A fisica de radiacao césmica de fundo consiste no estudo de perturbagoes de elétrons,
béarions e fétons em escalas cosmoldgicas, levando em consideracao seu acoplamento
gravitacional com as outras componentes via equacoes de Einstein. Os elétrons e os barions
(prétons) possuem cargas elétricas opostas e sao acoplados entre si através de processos
de espalhamento Coulomb. Os elétrons e fétons sao acoplados através do espalhamento
Thomson, que ¢ o limite do espalhamento de Compton quando os elétrons sdao nao-
relativisticos e os fétons possuem uma energia menor do que a massa de repouso do elétron.
Entéao, tal processo de espalhamento resulta principalmente de uma deflexao do féton, com

uma transferéncia de energia desprezivel entre as duas particulas.

A taxa de espalhamento Thomson (em relagao ao tempo conforme) é dada por
I'=0ran.z., onde o é a taxa de espalhamento Thomson, a é o fator de escala, n. é a
densidade total do niimero de elétrons (que escala como a3 devido & dilui¢do), e X, ¢
a fracdo de elétrons ionizados (que é aproximadamente 1 em altas energias). Entao, no
momento da recombinagao (em torno de z ~ 1080), que ocorre no inicio da época de

dominacao da matéria, n. se mantém seu comportamento decaindo com a3

, no entanto X,
cai abruptamente para valores muito pequenos. Isso faz com que o espalhamento Thomson
se torne repentinamente muito ineficiente, e os fétons se desacoplem dos elétrons. Assim,
a dissociacao dos féton é a historia do espalhamento Thomson se tornando ineficiente,
enquanto o espalhamento Coulomb permanece eficiente. Por essa razao, pode-se descrever
elétrons e barions como um tunico fluido acoplado. No inicio, o sistema completo de
(elétrons + bérions + f6tons era fortemente acoplado, com o tempo, ele se separa em duas

componentes independentes: (elétrons)-barions e fétons.

8.1 Equacao de Boltzmann

Uma vez que os fotons se desacoplam dos barions em um instente de tempo proximo
a recombinacao, nao podemos descrevé-los com equagoes hidrodinamicas, mas precisamos
resolver a equagao de Boltzmann, na primeira ordem perturbativa,

df

— =C|f], 8.1
=l (51)
Neste contexto, o lado direito representa o acoplamento féton-elétron devido ao espalha-
mento Thomson. Em geral, a solugao dessa equagao é um problema bastante complexo,
uma vez que a fungao de distribuigao do fétons f (n, Z, p) possui muitos argumentos. No
entanto, pode-se reduzir a dimensionalidade do problema a partir de algumas consideragoes.

O ponto chave é que, uma vez que que enquanto os fétons estao em equilibrio térmico com
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elétrons (bérions), eles sdo inteiramente descritos em qualquer ponto pelo valor local da
temperatura de equilibrio. A funcao de distribuicao dos fétons no espago de fase é entao
dada pela distribuicao de Bose-Einstein,
. 1
fn,%.p) = —— (82)

eksT — 1

Na primeira ordem, a equagao anterior ¢ dada por,

df T

f(n7x7ﬁ> = dlnp T

(8.3)

Sabe-se que no regime de tightly-coupling, é possivel substituir a distribuicao
f(n,Z,p) pela variavel de dimensao inferior © (1, ¥), e entdao a equagao de Boltzmann

resulta na equacao de movimento para O (1, ).

Apébs o desacoplamento, de maneira geral, a forma da distribuicao de fétons de
Bose-Eisntein é preservada, porém os fétons que viajam por diferentes geodésicas e em
diferentes diregoes experimentam diferentes redshifting. Assim, a funcao de distribuicao
adquire uma dependéncia de um argumento extra, a direcao n de propagacao (ﬁ = g).
Desta maneira, a equacao de Boltzmann pode entao ser utilizada para obter a equacao de

movimento de © (1, Z, 1) no espago de Fourier.

Devido a isotropia estatistica do universo de FLRW, esta equacao nao depende
explicitamente de k£ ou de 7, uma vez que nao existe uma direcao preferida, mas depende
apenas da direcao da propagacao relativamente ao nimero de onda considerado, ou seja,
no produto k-#. Dai a equagao de movimento pode ser escrita em termos de k e do angulo
0 tal que k-f=k cos (0). As condigoes iniciais para © dependem de E, uma vez que cada
modo obtém condigoes iniciais aleatorias, e podem ser escritas em termos de 6 em vez
de n. Portanto, podemos eliminar completamente o 7 da andlise e resolver a equacao de
movimento para © (77, IZ, 6). Devido a essa dependéncia, podemos expandir a anisotropia
de temperatura usando polinémios de Legendre,

O (n,k,0) = > (i)' (20 +1) O, (n, k) Py (cos (6)) (8.4)
1

O, sao as momentos de multipolo das anisotropias da temperatura da radiacao
cosmica de fundo e P; os polindmios de Legendre. Pode-se mostrar que o monopolo 0
estd relacionado a flutuagao da densidade do féton d, em um dado ponto, o dipolo ©
a sua divergéncia de velocidade 6, e o quadrupoolo ©, ao seu estresse anisotrépico o,.
A equacao de Boltzmann pode ser escrita como uma hierarquia infinita de equagoes de

movimento para os momentos de multipolo acoplados ©;.

No espaco real, a equacao de movimento para © pode ser escrita de forma conveni-

ente no gauge newtoniano,

O+n-VO—¢ +n-Vp=-T(0©—-0g—n 0.), (8.5)
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onde I' é a taxa de espalhamento Thomson conforme, ©y é o monopolo da anisotropia da
temperatura (ou seja, a média de © (1, 7, 0) em todas as direcoes 1), e v, é a velocidade

dos elétrons, que é igual a dos barions devido espalhamento Coulomb.

8.2 O mapa das anisotropias da temperatura da CMB

O mapa das anisotropias de temperatura que observamos hoje (n = 1), ao olhar

em uma direcdo 7 é representado matematicamente por,

na qual o sinal negativo no segundo 7 indica que os fétons viajam no sentido contrario das
observagoes e xg € a posicao do observador, que pode ser escolhido de maneira conveniente
como a origem. Nosso intuito é relacionar esta quantidade com as perturbagdes na superficie

do ultimo espalhamento vistas na dire¢do 7, o que pode ser feito integrando a equagao de

Boltzmann ao longo da correspondente linha de visao.

Afim de descrever o mapa das anisotropias da temperatura da radiacao cosmica de
fundo, é conveniente olhar para a derivada total de uma funcao arbitraria F (n,Z,7) ao

longo da trajetéria de fétons indo em uma direcao 7 é,

el 2 A\ T
dn}"(n,x,n) o dn Ox; + dn On;

(8.7)

Se a fungao F (n,Z,n) é um termo perturbativo linear, os dois primeiros termos
no lado direito também sao de ordem um, mas o tltimo termo é de ordem dois, uma vez

que Cil—’;; é de ordem um (isto pode ser justificado a partir do fato de que em um universo

dni
dn

homogéneo e isotrépico, os fotons viajariam em linha reta com = (). Portanto, podemos

deixar esse termo em uma abordagem linear.

Para o termo ‘2—‘2" deve-se apenas manter a contribuicao de ordem zero, que pode
ser computada assumindo um universo homogéneo,

dx i
dn

= f. (8.8)

o que significa que os fétons se propagam na dire¢do 7 com a velocidade da luz (dz? = dn?).

Desta forma a equagao (8.7) pode ser reescrita como,

d -
d—f(n,f,ﬁ) =F +n-VF. (8.9)
Ui
Utilizando a equacgao anterior, neste ponto é conveniente obter a derivada total da
funcio ¢ (O (1, 7, 2) ¥ (1, 7, )],

jn e (O+Y)| =[O+ +i-V(O+y)| -7 (©+7). (8.10)
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Utilizando a equagao (8.5), e sabendo que 7" = —I', a equagdo acima pode ser

reescrita como,

d
p e (©+ )| =TT (O + v+ i) +e (¢ + ). (8.11)
Neste ponto, é conveniente introduzir a fungao de viabilidade ¢ = —7'e™7, que

fornece a probabilidade de um f6ton proveniente da radiacao césmica de fundo visto hoje
ter experimentado seu ultimo espalhamento no instante de tempo 7,
d —
7O+ =g +v+i-5)+e (¢ + ). (8.12)
Deve-se agora integrar essa relacao ao longo da linha de visada, ou seja, ao longo
de uma linha reta vista pelo observador em uma determinada diregdo —n (uma vez que os
fétons se propagam na diregao 1), comegando por um tempo inicial antes da recombinacao
(tal que e~ "(n1) ~ 0) até o momento em que os fétons atingem o observador (por definicao
e~7(m0) = 1). Esta integral pode ser escrita como,
70
©+)lo= [ [9(O0+1+7-5)+e (¢ + )] dn. (8.13)
Nini
Na equagao anterior pode-se usar a aproximacao de dissocia¢ao instantanea, na qual assume-
se que todos os fotons desacoplam simultaneamente no instante de tempo 74... Neste
limite, pode-se substituir a func¢ao de visibilidade g por uma delta de Dirac dp (7 — Ngec)
e a fungdo exponencial e~7 pela funcao Heaviside H (1 — 74e). Neste limite, a equagao
(8.13) assume a seguinte forma,
70

©+¥)lo= B0+ v+ TW)lact [ (6 +)d, (8.14)

Ndec

onde O]y é a anisotropia de temperatura medida pelo observador na diregdo —f, enquanto
O|gec € a anisotropia de temperatura na superficie do tltimo espalhamento vista na mesma
direcdo. Se houvesse apenas esses dois termos, a equacao anterior simplesmente nos diria
que a anisotropia de temperatura vista hoje em uma determinada direcao é igual a
anisotropia intrinseca no ponto em que os fétons observados foram espalhados pela tltima

vez.

O termo (7 - %) |4ec TEpresenta a corregao para esta temperatura proveniente do
efeito Doppler. De fato, essa correcao é causada pela velocidade do fluido barion-foton

(que assumimos estar fortemente acoplado até 74.) projetado ao longo da linha de visao.

Além disso, espera-se uma correcao de natureza gravitacional, uma vez que o redshif-
ting e blueshifting dos foétons que viajam ao longo de flutuacdes de potencial gravitacional
devem afetar a anisotropia de temperatura observada. No entanto, sabe-se que os potenciais
gravitacionais variam com o tempo, e por isso este efeito nao é conservativo, isto ¢, nao

depende apenas de n4... Isto significa que o blueshifting ou redshifting experimentados
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pelos fotons que viajam através de um potencial nao se compensam se o pogo gravitacional
se aprofundar entre o momento em que o féton entra e deixa o pogo. Este efeito é medido

no tltimo termo da equagao (8.14).

Por fim, o segundo termo do lado esquerdo da equacgao (8.14) pode ser desprezado
pois ele representa apenas uma pequena flutuacao isotropica para as anisotropias observadas.
Do ponto de vista observacional é impossivel medi-lo apenas com o mapa da radiacao
coésmica de fundo, pois formalmente ele é equivalente a uma redefinicao da temperatura
média.

A equagao anterior pode ser reescrita de maneira conveniente, separando cada uma

das contribui¢bes mencionadas,

10

Olo = (B0 + ¥) laee + (At~ ) |ec + /n (¢' + ') dn, (8.15)

O primeiro termo do lado direito da equagao acima (Og + 1) |gec é convencional-

mente chamado de termo de efeito Sachs-Wolfe, e inclui o termo de temperatura intrinseca
Oplgec € 0 termo Doppler gravitacional ¢4, em um ponto na superficie de ultimo es-
palhamento. O segundo termo (7i - ¥p) |gec ¢ 0 termo Doppler convencional. A integral é
chamada de termo de efeito Sachs-Wolfe integrado, e contém todos os efeitos gravitacionais

nao-conservativos que ocorrem em um universo com flutuagoes métricas nao estaticas.

8.3 Espectro das anisotropias da temperatura da radiacao césmica
de fundo

O mapa das anisotropias da radiagdo césmica de fundo pode ser expandido em

harmonicos esféricos,
l m

Usando a expansao de Legendre introduzida na equagao (8.4), e algumas relagoes
matematicas entre polinémios de Legendre e harmdnicos esféricos, é possivel expressar a;,,

como uma func¢ao de O,
N/ 1 A N e
aim = (=)' [ 55 Yim (E) €1 (o, F) d°F. (8.17)

Usando a relagao ortogonalidade de harmonicos esféricos, pode-se inferir a funcao
de correlagao de dois pontos do a;, como funcao do espectro de poténcia de curvatura

primordial,
. 1 1
(00 ) = 005085 | 55 [ 7.3 10s ) P (k) ] (5.18)
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onde §% é o delta de Kronecker. O fato de que {(ay, aj,,/) ¢ nulo quando [ # I’ ou m # m/

estd associado a homogeneidade e isotropia do Universo.

A quantidade entre colchetes é geralmente denotada como Cj, e é chamado de

espectro de poténcia das anisotropias da temperatura harmonico,
1 1
C = 7/49; (10, k) Pr (k) dk. (8.19)
212 ) k

Em um universo com perturbagoes lineares e gaussianas, os Cjs contém toda a
informacao relativa ao modelo cosmoldgico que descreve o nosso universo que esta contida

no mapa de temperatura CMB.

Note que a equacao (8.19) possui a mesma forma que a equagao (A.8) para um
determinado espectro primordial Pr. No espaco de Fourier, a equagao anterior pode ser
decomposta de maneira semelhante & que foi feita em (8.15), o que resulta em,

0 / ,
Ou(m k) = [ [9(©0-+)+ (gh728) + ¢ (¢ + )| il (o — m)dn. (8:20)
Nini
©; (no, k) na equacao anterior pode ser interpretado como a convoluc¢ao da fungao esférica

de Bessel j; (x) com uma funcao Sz (1, k) definida como,
/
St (k) = g(O0+ ) + (gk7°6,) +e 77 (¢ + ). (8:21)
Esta funcao é denominada funcao de fonte de temperatura.

Usando mais uma vez a aproximacao de desacoplamento instantaneo, a equacao

para O (1o, k) no espago de Fourier assume a seguinte forma,

©1 (Mo, k) =~ [©0 (Ndee, k) + ¥ (Maee, k)] Ji [k (Mo — Ndec)] +
k10,51 [k (0 — Naee)] + [(¢" (n, k) + 2" (0, k)] i [k (no — m)] dn (8.22)

Tdec

Substituindo a equacdo anterior na equagao (8.19) é possivel determinar a con-
tribuicao de cada um dos efeitos mencionados anteriormente para a composi¢ao dos Cjs.

Para o efeito Sachs-Wolfe ordinario temos a seguinte contribuicao,

CPW o (|0g + |? L 8.23
{l +w!>r( ) (8.23)

Ndec» 10— "Ndec

J& para o efeito Doppler, temos a seguinte contribuicao,

G = <|9bl2>|( Y (8.24)

Ndec, 10— "dec

Por fim, para o efeito Sachs-Wolfe integrado,

70

v - / (00 — ) (|6 + v'[2)dn. (8.25)

A figura 11 mostra explicitamente a contribuicao de cada um dos termos citados

acima.



Capitulo 8. A radia¢do césmica de fundo 76

8

7L
—. 6}
%
X5 — sw
- — e—ISW
gl ] 1-ISW
S —— Doppler
)
= 3 : —  total
_l’_
XD
< 9t

1k

0 I ! L

10' 107 10°
¢

Figura 11 — Espectro de poténcia das anisotropias da radiacao césmica de fundo. A linha
verde clara contém a contribuicao total do efeito Sachs-Wolfe; a linha azul
contém a contribuicdo do efeito Sachs-Wolfe em tempos remotos, que esta
associado a radiacao; a linha amarela contém a contribuicao recente do efeito
Sachs-Wolfe, que estd associada a energia escura; a linha verde esta associada
a contribuicao de efeito Doppler; a linha vermelha é a soma de todas as
contribuigoes, isto é, o espectro total das anisotropias da CMB.

8.4 Influéncia dos parametros cosmoldgicos no espectro de potén-

cia da CMB

Nesta secao serd analisada a contribui¢do de cada um dos pardmetros cosmolégicos
convenientes para a computacao do espectro das anisotropias da temperatura da radiacao

césmica de fundo. Para isso sera assumido um espectro de poténcia primordial

ns—1
k S
Pr (k) = A, (k,) : (8.26)
onde k* é uma escala arbitraria, A, é a amplitude do espectro nesta escala e n, é o indice

spectral escalar ou tilt.

O modelo cosmoldgico padrao conta com um conjunto de seis pardmetros livres que
podem ser escolhidos de maneira conveniente. Para efeito desta analise sera escolhido o
seguinte conjunto de pardmetros livres { Ay, ng, Wy, W, Qay Treio }- E importante ressaltar que
esta ¢ apenas uma das escolhas possiveis para o conjunto de parametros que ¢ conveniente
para ilustrar os efeitos dos parametros cosmolégicos. Por exemplo, para a analise estatistica

apresentada anteriormente o conjunto de pardmetros escolhidos foi { A, ng, wy, We, Os, Treio -



Capitulo 8. A radia¢do césmica de fundo 7

As principais caracteristicas do espectro de poténcia das anisotropias da radiagao

cHsmica de fundo sao:

e Posicao do primeiro pico: Sabe-se que os picos actusticos no espago multipolar
correspondem aos harmonicos de uma tnica escala de comprimento de correlagdo no
espago real. Por isso, a escala do pico é controlada (em boa aproximagao) por um
tnico nimero lpeq;. Este parametro depende da razao entre o horizonte de som no
desacoplamento pela distancia de didmetro angular no desacoplamento. O horizonte
de som depende da evolugao do plasma féton-barion antes do desacoplamento. Por
isso, depende de w,, (que afeta o tempo da igualdade entre radiagdo e matéria) e
wp (que afeta a velocidade do som no plasma féton-barion). A velocidade do som
ainda depende da expansao e geometria do universo apés o desacoplamento, isto é,

depende ainda do pardmetro €2, (ou do pardmetro de Hubble).

e Razao entre as amplitudes dos picos impares e pares: No efeito Sachs-Wolfe
a assimetria entre a amplitude dos picos impares e pares depende da mudanca do
ponto zero das oscilacoes acusticas por um termo R, tomado no desacoplamento.
Este termo R pode ser definido como,

_in
=3,

e portanto, nesta analise depende exclusivamente do parametro wy,.

(8.27)

e Amplitude do primeiro pico: Uma mudanca no instante de tempo que ocorre
a igualdade entre radiagao e matéria afeta a amplitude de todos os picos pois esta
relacionada com a duracao do estégio intermediério entre igualdade e desacoplamento,
durante o qual as oscilagoes acuisticas sao amortecidas pelos efeitos barionicos por
causa do efeito Sachs-Wolfe integrado. Se a igualdade ocorre antes, ha menos tempo
para amortecimento (portanto, todos os picos sdo aumentados). O primeiro pico sofre
um aumento ainda maior pois as flutuagdes métricas também sao menos estabilizadas

no desacoplamento.

Pode-se dizer que os parametros cosmologicos que afetam diretamente esta proprie-

dade sao: wy,, wp € 2.

e Amortecimento dos picos actsticos: Sabe-se que a partir do terceiro pico as
oscilacbes actsticas sdo sempre inferiores a funcéo e/', onde I; é o momento multi-
polar de difusdao. Este termo depende da razao entre a escala de amortecimento no
desacoplamento pela distancia de didmetro angular no desacoplamento. A primeira
quantidade depende da taxa de espalhamento Thomson antes do desacoplamento, em
particular, do w,, (que afeta o valor do tempo de igualdade entre matéria e radiacao)
e wy (associado a fracdo de ionizagdo no plasma fotons-béarions). Esta, ainda depende

da expansao e geometria do universo apos o desacoplamento, isto é, depende de 2.
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Note que esta propriedade, apesar de depender dos mesmos parametros que a
primeira, possui uma natureza diferente, pois o horizonte do som e a escala de

difusao dependem de combinagoes distintas de w,, e wy.

e Amplitude global dos picos: A amplitude global do C; depende exclusivamente

da amplitude do espectro primordial, fixada por A,.

e Inclinagao global: A inclinacao global do C; depende exclusivamente da inclinacao

do espectro primordial, que por sua vez é fixada pelo indice espectral escalar n.

e Inclinagido do platé (Efeito Sachs-Wolfe integrado tardio): Além do efeito
de inclinacdo provocado pelo ng, o efeito Sachs-Wolfe integrado que ocorre em
tempos recentes inclina o platé do espectro em pequenos momentos de multipolo
(grandes aberturas angulares). Quando o nivel do platdé é mais elevado significa
que a dominagao da energia escura é maior, logo, esta caracteristica é afetada

exclusivamente pelo parametro €.

No caso do modelo wCDM, o parametro w, também afeta este plato, uma vez que

esta diretamente associado a componente da energia escura.

e Amplitude global para [ > 40: A amplitude de C} é suprimida no caso em que a
reionizacao ocorrer demasiadamente cedo, isto é, se T,..;, ¢ grande, mas sem afetar as

maiores escalas (pequenas aberturas angulares).

As figuras que seguem mostram a influéncia de cada um dos pardmetros no
espectro das anisotropias da radiagao césmica de fundo. Nestas figuras ficam evidentes as

caracteristicas apresentadas aqui.

A figura 12 ilustra a influéncia do pardmetro w,, no espectro das anisotropias da
CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de w,, a mudancga
na escala e na amplitude do primeiro pico actstico, e o amortecimento a partir do terceiro

pico acustico.

A figura 13 ilustra a influéncia do parametro wy, no espectro das anisotropias da
CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de w, a mudanca
na escala do primeiro pico actstico, na razao entre as amplitudes dos picos pares e impares

e o amortecimento a partir do terceiro pico acustico.

A figura 14 ilustra a influéncia do parametro ng no espectro das anisotropias da
CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de ng uma

inclinacao do espectro como um todo no sentido anti-horario.

A figura 15 ilustra a influéncia do pardmetro Ay no espectro das anisotropias da
CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de A; um aumento

na amplitude global do espectro.
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Figura 12 — Influéncia do parametro w,, no espectro de poténcia das anisotropias da CMB.
A linha preta representa o modelo ACDM com w, = 0.1203, enquanto as
linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.02 no valor de w.,.

l_éle—9

— ACDM
Wy

Figura 13 — Influéncia do parametro w;, no espectro de poténcia das anisotropias da CMB.
A linha preta representa o modelo ACDM com w;, = 0.022032, enquanto as
linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.01 no valor de wy,.

A figura 16 ilustra a influéncia do parametro 7,¢;, no espectro das anisotropias da

CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de 7,..;, uma
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Figura 14 — Influéncia do parametro n, no espectro de poténcia das anisotropias da CMB.
A linha preta representa o modelo ACDM com ng = 0.9619, enquanto as
linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.04 no valor de n.

[e(¢+1)/2x)C/™

Figura 15 — Influéncia do pardmetro A, no espectro de poténcia das anisotropias da CMB.
A linha preta representa o modelo ACDM com A, = 2.215- 1077, enquanto as
linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.1 - 1079 no valor

de A,.
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diminuicao na amplitude do espectro a partir de [ ~ 40.

8 le—10

Figura 16 — Influéncia do pardmetro 7., no espectro de poténcia das anisotropias da
CMB. A linha preta representa o modelo ACDM com 7..;, = 0.0925, enquanto
as linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.02 no valor de

Treio-

A figura 17 ilustra a influéncia do parametro 2,9 no espectro das anisotropias da
CMB. De acordo com a esta figura fica evidente com o aumento do valor de 2,5 uma
mudanga na posicao do primeiro pico, um amortecimento a partir do terceiro pico acustico

e uma elevagao do plato.
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Figura 17 — Influéncia do parametro €2,y no espectro de poténcia das anisotropias da CMB.
A linha preta representa o modelo ACDM com 2,0 = 0.67556, enquanto as
linhas vermelhas representam cada uma um acréscimo de 0.05 no valor de

Q0.
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9 Generalizacao de modelos de interacao

9.1 Formalismo geral

Aqui estamos interessados no caso em que o termo de interagao é dado por @) =
3HYR (pe, pz), onde R é uma fungao real de p. e p, que possui unidade de densidade
de energia e v é um parametro livre adicional real. Usando essas defini¢bes, é possivel

reescrever as equagoes de balango de energia (6.4) e (6.5) como,

. -
p+3H<7+1>:0, (9.1)
pc (&

. -

p+3H<1+wz—7>:0. (9.2)

px xX

Note que, uma vez que R é uma funcao de p. e p,, essas equagoes sao acopladas. E
entdao conveniente introduzir a definicdo de r como a razao entre as densidades de energia
da matéria escura e da energia escura, e entao, sua derivada com respeito ao tempo cdésmico

¢,

r="Pe = fzr('oc—p‘r). (9.3)
Pz Pe P
Combinando as equagoes (9.1), (9.2) e (9.3) é possivel escrever uma equacao diferencial
para r,
7+ 3Hr <’y R TPz _ wz> = 0. (9.4)
Pe Pz

Esta equagdo pode ser utilizada para desacoplar as equagoes (9.1) e (9.2) no caso
em que hd uma solugdo analitica r = r (a). Neste ponto serd introduzido como um ansatz
que o primeiro termo dentro dos parénteses seja uma funcao apenas da razao r, isto é,

P+ Pz

R———=f(r), (9.5
o (r) )
e consequentemente o termo de interagao é dado por,
Pec Px
Q =3Hy f(r). (9.6)
Pe + P

Usando a defini¢ao acima, a equagdo (9.4) pode ser reescrita como,
f+3Hr[7f&)—uh}:O. (9.7)

No caso em que a equacao acima possui solucao analitica para r que depende apenas do
fator de escala, é possivel reescrever o termo de interagao R (p., p.) em termos de apenas
uma das densidades de energia e do fator de escala,

_f() _ S
R_l—i—r . ou R—1+r_1px, (9.8)
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o que significa que as equagoes de conservagao (9.1) e (9.2) se tornam separaveis,

pe + 3Hp. ('y{(_:i + 1) =0, (9.9)
Pz + 3Hpy <1+wx—71i(:)_1> =0. (9.10)

A priori a funcao f (r) pode ser completamente geral, no entanto, neste trabalho,
seguindo a forma apresentada em [76], serdo considerados modelos de interagao cujos

termos () possuem a seguinte forma,

Q= 3H7p?p§ (pe+pa)” (9.11)
Note que, devido as unidades, a relagao o + 3+ 0 = 1 deve ser satisfeita.

No caso em que o pardmetro o é um nimero inteiro, a expressao (9.11) pode ser

recuperada através de uma fungao f (r) dada por,

f(r)y=r!t se o=-1, (9.12)
s o+ 1\ aciik
fr)y=> ( i >r°‘ + se o#—1. (9.13)
k=0

Tais expressoes nao resultam em solugoes analiticas para as densidades de energia da
matéria escura e da energia escura, por isso serdo analisados alguns casos especificos desta

classe de modelos.

A contribuicao perturbativa da interacao no setor escuro é obtida diretamente da
linearizagao do termo de interacao do background. Note que para todos os modelos desta
classe essa contribuicao perturbativa deve incluir a perturbacao do pardmetro de Hubble.
Neste trabalho serd considerado que a perturbacao do parametro de Hubble pode ser

obtida através da linearizagao do escalar de expansao © = u!,, dada por,

6= ! (Z — 0) (Calibre sincrono) (9.14)
a
A 1
O = . (Oor — OV — 3¢) (Calibre newtoniano) (9.15)

9.2 Descricao unificada do setor escuro

Uma caracteristica interessante desta classe de modelos de intera¢ao cujo termo
de interagao é dado por Q = 3HYR (pe, ps), é que é possivel descrever o setor escuro de
maneira unificada, isto é, é possivel combinar as componentes de matéria escura e de
energia escura para formar um unico fluido conservativo (que serd denotado pelo indice d,

fazendo referéncia a um fluido dark.) com uma EoS varidvel dada por,

Pa = wq (a) pq. (9.16)
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As densidade de energia e a pressao deste fluido unificado podem ser definidas

como o soma das contribui¢oes das duas componentes envolvidas,
pi=pctps € Pa=DPetDe=Ds, (9.17)

De maneira geral, é possivel escrever a densidade de energia do fluido dark em

termos de r e de uma das densidades de energia p. ou p,,

1+7r
pdz( . )pc ou  pa=(1+7)ps, (9.18)

e entao, utilizando a segunda relacao acima, conclui-se que,

147

Pd pPd - (9.19)

A relagdo acima é completamente geral, mas no caso em que r possui uma solucgao analitica
que depende apenas do fator de escala a equagao (9.16) se verifica. E entao possivel escrever
o parametro de estado do fluido unificado em termos do fator de escala como,
Wy

wq (a)

T (9.20)

Neste caso, o fluido conservativo deve satisfazer a seguinte equacao de conservagao,

w
ha + 3H (1+ x)zo. 9.21
Pd Pd T1r ( )

Note que o parAmetro de Hubble pode ser escrito via 3H? = 87G (p, + pp + pa), de
maneira que, para confrontar analisar modelo pertencente a esta classe utilizando testes
geométricos nao ¢ necessario conhecer a evolucao temporal das componentes do setor

escuro individualmente, mas basta resolver a equagao (9.21).

9.3 Modelos especificos

Conforme mencionado, uma vez que as solugoes gerais (9.12) e (9.13) nao possuem
solugoes analiticas para a dindmica do Universo, serao analisados alguns casos especificos
para esta classe de modelos de interacao no setor escuro, isto é, serao escolhidas alguns
casos especificos para fungio f (r). Cada modelo serd denotado por IDEM! seguido de um

numero que o identificara.

Para cada modelo serdo desenvolvidas as dinamicas do background e do nivel
perturbativo com o propdsito de submeter cada modelo aos testes observacionais ja
mostrados para os modelos ACDM e wCDM. Para isso, o c6digo numérico CLASS foi
modificado e entao foi utilizado o c6digo MontePython para realizar a andlise estatistica
através do método MCMC.

1

Do inglés Interacting Dark Energy Model.
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Da mesma forma que foi feito com o modelo padrao serdao consideradas as duas
abordagens da energia escura: w, = —1 (que estaria associado a um termo de constante
cosmolégica varidavel com o tempo) e w, # —1. Para o ultimo caso também serd escolhida

a velocidade do som no referencial comovel igual a 1.

IDEM1: f(r) =1

O primeiro caso analisado consiste no caso mais simples possivel, ou seja, f (r) = 1.

E facil verificar que este caso resulta num parametro de interacao dado por,

Pe P
Q =3Hy , 9.22
ot o (9.22)
que corresponde ao casocoma=3=1e o0 = —1.

Este caso coincide com um modelo amplamente estudado na literatura, o gas
de Chaplygin generalizado. Historicamente, o gas de Chaplygin generalizado aplicado a
cosmologia foi introduzido como um modelo de unificacao do setor escuro [77, 78, 79], no
entanto ha também a abordagem que individualiza as componentes do setor escuro: o gas

de Chaplygin generalizado decomposto [80].

Para este modelo a razao entre as densidades de energia da matéria escura e da

energia escura 7 pode ser encontrada através da substituigdo de f (r) = 1 na equagdo (9.7),

r(a) = roa 307w, (9.23)

ue n T — Wy, razao diver I m rem n
Note que neste caso, para > 0, esta razao diverge para tempos remotos e tende
para zero no futuro, o que significa dominacao da matéria sobre energia escura no passado

e dominagao da energia escura sobre a matéria escura no futuro.

As solugoes do background para as densidades de energia das componentes de
matéria escura e de energia escura podem ser obtidas através da resolucao das equagoes
(9.9) e (9.10), que resultam em,

~

3H? o Qoo+ Qo aPOmwa)\ T
= . : 9.24
P 87TG 04 < QcO + Q:z:O ( )
SHZ Quo + Qg 30w\ T
. = Qo a 307 Hwa) 2 v . 9.95
Pe = gng >0 Qoo + oo (9-25)

Note que de fato a razao entre as duas equagoes acima resulta em (9.23).

A figura 18 mostra a influéncia do parametro v na evolucao temporal das densidades
de energia para o modelo IDEM1 para o caso em que a energia escura ¢ identificada com o
vacuo (w, = —1). Conforme pode ser visto, o pardmetro de interagao ~ afeta o tempo de
duracao das fases dominacao de radiacao, matéria e energia escura, e consequentemente o

instante de tempo de igualdade das componentes na transicao dessas fases de dominagao.
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Quando o parametro de interacao é negativo a transicao da época de dominagao da radiacao
para a época de dominagao de matéria se da mais tarde que no modelo padrao, entretanto
a transicao da fase de dominacao da matéria para a fase de dominagao da energia escura se
da antes em comparacao ao modelo padrao, o que pode ser entendido como uma maneira
de aliviar o problema da coincidéncia césmica. J& o caso em que o parametro de interagao
¢é positivo, o comportamento é inverso, de modo que a fase de dominacao de matéria é

maior. Este comportamento é andlogo para o caso em que w, # —1.

1.0 ""“lui,:""“l.,‘v
0.8}
0.6}
@» y=-05
S & \CDM (y=0)
c
@ =105
0.4}
0.2}
7
27
0.0 wmm=SC- 0
107 10° 107

Figura 18 — Evolucao das densidades de energia .

Para o fluido unificado, a densidade de energia pode ser obtida através da resolucao
da equacao (9.21),

wy

3H{ o [ Qoo + Qo a®O7wa)\ T
=—CQpa
Pa 87G 40 QCO + on

(9.26)

Dessa maneira, somando a equagao anterior com as equacoes da radiagao e dos
barions, obtém-se o parametro de Hubble,

Wy

) o + QbO CL_3 + Qr,‘() a_4 . (927)

QCO + Q:cO a3(77wz)
QcO + QxO

H?> = H} |(Qe+ Q) a™? (

Sendo assim, a dinamica do background para o primeiro modelo ja estd completamente

determinada.
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O modelo pode entao ser testado utilizando os dados de Hy+SNe Ia (JLA). Primei-

ramente considera-se o caso em que w, =

s30 h, Qo e 7. Com um intervalo de confianca de 1o anélise resulta em h = 0.73727F

—0.1217044.

Qo = 0.3125

+0.048 _
—0.064 €7V =

—1. Neste caso os parametros a serem avaliados

A tabela 6 contém todos os resultados desta analise,

enquanto as curvas de contorno estao contidas na figura 19.

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
h 0.7389 0.73870 552 0.689 0.7877

v —0.5642 | —0.604157, —2.09 0.9351

o 0.1407 | 0.14117350%8 0.1275 0.1547

3 3.106 3.10610 052 2.94 3.273

M —18.92 | —18.92700% —19.08 —18.77
Ay —0.07032 | —0.0706319:023 |  —0.1182 —0.02308
Qo 0.3605 0.370610 057 0.1931 0.5533

Xoin = 082.1

Tabela 6 — Resultado da andlise estatistica do modelo IDEM1 utilizando os dados proveni-

entes de Hp+SNe Ia (JLA).

A mesma analise também foi feita para o caso em que w, é uma parametro
Qo = 0.25047F

ey —0.1161704% O resultado completo desta andlise consta na tabela

livre constante. Esta primeira andlise resulta que h = 0.73597 5054,
w, = —0.927879:3,

7, e as curvas de contorno correspondentes na figura 20. De acordo com o resultado obtido,

0.026

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
h 0.7411 0.735975055 0.6852 0.785

W, —1.151 | —0.92780%; —1.439 —0.5042

v —0.7623 | —0.116119%* —1.12 0.8077

o 0.1413 | 0.14127500%8 0.1278 0.1546

3 3.123 3.10570 054 2.942 3.271

M —18.92 | —18.93"005 —19.09 —18.78
A —0.07241 | —0.07022799% |  —0.1177 —0.02321
Qo 0.44 0.2504 1513 0.02157 0.5266

Xoin = 082.2

Tabela 7 — Resultado da analise estatistica do modelo wIDEM]1 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA).

os dados de Hyp+SNe Ia nao conseguem restringir de maneira satisfatoria o parametro de
interacao 7, que claramente possui uma forte degenerescéncia com o parametro 2,,. Este

resultado corrobora com resultados prévios para este modelo [81, 82].

Seguindo a analise estatistica deste modelo, deve-se agora acrescentar os dados

de oscilagoes actsticas barionicas. Para o caso em que w, = —1, esta andlise resulta em
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Figura 19 — Curvas de contorno para o modelo IDEM1 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hy+SNe Ia (JLA).

h = 0.692173011, Q0 = 0.287093% ¢ v = 0.01817)3%. O resultado da andlise é apresentado
na tabela 8 e suas respectivas curvas de contorno sao apresentadas em 21. Note que nesta
andlise o parametro de interacdo é vinculado de maneira mais forte, e possui valor quase

nulo, o que significa que o modelo ACDM ¢é preferido.

Para o caso em que w, # —1, a andlise estatistica com dados de Hy+SNe Ia
(JLA)+BAO resulta em h = 0.691310012 Q0 = 0.292570082 w, = —1.0327015 ¢ v =
—0.0119875:38. O resultado completo é apresentado na tabela 9 e as curvas de contorno

7

estao na figura 22. Nesta andlise o modelo ACDM também é favorecido.

No nivel perturbativo, a contribuicao da interacao Q deve ser obtida através da
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Figura 20 — Curvas de contorno para o modelo wIDEM]1 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Parametro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.6911 0.691710011 0.6693 0.7141

o 0.001835 | 0.0154470:9%8 —0.1455 0.1848

o 0.141 0.141575:006% 0.1279 0.1551

3 3.102 3111505 2.945 3.278

M —19.08 | —19.0800 —~19.15 —19.01
Ay —0.07167 | —0.06983%9:023 | —0.1171 —0.02221
Qo 0.2871 0.281173:934 0.2118 0.3521

Xoin = 692.2

Tabela 8 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM1 utilizando os dados proveni-
entes de Hyp+SNe Ia (JLA)+BAO.
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Figura 21 — Curvas de contorno para o modelo IDEM1 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hyp+SNe Ia (JLA)+BAO.

linearizagao da equacgao (9.22),

A A PcPx Pec Px
Q=70 +3H Pebz + pube)| 9.28
Pe + Px (pc —+ px)2 ( ) ( )

lembrando que o termo O ¢ explicitamente dependente de calibre de acordo com as
equagoes (9.14) e (9.15).

Este termo deve ser incluido de maneira adequada nas equagoes (7.57) e (7.58) para
compor o sistema de equagdes a serem resolvidas para computar o espectro da CMB. Para
a computacao do espectro da CMB o c6digo numérico CLASS foi modificado nas equagoes
de conservacao e condigoes iniciais. Essa versao modificada do CLASS foi combinada com

o c6digo numérico MontePython para vincular os parametros cosmoldgicos segundo os
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Pardmetro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.69 0.6913%5013 0.6686 0.714

Wy —0.9064 | —1.0327013 —1.383 —0.7073

v 0.1874 | —0.01198%53% |  —0.5996 0.6196

o 0.1413 | 0.141575:0068 0.128 0.1548

3 3.11 3117008 2.944 3.276

M —19.08 | —19.080 0 —~19.15 —19.02
A —0.06976 | —0.0697715:023 | —0.1166 —0.02268
Qo 0.2245 0.2925100%2 0.1171 0.4621

Tabela 9 — Resultado da analise estatistica do modelo wIDEM]1 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO.

dados da CMB. Para este teste, o resultado encontrado foi h = 0.687, v = 0.073437)1%3 e
Qmo = 0.258370 012, Este resultado ¢ mostrado na tabela 10, e o espaco dos parametros é

analisado na figura 23.

Parametro | Best-fit Médiato | 95% inferior | 95% superior
100 wy, 2.234 2.22510-052 2.18 2.271
Wedm 0.1184 | 0.1172739078 0.1019 0.1318
In10'0 A, 3.084 3.07115:05° 3.019 3.124

Ny 0.9678 | 0.96770:995¢ 0.9554 0.9786
Treio 0.07644 | 0.0698910513 | 0.04039 0.09692

v —0.01547 | 0.0734370752 | —0.1799 0.1965

h 0.687 0.67881051 0.6556 0.6991

2= 1.127e + 04

Tabela 10 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM1 utilizando os dados prove-
nientes do Planck.

Desta andlise verifica-se que ha uma consideravel degenerescéncia entre o parametro
de interagdo v e os pardmetros relacionados a matéria escura e energia escura (0, We,

w,). Este fato é esperado, uma vez que a intera¢ao afeta a dindmica dessas componentes.

Conforme se verifica, os testes que envolvem a fisica em tempos recentes nao sao
capazes de vincular de maneira robusta o parametro de interacao . No entanto, os dados
que de alguma maneira estao associados a fisica do Universo em tempos remotos vinculam

este modelo de maneira muito préxima ao modelo cosmolégico padrao.

No caso do espectro da CMB a vinculagao do parametro de interagao é mais severa,
no que diz respeita as barras de erros. Este fato também é algo esperado, pois, como foi
mencionado anteriormente, a energia escura e a matéria escura afetam o espectro da CMB

em regides onde os erros dos dados sao muito pequenos, e, como o efeito do parametro
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Figura 22 — Curvas de contorno para o modelo wIDEMI1 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA)+BAO.

~v é muito degenerado aos efeitos da energia escura e da matéria escura, ndo ha muita

liberdade para o parametro de interacao.

IDEM2: f (r) =711

O segundo caso a ser estudado ¢ aquele ta que f (r) = r~!. Neste caso é facil de

ver que o termo de interacao é dado por,

2
Q= 3H7ﬁ , (9.29)

que corresponde ao caso com a =0, f=2e 0 = —1.

Para este modelo a razao entre as densidades de energia da matéria escura e da

1

energia escura r pode ser encontrada através da substituigao de f (r) = r~! na equagao
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Figura 23 — Curvas de contorno para o modelo IDEM1 obtidas através dos dados proveni-
entes de Planck.

(9.7),

r(a) =rpa® + 1 (1-a). (9.30)

w(t
Neste caso, note que, considerando w, < 0, o limite quando a — oo esta razao nao vai

para zero como ocorre no modelo padrao e no IDEM1, mas tende para um valor constante.

As solugoes do background para as densidades de energia das componentes de

matéria escura e de energia escura podem ser obtidas através da resolucao das equacoes
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(9.9) e (9.10),
_3H o) [Quo (ws +9) + (Quows — Qo y) a¥r] T
Pec = G (QCO + on) Wy
Qc 3wy Qxll— 3wz] 31
{oa + ow( )|, (9.31)

T

(9.32)

= 3Hg 1+w732:) [on (wm + 7) + (QCO Wy — QxO ’7) a3wz‘| _ﬁ

-3
. = Q$ ( wg+y
p srG ™ “ (Qeo + Qo) Wy

Para o fluido unificado, a densidade de energia pode ser obtida através da resolugao

da equacgao (9.21),

(9.33)

73(1710“’923 ) Wy — 7 + (Werg +7y) a3 Ty
= 7Qd0 a e .
wy (1 +19)

Somando a equacao anterior com as equagoes da radiagdo e dos barions, obtém-se

o parametro de Hubble,

) [wx — 7+ (wero +7) a‘“””] e

_3(1-
HQZHg{Qdoa ( we=y " <1+r) +Qb0a’3—|—QT0a*4}.
T 0

(9.34)
Dessa maneira, a dindmica do background para o primeiro modelo ja esta completamente
determinada. Realizando o teste estatistico utilizando os dados de Hy+SNe la (JLA) conclui-
se que, utilizando que w, = —1, com um intervalo de confianca de 1o h = 0.73667) 02z,
Qo = 0303770082 ¢ v = —0.03428035. A tabela 11 contém todos os resultados desta

analise, enquanto as curvas de contorno estao contidas na figura 24.

Pardmetro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.7389 0.736610 055 0.6879 0.7859

v —0.3585 | —0.03428%5:27 —0.655 0.6252

o 0.1415 | 0.141375:006% 0.1277 0.1548

5 3.109 3.10510 052 2.937 3.271

M —18.92 | —18.94707%8 —19.09 —18.78
A —0.07473 | —0.0702910051 | —0.1177 —0.02272
Qo 0.3699 0.303710 082 0.1408 0.4554

X2 = 682.3

Tabela 11 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM2 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Repetindo a andlise para o caso em que w, é uma parametro livre constante. esta
primeira andlise resulta que h = 0.736610 055, Qmo = 0.221970:35;, w, = —0.9547035 e
v = 0.02175703%. O resultado completo desta anélise consta na tabela 12, e as curvas de

contorno correspondentes na figura 25.
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Figura 24 — Curvas de contorno para o modelo IDEM2 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hy+SNe Ia (JLA).

Seguindo a andlise estatistica, acrescenta-se agora os dados de oscilagoes actsticas
bariénicas. Para o caso em que w, = —1, esta andlise resulta em h = 0.69227031,
Qo = 0.276415:05% e v = 0.0155110-38-. O resultado da anélise é apresentado na tabela 13

e suas respectivas curvas de contorno sao apresentadas em 26.

Para o caso em que w, # —1, a andlise estatistica com dados de Hy+SNe Ia
(JLA)+BAO resulta em h = 0.69187031%, Q0 = 022177588, w, = —0.9644701% e
v = 0.062097033. O resultado completo é apresentado na tabela 14 e as curvas de contorno

estao na figura 27.

A contribui¢ao no nivel linear do termo de interacao pode ser encontrada através
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Pardmetros | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.7405 0.736610 bae 0.687 0.7862
Wy —0.8683 | —0.954702 —1.449 —0.465

v —0.1549 | 0.02175%5:38 —0.7554 0.7885

o 0.1406 | 0.14127096% 0.1279 0.1547

3 3.104 3.105100%% 2.941 3.272

M —18.92 | —18.94750%8 —19.09 —18.78
A —0.06915 | —0.0700779521 |  —0.1173 —0.02298
Qo 0.2758 0.22197323. —0.2119 0.5616

X2in = 082.2

Tabela 12 — Resultado da andlise estatistica do modelo wIDEM2 utilizando os dados
provenientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Parametrom | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.6909 0.692275013 0.6701 0.7147

o 0.009742 | 0.0155175:44- —0.1891 0.2149

o 0.1409 | 0.14147)50%% 0.1281 0.1549

3 3.091 31115008 2.947 3.275

M —19.08 | —19.0800s2 —19.14 —19.01
Ay —0.07002 | —0.0698970:521 |  —0.1178 —0.02255
Qo 0.2807 0.276470:931 0.1783 0.371

XZin = 692.2

Tabela 13 — Resultado da andlise estatistica do modelo IDEM2 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA)+BAO.

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
h 0.689 0.691875013 0.6694 0.7146
Wy —1.172 | —0.96441) 13 —1.224 —0.6713

v —0.4509 | 0.0620915:32 —0.4919 0.6045

o 0.1403 | 0.141675:00% 0.1281 0.1551

3 3.085 3117008 2.945 3.277

M —19.08 | —19.087003 —19.15 —19.02
Ay —0.07035 | —0.069851505: | —0.1173 —0.02235
Qo 0.4142 022171085, —0.1254 0.4721

Xoin = 692.1

Tabela 14 — Resultado da andlise estatistica do modelo wIDEM2 utilizando os dados
provenientes de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO.

da linearizacao da equacgao (9.22),

2 2
Q=~|6—"Lr —onLx

+3H

Oz P2 (pede + pubds)

Pe+ Pa

Pe + Pz

(pc + px)Q

(9.35)
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Figura 25 — Curvas de contorno para o modelo wIDEM2 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Apés a inclusao deste termo nas equagoes de perturbacao, novamente o coédigo
numérico CLASS foi modificado afim de testar este modelo frente aos dados de anisotropias
da CMB do Planck. Para os parametros h, €2, e v o resultado desta andlise é h =
0.678815:092, Q9 = 0.2560700%, e v = 0.0073437) 333, Este resultado é apresentado na

tabela 15 e ilustrado na figura 28.

Apoés toda a andlise, verifica-se que, assim como o modelo anterior, os testes com
Hy+SNe Ia (JLA)+BAO e com Planck vinculam o pardmetro de intera¢ao mais préximo
ao ACDM. No entanto, a anélise com os dados do Plnack restringe de maneira mais severa

os intervalos de confianca do parametro de interacao.
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Figura 26 — Curvas de contorno para o modelo IDEM2 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hyp+SNe Ia (JLA)+BAO.

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
100 wy 2.234 2.2257005% 2.18 2.271
Wedm 0.1184 0.117270:0018 0.1019 0.1318
In10"° A, 3.084 3.0715003 3.019 3.124
Ny 0.9678 0.96710 9629 0.9554 0.9786
Treio 0.07644 | 0.0698973912 0.04039 0.09692
o —0.0003047 | 0.007343%0532 |  —0.0799 0.0965
h 0.68 0.67881 00992 0.6597 0.6981

Y2 = 1.127¢ + 04

Tabela 15 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM2 utilizando os dados prove-
nientes do Planck.
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Figura 27 — Curvas de contorno para o modelo wIDEM2 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA)+BAO.

IDEM4: f (r) =1+ 71

Por fim, o tltimo modelo a ser estudado é caracterizado pela fungao f (r) = 1+r~L.

Neste caso, o termo de interagao é dado por,

Q =3H7p., (9.36)

que corresponde ao caso com o =0, f=1e 0 =0.

Para este modelo, a razao entre as densidades de energia da matéria escura e da
energia escura r pode ser encontrada através da substituicao da func¢ao f (r) na equagio

(9.7), o que resulta em,

(ro wy a®¥s — ~y a3¥=

+vya® —roya®=) a3

r(a) = P (9.37)
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Figura 28 — Curvas de contorno para o modelo IDEM2 obtidas através dos dados proveni-
entes do Planck.

Para as densidades de energia das componentes do setor escuro, a solucao das

equagoes (9.9) e (9.10) fornece o seguinte resultado,

~ 3Hpz [(Qeo wy @ — Qugy a® — Qo y a®% + Qo y a7) a3 Hws)
Pe = 81G Wy — Y

. (9.38)

o 3H02
Pz = 8r(G

Qo a 30— (9.39)

Utilizando as solugbes anteriores, combinadas com as solug¢oes para os barions e para a

radiacao, ¢ possivel escrever o parametro de Hubble para este modelo,
(QCO Wy a?vr — QCO Y a*r — QmO Y a® + on Y a3»y) a_3(1+ww)
Wy — Y

+Qz0 a_3(1+"””_7) + QbO CL_3 + Qro CL_4 (940)

H? = H}
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O teste estatistico utilizando os dados de Hy+SNe Ia (JLA) resulta que, para o caso
em que w, = —1, com um intervalo de confianca de 1o h = 0.736770:921, Qo = 0.318370 363
ey = —0.06048703°. A tabela 16 contém todos os resultados desta andlise, enquanto as

curvas de contorno estdao contidas na figura 29.

Parametro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.7353 0.736710551 0.6882 0.7848

v —0.2592 | —0.0604875:1 —0.476 0.456

o 0.1401 | 0.141175:50%8 0.1275 0.1545

6 3.108 3.10510082 2.94 3.273

M —18.93 | —18.93709% —19.09 —18.78
Ay —0.06933 | —0.070291505: | —0.1176 —0.02249
Qo 0.3783 0.318375:063 0.1343 0.4771

Xopin = 082.2

Tabela 16 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM4 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Considerando w, como um pardametro livre constante esta primeira analise resulta
que h = 0.73657092 Q0 = 0.243702° w, = —0.969175922 e v = —0.0311273%. O resul-

tado completo desta analise consta na tabela 17, e as curvas de contorno correspondentes

na figura 30.
Pardmetro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.7385 | 0.7365'9 052 0.6882 0.7852
Wy —0.9428 | —0.969115-22 —1.523 —0.4307
v —0.1346 | —0.0311215:37 —0.6278 0.5926
o 0.1416 | 0.1412F550%8 0.1277 0.1548
B 3.102 3.10570 083 2.941 3.271
M —18.92 | —18.9370:978 —19.08 —18.78
Ay —0.0729 | —0.0703370:9% —0.118 —0.02249
Qo 0.3219 0.24310-% —0.2731 0.6352

XZin = 682.2

Tabela 17 — Resultado da andlise estatistica do modelo wIDEM4 utilizando os dados
provenientes de Hyp+SNe Ia (JLA).

Na segunda etapa, considera-se os dados de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO. Para o
caso em que w, = —1, esta anélise resulta em h = 0.69270011, Qo = 0.27857093 e
v = 0.0078670932. O resultado da anélise é apresentado na tabela 18 e suas respectivas

curvas de contorno sao apresentadas em 31.

Por fim, considerando w, # —1, a andlise estatistica com dados de Hy+SNe Ia
(JLA)4+BAO resulta em h = 0.6915%0013, Qo = 0.25707], w, = —1.00570% e v =
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Figura 29 — Curvas de contorno para o modelo IDEM2 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hy+SNe Ia (JLA).

—0.000156379-22. O resultado completo é apresentado na tabela 19 e as curvas de contorno

estao na figura 32.

Mais uma vez a contribui¢ao da interacao no nivel perturbativo foi obtida através
da linearizacao do termo de interacao. Neste caso, devido a simplicidade do termo de

interacao (9.36), () assume a seguinte forma,

Q=06vp, +3Hyp, 0, . (9.41)

E possivel entao realizar o teste estatistico utilizando os dados de Planck. Este teste
resulta em h = 0.67897051,, Qo = 0.301675:013, v = 0.0035867032. O resultado completo

desta andlise esta na tabela 20 e as curvas de contorno estao na figura 33.
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Figura 30 — Curvas de contorno para o modelo wIDEM4 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe Ia (JLA).

Parametro | Best-fit Médiato 95% inferior | 95% superior
h 0.692 0.69270 011 0.6692 0.7148

v 0.00518 | 0.00786705i | —0.08398 0.1004

o 0.141 0.141575:006% 0.1281 0.1551

3 3.119 31175083 2.944 3.277

M —19.08 | —19.0800 —~19.15 —19.01
Ay —0.06992 | —0.0699970923 |  —0.1173 —0.02336
Qo 0.2788 0.278570013 0.195 0.3619

Xoin = 692.2

Tabela 18 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM4 utilizando os dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA)+BAO.
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Figura 31 — Curvas de contorno para o modelo IDEM4 obtidas através dos dados proveni-
entes de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO.

Parametro | Best-fit Médiad-o 95% inferior | 95% superior
h 0.691 0.691570 5613 0.6689 0.7142
Wy —1 —1.005%533 —1.458 —0.5333

o 0.001856 | —0.00015637032 | —0.4406 0.4823

o 0.1421 0.1416739508 0.128 0.1551

3 3.114 3.10970052 2.942 3.275

M —19.08 —19.08%5:535 —~19.15 —19.01
A —0.06958 | —0.0701275:024 —0.1181 —0.02236
Qo 0.2834 0.2570 1 —0.1346 0.5872

Xopin = 092.2

Tabela 19 — Resultado da andlise estatistica do modelo wIDEM4 utilizando os dados
provenientes de Hy+SNe Ia (JLA)+BAO.
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Figura 32 — Curvas de contorno para o modelo wIDEM4 obtidas através dos dados prove-
nientes de Hy+SNe la (JLA)+BAO.

Parametro Best-fit Médiato | 95% inferior | 95% superior
100 wy 2.221 2.22570053 2.179 2.27
Wedm 0.1197 0.117473:9569 0.1019 0.1321
In10'° A, 3.049 3.071500% 3.018 3.124

M 0.9636 0.9669"0 0es 0.9553 0.979
Treio 0.0588 0.0698710015 | 0.04039 0.09758

v —0.0006935 | 0.003586093 | —0.04214 0.05137

h 0.6743 0.67897351, 0.6574 0.7006

XZin = 1.127e + 04

Tabela 20 — Resultado da analise estatistica do modelo IDEM4 utilizando os dados prove-
nientes do Planck.
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Figura 33 — Curvas de contorno para o modelo IDEM4 obtidas através dos dados proveni-
entes do Planck.
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Conclusao

Este trabalho foi dedicado ao estudo de modelos com interagdo no setor escuro do
Universo, em especial alguns casos especificos de uma classe de modelos que podem ser
identificados, no background, com modelos de unificacdo do setor escuro. Esta classe de
modelos é caracterizada por uma fungao f (r) da razao entre as densidades de energia da

matéria escura pela densidade de energia da energia escura.

Em geral, essa fungdo f (r) é arbitraria, o que abre caminho para uma série de mode-
los cosmoldgicos exoticos de interacao no setor escuro. Uma vez que fenomenolégicamente
¢é razoavel imaginar que uma interacao no setor escuro dependa do produto de poténcias
das densidades da matéria escura e da energia escura (dividido por uma poténcia da soma
de ambas, pois o termo de interac¢ao deve ter unidade de densidade de energia), esta fungao

f (r) foi parametrizada de modo a gerar interacdes do tipo Q o p®p? (pe + pz)°-

Para alguns casos especificos desta classe, foram desenvolvidas as equagoes dinami-
cas, tanto no nivel do background quanto no nivel perturbativo. As equacoes obtidas foram
entao introduzidas no cdédigo numérico CLASS, que efetua numéricamente a computacao
de importantes quantidades fisicas (como solugoes do background, distdncias cosmolégicas,
espectro da CMB, etc). Por sua vez, este cddigo foi combinado com o MontePython para

realizar analises estatisticas para selecao de parametros nesses modelos através do método

MCMC.

Os dados utilizados para a selecao de parametros foram: Hy, SNe Ia (JLA), BAO
e anisotropias da temperatura da CMB (Planck). De acordo com essa andlise é possivel
tirar algumas conclusoes globais sobre os modelos estudados: primeiramente, os modelos
de interacao nao resolvem ou sequer aliviam a tensdo que ha no modelo ACDM sobre o
valor atual do parametro de Hubble. Para todos os modelos analisados os testes com BAO

e Planck sugerem que h ~ 0.68.

Além disso, para tais modelos, foi constatado que os testes que envolvem a fisica
recente do Universo (Hp e SNe Ia) permitem uma margem maior sobre o pardmetro de
interagao. Porém as analises com dados provenientes de oscila¢oes actuisticas barionicas e
do espectro das anisotropias da temperatura restringem os valores de v proximo a zero

(modelo ACDM). Este ultimo ainda, restringe fortemente os intervalos de confianga.

No caso do espectro da CMB, este resultado pode ser justificado pelo fato de
que o parametro v afeta a evolucdo da matéria escura e da energia escura, que por sua
vez influenciam diretamente o espectro, inclusive para pequenas escalas, onde os dados

observacionais possuem grande precisao.
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Embora os testes observacionais indiquem que o modelo ACDM ¢é favorecido,
ainda restam alguns aspectos que podem ser explorados nesta classe de modelos, como a

abordagem puramente unificada do setor escuro ou ainda explorar o nivel nao linear.
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APENDICE A — Espectro de poténcia e

funcao de transferéncia

Como ja foi mencionado, a teoria linear das perturbagoes cosmolégicas consiste em
determinar a dindmica de quantidades fisicas que sao descritas pela soma de um termo
de ordem zero com um termo linear. Tal descricao é dita estocastica, isto é, para uma
quantidade fisica real A (1,Z) = A () + A (1, @), o termo de primeira ordem A (1, &) deve

satisfazer uma distribuicao de probabilidades.

Neste contexto linear, a evolugao temporal da probabilidade da perturbacao A (n, %)
deve obedecer uma regra lilear, ou seja, denotando de p [fl (m, f)} a probabilidade desta
flutuacdo em um ponto Z num tempo 7; e p [121 (m2, f)} a probabilidade desta flutuacao no

mesmo ponto & num tempo 17, essas probabilidades devem satisfazer a seguinte relacao,

A

[ Am 2] = |220), (A1)

onde )\ € R.

Esta dependéncia linear implica que a forma da distribuicao de probabilidade nao
varia com o tempo. Em outras palavras, se a distribuicao de probabilidade p Vl (11, f)} é
gaussiana, ela vai permanecer gaussiana em qualquer outro tempo futuro. Neste contexto
gaussiano a descricao fisica de um sistema pode ser feita através do valor quadratico médio

das quantidades fisicas dindmicas.

No que diz respeito a dependéncia espacial das perturbagoes A (n,Z) é possivel
descrever um mapa dessas flutuagoes em um determinado tempo 7 através da funcao de

correlagao de dois pontos,

(A, 7) An, ) =€, 2,7 . (A.2)

Num Universo descrito pela métrica de FLRW a dependéncia espacial da fun¢ao correlagao

de dois pontos depende do deslocamento entre os pontos & e !, isto é,
(A (n,7) A(n, 7)) = € (0,17 — 7). (A3)
A equagdo anterior pode entdo ser reescrita no espaco de Fourier,
(A(n, k) A (n,K)) = op (F = k) Pa(k), (A.4)

na qual, uma vez que A (777 /2) é uma quantidade real, A (77, E) =A (77, —E), k é o médulo

do vetor k e 6p é a distribui¢do de Dirac. A funcao P4 (k) é denominada espectro de

L Este fato decorre da homogeneidade e isotropia estatistica da métrica de FLRW perturbada.
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poténcia da quantidade A (77, E) Note que no caso em que o espago-tempo é descrito pela

métrica de FLRW, a fun¢do de transferéncia depende apenas do médulo do vetor k.

Algumas vezes é conveniente utilizar o espectro de poténcia invariante de escala,
ou espectro de poténcia adimensional,
k3
s
A conveniéncia na utilizagdo do espectro de poténcia invariante de escala reside no
fato de que a expressao padrao para o calculo da média de algumas quantidades fisicas no

espaco real é a convolugao do espectro de poténcia com uma fungao f (k),

1
(2m)°

/ PE Py (k) f (k) = / dlogk P4 (k) f (k). (A.6)

Sabe-se que, para condic¢oes iniciais adiabaticas, todas as perturbagoes estao re-

lacionadas entre si. Assim, no caso em que sao utilizadas condicoes iniciais adiabdticas
)

gaussianas, basta especificar o espectro de poténcia primordial de apenas uma quantidade

que ¢ suficiente para saber tudo sobre o sistema.

Por definigdo, o espectro primordial é geralmente escrito para a variavel R, que
representa a perturbacao da curvatura espacial em uma hipersuperficie comével. A van-
tagem de usar essa quantidade é que ela é conservada em escalas fora do horizonte para

condigoes adiabaticas iniciais. No calibre newtoniano R é dado por,

p

R=¢— ——. (A.7)
3(p+p)

O espectro de poténcia de uma para a quantidade A em algum instante de tempo

arbitrario pode ser decomposto em duas partes, uma que contabiliza as condi¢oes iniciais

e uma que contabiliza a evolucao linear temporal,

P o TAmD
G (nF) A (7)) = 60 (7 — F) (’7)] P (F). (A5)

R (F)

Em um universo de FLRW, as equacoes de movimento de todas as perturbacgoes

satisfazem a condicao de isotropia, e portanto ndo dependem da direcao do vetor de onda
k. Portanto, a relagao entre colchetes na ultima equagao é uma funcao de k, e ndo de k.
Esta funcao ilustra a evolugao linear da grandeza A independentemente das condi¢oes

iniciais. Esta funcao é denominada "funcao de transferéncia' de A,

2] a9)

Ty(n k)= = (E)




113

Referencias

1 Nenhuma citacao no texto.

2 P. A. R. Ade et al. Planck 2015 results. XIII. Cosmological parameters. Astron.
Astrophys., 594:A13, 2016. Citado 9 vezes nas paginas 8, 15, 29, 35, 37, 41, 44, 45 e 54.

3 Michel Foucault and Manoel Barros da Motta. Arqueologia das ciéncias e histéria
dos sistemas de pensamento. In Ditos e escritos, volume 2. Forense Universitaria, 2008.
Citado na péagina 15.

4 P. A. R. Ade et al. Planck 2015 results. XIV. Dark energy and modified gravity.
Astron. Astrophys., 594:A14, 2016. Citado na pagina 15.

5 M. Betoule et al. Improved cosmological constraints from a joint analysis of the
SDSS-IT and SNLS supernova samples. Astron. Astrophys., 568:A22, 2014. Citado 4 vezes
nas paginas 15, 17, 42 e 45.

6 Fritz Zwicky. Die rotverschiebung von extragalaktischen nebeln. Helvetica Physica
Acta, 6:110-127, 1933. Citado na pagina 15.

7 Yoshiaki Sofue and Vera Rubin. Rotation curves of spiral galaxies. Ann. Rev. Astron.
Astrophys., 39:137-174, 2001. Citado na pagina 16.

8 Edwin Hubble. A relation between distance and radial velocity among extra-galactic
nebulae. Proceedings of the National Academy of Sciences, 15(3):168-173, 1929. Citado 2
vezes nas paginas 16 e 28.

9 Adam G. Riess et al. Observational evidence from supernovae for an accelerating
universe and a cosmological constant. Astron. J., 116:1009-1038, 1998. Citado na pagina
16.

10 S. Perlmutter et al. Measurements of Omega and Lambda from 42 high redshift
supernovae. Astrophys. J., 517:565-586, 1999. Citado na pagina 16.

11 Thomas Buchert, Alan A. Coley, Hagen Kleinert, Boudewijn F. Roukema, and
David L. Wiltshire. Observational Challenges for the Standard FLRW Model. Int. J.
Mod. Phys., D25(03):1630007, 2016. [1,622(2017)]. Citado na péagina 16.

12 Antonino Del Popolo and Morgan Le Delliou. Small scale problems of the ACDM
model: a short review. Galazies, 5(1):17, 2017. Citado na pagina 16.

13 Andrew P. Billyard and Alan A. Coley. Interactions in scalar field cosmology. Phys.
Rev., D61:083503, 2000. Citado na pagina 16.

14 Luca Amendola. Coupled quintessence. Phys. Rev., D62:043511, 2000. Citado na
pagina 16.

15 Winfried Zimdahl and Diego Pavon. Interacting quintessence. Phys. Lett.,
B521:133-138, 2001. Citado na pagina 16.



Referéncias 114

16 Luis P. Chimento, Alejandro S. Jakubi, Diego Pavon, and Winfried Zimdahl.
Interacting quintessence solution to the coincidence problem. Phys. Rev., D67:083513,
2003. Citado na pagina 16.

17 Rong-Gen Cai and Anzhong Wang. Cosmology with interaction between phantom
dark energy and dark matter and the coincidence problem. JCAP, 0503:002, 2005. Citado
na pagina 16.

18 Jian-Hua He and Bin Wang. Effects of the interaction between dark energy and dark
matter on cosmological parameters. JCAP, 0806:010, 2008. Citado na pagina 16.

19 Jussi Valiviita, Elisabetta Majerotto, and Roy Maartens. Instability in interacting
dark energy and dark matter fluids. JCAP, 0807:020, 2008. Citado na pagina 16.

20 M. B. Gavela, D. Hernandez, L. Lopez Honorez, O. Mena, and S. Rigolin. Dark
coupling. JCAP, 0907:034, 2009. [Erratum: JCAP1005,E01(2010)]. Citado na pagina 16.

21 Jussi Valiviita, Roy Maartens, and Elisabetta Majerotto. Observational constraints
on an interacting dark energy model. Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 402:2355-2368, 2010.
Citado 2 vezes nas paginas 16 e 69.

22 Laura Lopez Honorez, Beth A. Reid, Olga Mena, Licia Verde, and Raul Jimenez.
Coupled dark matter-dark energy in light of near Universe observations. JCAP, 1009:029,
2010. Citado na pagina 16.

23 Timothy Clemson, Kazuya Koyama, Gong-Bo Zhao, Roy Maartens, and Jussi
Valiviita. Interacting Dark Energy — constraints and degeneracies. Phys. Rev., D85:043007,
2012. Citado na pagina 16.

24 Valentina Salvatelli, Andrea Marchini, Laura Lopez-Honorez, and Olga Mena. New
constraints on Coupled Dark Energy from the Planck satellite experiment. Phys. Rev.,
D88(2):023531, 2013. Citado na pagina 16.

25 Yun-He Li, Jing-Fei Zhang, and Xin Zhang. Parametrized Post-Friedmann Framework
for Interacting Dark Energy. Phys. Rev., D90(6):063005, 2014. Citado na pégina 16.

26 Valerio Faraoni, James B. Dent, and Emmanuel N. Saridakis. Covariantizing the
interaction between dark energy and dark matter. Phys. Rev., D90(6):063510, 2014.
Citado na péagina 16.

27 A. Romero Funo, W. S. Hipdlito-Ricaldi, and W. Zimdahl. Matter Perturbations in
Scaling Cosmology. Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 457(3):2958-2967, 2016. Citado na
pagina 16.

28 Valerio Marra. Coupling dark energy to dark matter inhomogeneities. Phys. Dark
Univ., 13:25-29, 2016. Citado na pagina 16.

29 Io Odderskov, Marco Baldi, and Luca Amendola. The effect of interacting dark
energy on local measurements of the Hubble constant. JCAP, 1605(05):035, 2016. Citado
na pagina 16.

30 Mariam Bouhmadi-Lépez, Joao Morais, and Alexander Zhuk. The late Universe with
non-linear interaction in the dark sector: the coincidence problem. Phys. Dark Univ.,
14:11-20, 2016. Citado na pagina 16.



Referéncias 115

31 Chan-Gyung Park, Jai-chan Hwang, Jae-heon Lee, and Hyerim Noh. Roles of dark
energy perturbations in the dynamical dark energy models: Can we ignore them? Phys.
Rev. Lett., 103:151303, 2009. Citado na pagina 16.

32 Subinoy Das, Pier Stefano Corasaniti, and Justin Khoury. Super-acceleration as
signature of dark sector interaction. Phys. Rev., D73:083509, 2006. Citado na pagina 16.

33 Lauren Anderson et al. The clustering of galaxies in the SDSS-IIT Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey: baryon acoustic oscillations in the Data Releases 10 and 11 Galaxy
samples. Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 441(1):24-62, 2014. Citado 4 vezes nas paginas
17, 41, 44 e 45.

34 Andreu Font-Ribera et al. Quasar-Lyman « Forest Cross-Correlation from BOSS
DRI11 : Baryon Acoustic Oscillations. JCAP, 1405:027, 2014. Citado 4 vezes nas paginas
17,41, 44 e 45.

35 Ashley J. Ross, Lado Samushia, Cullan Howlett, Will J. Percival, Angela Burden,
and Marc Manera. The clustering of the SDSS DR7 main Galaxy sample — I. A 4 per
cent distance measure at z = 0.15. Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 449(1):835-847, 2015.
Citado 4 vezes nas paginas 17, 41, 44 e 45.

36 Adam G. Riess et al. A 2.4% Determination of the Local Value of the Hubble
Constant. Astrophys. J., 826(1):56, 2016. Citado 4 vezes nas paginas 17, 29, 41 e 45.

37 S. Carneiro, C. Pigozzo, H. A. Borges, and J. S. Alcaniz. Supernova constraints on
decaying vacuum cosmology. Phys. Rev., D74:023532, 2006. Citado 2 vezes nas paginas
17 e 41.

38 Diego Blas, Julien Lesgourgues, and Thomas Tram. The Cosmic Linear Anisotropy
Solving System (CLASS) II: Approximation schemes. JCAP, 1107:034, 2011. Citado na
pagina 17.

39 Benjamin Audren, Julien Lesgourgues, Karim Benabed, and Simon Prunet.
Conservative Constraints on Early Cosmology: an illustration of the Monte Python
cosmological parameter inference code. JCAP, 1302:001, 2013. Citado na pagina 17.

40 Lev Davidovich Landau. The classical theory of fields, volume 2. Elsevier, 2013.
Citado na pagina 25.

41 Lev Davidovich Landau. Fluid Mechanics. Course of Theoretical Physics, 6, 1959.
Citado na péagina 25.

42 Arno A Penzias and Robert Woodrow Wilson. A measurement of excess antenna
temperature at 4080 Mc/s. The Astrophysical Journal, 142:419-421, 1965. Citado na
pagina 27.

43 John C. Mather, D. J. Fixsen, R. A. Shafer, C. Mosier, and D. T. Wilkinson.
Calibrator design for the COBE far infrared absolute spectrophotometer (FIRAS).
Astrophys. J., 512:511-520, 1999. Citado na pagina 27.

44 S Weinberg. Cosmology and gravitation. New York: JohnWiley, 1972. Citado na
pagina 27.

45 David W. Hogg. Distance measures in cosmology. 1999. Citado na pagina 38.



Referéncias 116

46 Daniel Stern, Raul Jimenez, Licia Verde, Marc Kamionkowski, and S. Adam Stanford.
Cosmic Chronometers: Constraining the Equation of State of Dark Energy. I: H(z)
Measurements. JCAP, 1002:008, 2010. Citado na pagina 41.

47 Florian Beutler, Chris Blake, Matthew Colless, D. Heath Jones, Lister Staveley-Smith,
Lachlan Campbell, Quentin Parker, Will Saunders, and Fred Watson. The 6dF Galaxy
Survey: Baryon Acoustic Oscillations and the Local Hubble Constant. Mon. Not. Roy.
Astron. Soc., 416:3017-3032, 2011. Citado na péagina 41.

48 M. Moresco et al. Improved constraints on the expansion rate of the Universe up to
z 1.1 from the spectroscopic evolution of cosmic chronometers. JCAP, 1208:006, 2012.
Citado na péagina 41.

49 Nikhil Padmanabhan, Xiaoying Xu, Daniel J. Eisenstein, Richard Scalzo, Antonio J.
Cuesta, Kushal T. Mehta, and Eyal Kazin. A 2 per cent distance to z=0.35 by
reconstructing baryon acoustic oscillations - I. Methods and application to the Sloan
Digital Sky Survey. Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 427(3):2132-2145, 2012. Citado na
pagina 41.

50 Eyal A. Kazin et al. The WiggleZ Dark Energy Survey: improved distance
measurements to z = 1 with reconstruction of the baryonic acoustic feature. Mon. Not.
Roy. Astron. Soc., 441(4):3524-3542, 2014. Citado na pagina 41.

51 Luca Amendola et al. Cosmology and Fundamental Physics with the Euclid Satellite.
2016. Citado na pagina 41.

52 T. M. C. Abbott et al. Dark Energy Survey Year 1 Results: Cosmological Constraints
from Galaxy Clustering and Weak Lensing. 2017. Citado na pagina 41.

53 J. Ted Mackereth, Jo Bovy, Ricardo P. Schiavon, Gail Zasowski, Katia Cunha,
Peter M. Frinchaboy, Ana E. Garcia Perez, Michael R. Hayden, Jon Holtzman, Steven R.
Majewski, Szabolcs Mészaros, David L. Nidever, Marc Pinsonneault, and Matthew D.
Shetrone. The age—metallicity structure of the Milky Way disc using APOGEE. Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society, 471(3):3057-3078, 2017. Citado na péagina 41.

54 Fabiola Arevalo, Anna Paula Ramos Bacalhau, and Winfried Zimdahl. Cosmological
dynamics with non-linear interactions. Class. Quant. Grav., 29:235001, 2012. Citado na
pagina 41.

55 David R. Castro, Hermano Velten, and Winfried Zimdahl. Scaling cosmology with
variable dark-energy equation of state. JCAP, 1206:024, 2012. Citado na péagina 41.

56 W. Zimdahl, C. Z. Vargas, and W. S. Hipdlito-Ricaldi. Interacting dark energy and
transient accelerated expansion. In Proceedings, 13th Marcel Grossmann Meeting on
Recent Developments in Theoretical and Experimental General Relativity, Astrophysics,
and Relativistic Field Theories (MG13): Stockholm, Sweden, July 1-7, 2012, pages
1577-1579, 2015. Citado na péagina 41.

57 Cristofther Zuniga Vargas, Wiliam S. Hipolito-Ricaldi, and Winfried Zimdahl.
Perturbations for transient acceleration. JCAP, 1204:032, 2012. Citado na pagina 41.

58 Yun-Gui Gong. Observational constraints on generalized Chaplygin gas model. JCAP,
0503:007, 2005. Citado na pagina 41.



Referéncias 117

59 Elisabetta Majerotto, Domenico Sapone, and Luca Amendola. Supernovae Type
Ia data favour negatively coupled phantom energy. Submitted to: Phys. Rev. D, 2004.
Citado na pagina 41.

60 Alexei V. Filippenko. Type Ia supernovae and cosmology. Astrophys. Space Sci. Libr.,
332:97, 2005. Citado na péagina 42.

61 George B Rybicki and Alan P Lightman. Radiative processes in astrophysics. John
Wiley & Sons, 2008. Citado na pagina 42.

62 Rainer K Sachs, Arthur M Wolfe, G Ellis, Jiirgen Ehlers, and A Krasinski.
Republication of: Perturbations of a cosmological model and angular variations of the
microwave background. General Relativity and Gravitation, 39(11):1929-1961, 2007.
Citado na pagina 43.

63 Daniel J. Eisenstein et al. Detection of the Baryon Acoustic Peak in the Large-Scale
Correlation Function of SDSS Luminous Red Galaxies. Astrophys. J., 633:560-574, 2005.
Citado na péagina 44.

64 Wayne Hu and Naoshi Sugiyama. Small scale cosmological perturbations: An Analytic
approach. Astrophys. J., 471:542-570, 1996. Citado na pagina 44.

65 Opystein Elgaroy and Tuomas Multamaki. On using the CMB shift parameter in tests
of models of dark energy. Astron. Astrophys., 471:65, 2007. Citado na péagina 44.

66 M. Fukugita, C. J. Hogan, and P. J. E. Peebles. The Cosmic baryon budget.
Astrophys. J., 503:518, 1998. Citado na pagina 53.

67 Steven Weinberg. Cosmology. Oxford University Press, 2008. Citado na pagina 53.

68 M Sami. A primer on problems and prospects of dark energy. Current Science
(00113891), 97(6), 2009. Citado na pagina 54.

69 H. E. S. Velten, R. F. vom Marttens, and W. Zimdahl. Aspects of the cosmological
“coincidence problem”. Eur. Phys. J., C74(11):3160, 2014. Citado na pagina 54.

70 G. M. Kremer. Theory and applications of the relativistic Boltzmann equation. ArXiv
e-prints, apr 2014. Citado na pagina 56.

71 Viatcheslav F. Mukhanov, H. A. Feldman, and Robert H. Brandenberger. Theory of
cosmological perturbations. Part 1. Classical perturbations. Part 2. Quantum theory of
perturbations. Part 3. Extensions. Phys. Rept., 215:203-333, 1992. Citado 2 vezes nas
paginas 63 e 66.

72 Jai-chan Hwang and Hyerim Noh. Relativistic hydrodynamic cosmological
perturbations. Gen. Rel. Grav., 31:1131-1157, 1999. Citado na pagina 66.

73 JM Bardeen. JM Bardeen, Phys. Rev. D 22, 1882 (1980). Phys. Rev. D, 22:1882,
1980. Citado na pagina 67.

74 Elisabetta Majerotto, Jussi Valiviita, and Roy Maartens. Adiabatic initial conditions
for perturbations in interacting dark energy models. Mon. Not. Roy. Astron. Soc.,
402:2344-2354, 2010. Citado na péagina 69.



Referéncias 118

75 Chung-Pei Ma and Edmund Bertschinger. Cosmological perturbation theory in the
synchronous and conformal Newtonian gauges. Astrophys. J., 455:7-25, 1995. Citado na
pagina 69.

76 Weiqgiang Yang, Supriya Pan, and John D. Barrow. Large-scale Stability and
Astronomical Constraints for Coupled Dark-Energy Models. Phys. Rev., D97(4):043529,
2018. Citado na pagina 84.

77 Alexander Yu. Kamenshchik, Ugo Moschella, and Vincent Pasquier. An Alternative
to quintessence. Phys. Lett., B511:265-268, 2001. Citado na pagina 86.

78 J. C. Fabris, S. V. B. Goncalves, and P. E. De Souza. Mass power spectrum in a
universe dominated by the Chaplygin gas. Gen. Rel. Grav., 34:2111-2126, 2002. Citado
na pagina 86.

79 Neven Bilic, Gary B. Tupper, and Raoul D. Viollier. Unification of dark matter and
dark energy: The Inhomogeneous Chaplygin gas. Phys. Lett., B535:17-21, 2002. Citado
na pagina 86.

80 M. C. Bento, O. Bertolami, and A. A. Sen. Generalized Chaplygin gas, accelerated
expansion and dark energy matter unification. Phys. Rev., D66:043507, 2002. Citado na
pagina 86.

81 R. F. vom Marttens, L. Casarini, W. S. Hipodlito-Ricaldi, and W. Zimdahl. CMB and
matter power spectra with non-linear dark-sector interactions. JCAP, 1701(01):050, 2017.
Citado na pagina 88.

82 R. F. vom Marttens, L. Casarini, W. Zimdahl, W. S. Hipélito-Ricaldi, and D. F.
Mota. Does a generalized Chaplygin gas correctly describe the cosmological dark sector?
Phys. Dark Univ., 15:114-124, 2017. Citado na pagina 88.



	Folha de rosto
	Dedicatória
	Agradecimentos
	Epígrafe
	Resumo
	Abstract
	Lista de ilustrações
	Lista de tabelas
	Sumário
	Introdução
	A conjuntura cosmológica atual
	Uma teoria para gravidade
	Aspectos históricos
	Princípio da equivalência
	Teoria geral da relatividade

	O princípio cosmológico
	Métrica de Friedmann-Lemaître-Robertson-Walker
	A Lei de Hubble e o parâmetro de desvio para o vermelho

	Dinâmica de Friedmann
	Conteúdo material do Universo
	Expansão do Universo
	Soluções da equação de Friedmann
	Medindo o Universo

	Aspectos observacionais
	Dados cosmológicos
	Resultados observacionais do modelo CDM
	Resultados observacionais do modelo wCDM

	Problemas em aberto do modelo CDM
	O problema da constante cosmológica
	O problema da coincidência cósmica


	Cosmologia com interação no setor escuro do Universo
	A descrição matemática de uma interação no setor escuro
	Perturbações cosmológicas
	O problema do calibre
	Perturbações da métrica e a escolha de um calibre
	Equações de conservação do setor escuro

	A radiação cósmica de fundo
	Equação de Boltzmann
	O mapa das anisotropias da temperatura da CMB
	Espectro das anisotropias da temperatura da radiação cósmica de fundo
	Influência dos parâmetros cosmológicos no espectro de potência da CMB

	Generalização de modelos de interação
	Formalismo geral
	Descrição unificada do setor escuro
	Modelos específicos

	Conclusão

	Apêndices
	Espectro de potência e função de transferência

	Referências

