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Resumo

Nesta tese, investigamos o cenario de unificacao promovido pelo modelo de gas de
Chaplygin generalizado (um fluido perfeito caracterizado por uma equagao de estado
p = —A/p*). Nossas preocupagoes estao com a possivel tensdo existente entre testes cine-
maéticos de base e aqueles relacionados a evolucao de pequenas perturbacoes. Analisamos
dados de observacao da idade diferencial do Universo, de supernovas Ia, de oscilacoes
acusticas barionicas e da posi¢ao do primeiro pico do espectro angular da radiacao cos-
mica de fundo. Mostramos que esses testes favorecem valores negativos do parametro
a: achamos o = —0.0897)15% com nivel de 20 e o < 0 com 85% de confianca. Estes
correspondem a valores negativos do quadrado da velocidade do som, que sao inaceitaveis
do ponto de vista de formagao de estrutura. Discutimos uma possivel solugao para este
problema, quando o gas de Chaplygin generalizado é descrito na teoria modificada da
gravidade proposta por Rastall. Mostramos que uma descri¢ao do fluido no ambito desta
teoria nao serve ao propoésito, mas ela é necessaria para a estrutura de gés de Chaply-
gin generalizado em uma teoria de campo escalar. Finalmente, abordamos a relatividade
geral padrao no cenario de unificacao fornecido pelo gas de Chaplygin generalizado no
caso a = 0: este é geralmente considerado indistiguivel do modelo ACDM padrao, mas
mostramos que a evolucao de pequenas perturbagoes, governada pela equagao de Mésza-
ros, é de fato diferente e a formacgao de halos de matéria GCG em sub-horizonte deve ser

afetada fortemente em comparagao com o cenario ACDM.



Abstract

In this thesis, we investigate the unification scenario provided by the generalised Cha-
plygin gas model (a perfect fluid characterized by an equation of state p = —A/p®). Our
concerns lie with a possible tension existing between background kinematic tests and those
related to the evolution of small perturbations. We analyse data from the observation
of the differential age of the universe, type la supernovae, baryon acoustic oscillations
and the position of the first peak of the angular spectrum of the cosmic background ra-
diation. We show that these tests favour negative values of the parameter a: we find
a = —0.0897015% at the 20 level and that a < 0 with 85% confidence. These would cor-
respond to negative values of the square speed of sound which are unacceptable from the
point of view of structure formation. We discuss a possible solution to this problem, when
the generalised Chaplygin gas is framed in the modified theory of gravity proposed by
Rastall. We show that a fluid description within this theory does not serve the purpose,
but it is necessary to frame the generalised Chaplygin gas in a scalar field theory. Finally,
we address the standard general relativistic unification picture provided by the generali-
sed Chaplygin gas in the case o« = 0: this is usually considered to be undistinguishable
from the standard ACDM model, but we show that the evolution of small perturbations,
governed by the Mészaros equation, is indeed different and the formation of sub-horizon

GCG matter halos may be importantly affected in comparison with the ACDM scenario.
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Capitulo 1

Introducao

Desde os tempos mais remotos o homem tem demonstrado enorme fascinio pelos céus
e seus objetos, além de tentar compreender os fendmenos referentes a estes e os eventos
que os envolvem em seu cotidiano a nivel terrestre. Todavia, para sair do plano da con-
templacao dos objetos celestes e chegar a uma compreensao mais fidedigna do Universo,
exigiu-se da humanidade um grande aprofundamento, tanto no campo tedrico como no
campo observacional. Um dos modelos de Universo mais difundidos, e que vem da an-
tiguidade, é o modelo de Aristoteles. Nele, o Universo era dividido em duas partes, o
mundo imperfeito, sub-lunar, e o mundo perfeito, supralunar. Entre outras, duas caracte-
risticas sao marcantes no modelo apresentado por Aristoteles: a primeira refere-se ao fato
da Terra estda no centro do Universo, o geocentrismo, a segunda, ao fato do movimento
dos corpos celestes ser regido por um motor primario Divino. Essa concepgao de Universo
permaneceu por um longo periodo, cerca de 2000 anos, até que fosse colocado em xeque
pelo modelo de Copérnico, por volta do século XVI. Neste modelo, o Sol encontrava-se no
centro do universo, o heliocentrismo, e os planetas giravam em torno dele. Algumas déca-
das depois, o modelo Copernicano é ratificado pelas observagoes realizadas por Galileu que
usou um telescopio de sua propria autoria e derrubou o modelo Aristotélico. Entre varias
descobertas, foram a do relevo lunar, a de satélites em Jupiter e a das fases de Vénus que
colocaram por terra a definigdo de um mundo supra-lunar perfeito, e com ela o modelo
Aristotélico. Com Galileu, a ciéncia entra em uma nova era, uma era de implementacao de

estruturacao metodolégica nos procedimentos cientificos e da experimentacgao, inclusive



observacional, como possibilidade de verificacao de teorias.

Apesar dos varios modelos de Universo apresentados, somente no final do século XVII
foi apresentada uma lei matematica que rege os movimentos e as interacoes dos objetos
celestes, conhecida como lei da Gravitacao Universal e descoberta por Newton!. A teoria
de Newton é bem sucedida quando levamos em conta eventos e fenomenos celestes no
ambito interplanetério, todavia, mesmo a nivel do sistema solar, ela apresenta limitacoes
como por exemplo no problema referente ao periélio de Mercurio. Para escalas de distan-
cias mais extensas, como as galaticas e extragalaticas, a referida teoria se mostra ineficaz,
como no caso da estimativa de massa de galéxias espirais através de curvas de rotacao,
dando origem assim, ao problema conhecido hoje como matéria faltante, ou matéria es-
cura. Aproximadamente dois séculos depois, em 1915, uma nova teoria da gravidade é
proposta por Albert Einstein, como uma generalizacao da Gravitagao Universal, a conhe-
cida Relatividade Geral. Ela traz robusto arcabougo teérico, sendo uma ferramenta bem
sucedida no que se refere a descrigao do Universo e servindo como base para a Cosmologia
Moderna. Na Relatividade Geral nem a Terra, nem o Sistema Solar, nem a Galaxia estao
em um ponto especial do Universo, ou seja, nao existe ponto algum no Universo que tenha
posigao privilegiada, essa concepcao estd intimamente ligada ao Principio Cosmolégico,
segundo o qual o Universo apresenta as propriedades de homogeneidade e isotropia em
larga escala (~200Mpc).

A partir dos anos 90, com a descoberta de que o Universo esta em expansao acelerada,
o entendimento sobre a evolucao do Universo foi radicalmente mudado e varias propos-
tas sugiram com o intuito de descrevé-lo. Muitas alternativas sao estabelecidas sobre as
bases da teoria da Relatividade Geral, como por exemplo, a Quintesséncia e a Constante
Cosmologica, e outras assumem uma modificagao na gravidade, como a teoria f(R). To-
das as propostas, até o momento, apresentam problemas e sucessos no que diz respeito
aos testes experimentais e tedricos, de maneira que nao se tem uma teoria que resolva
completamente as questoes fundamentais da Cosmologia.

Nesta tese, buscamos entender um pouco mais os problemas que estao ligados a ten-

tativa de fazer uma descricao do nosso Universo e, a partir do entendimento adquirido,

!Publicada por Newton em 1687 em sua obra Philosophiae Naturalis Principia Mathematica.



apresentar alguma contribuicao ao escopo tedrico no ambito da Cosmologia. Para re-
presentar um determinado Universo, tomamos como suposi¢ao que o Universo seja pre-
enchido com um tipo de fluido denominado de gas de Chaplygin generalizado (GCG),
caracterizado por uma equagao de estado dada por p = —A/p®. Uma consequéncia bem
interessante advinda ao considerar esse gas é a possibilidade de unificacao da matéria e
energia escuras, que juntas representam hoje mais de 95% do conteido total do Universo.
No entanto, apesar desse modelo ser bem sucedido no que tange aos testes a nivel de
base, ele apresenta sérios problemas a nivel perturbativo. Neste trabalho, consideramos
a possibilidade de uma modifica¢ao na teoria da Relatividade Geral através da teoria de
Rastall com o intuito de contornar, principalmente, o problema de valor negativo para
parametro a do GCG.

A tese encontra-se dividida da seguinte forma: No capitulo 2, apresentamos uma curta
revisao das nogoes fundamentais da Relatividade Geral e da Cosmologia. No capitulo 3,
abordamos alguns modelos tanto de matérias quanto de energia escuras. No capitulo
4, descrevemos os modelos de gas de Chaplygin simples e generalizado e uma analise
Bayesiana para determinar as restricoes de parametros cosmologicos. No capitulo 5,
mostramos uma representacao do GCG na teoria de Rastall e no capitulo 6 expomos a

conclusao do nosso trabalho. A contribuicdo original da tese estd nos capitulos 4 e 5 [17].



Capitulo 2

Revisao sobre Relatividade Geral

Em escalas cosmolégicas, a forca dominante que determina a evolugao do universo
é a gravidade. As forgas nucleares fortes e fracas tém curto alcance, I, ~ 107m e
ltra =~ 107 m, respectivamente. Além da for¢a gravitacional, a forga eletromagnética
poderia contribuir também para a forca efetiva, pois a repulsao eletrostatica entre dois
prétons é maior que a forca gravitacional entre eles por um fator de ~ 10%¢. Todavia,
em largas escalas, o Universo ¢é eletricamente neutro, por isso nao ha contribuicao de
forcas eletrostaticas em largas escalas. No entanto, campos magnéticos podem desempe-
nhar um papel importante em Cosmologia. Apesar dos campos magnéticos intergalaticos
serem hoje muitos fracos, eles sdo importantes, tanto na Astrofisica quanto na Cosmo-
logia, quando estudamos o Universo muito jovem. Nessa época, a presenca de campos
magnéticos afeta a Nucleossintese do Big Bang (em inglés, BBN') [21].

Do que foi dito até agora, consideramos a gravidade como uma forca. Essa visao da
gravidade é adotada por Isaac Newton. Na concepcao Newtoniana a gravidade é a forca
que causa a aceleragao dos corpos "massivos". Uma outra interpretacao para a gravidade
é dada por Albert Eisntein, em que a gravidade é uma manifestacao da curvatura espaco-

tempo.

LA época da recombinacao deve ser precedida de uma época de fusdo nuclear, comumente chamada
de BBN. [86]



2.1 Principio de Equivaléncia

No formalismo de Newton o Universo é espacialmente Euclideano. Se a resultante de
forga que age sobre a particula for nula, a particula se move em linha reta em velocidade
constante. Todavia, para o corpos celestes Sol, Lua, planetas, cometas, etc., se observa
variacao do movimento, de modo que existe uma forga atuando sobre esses corpos, a forca
gravitacional. Todos os objetos no Universo, segundo Newton, tém uma propriedade
chamada "massa gravitacional". Assim, para dois objetos de massa M, e m,, e separados
por uma distancia entre seus centros de r, a intensidade da forga gravitacional entre os
dois objetos é dada por:

~ GM,m

F=-—979% (2.1)
r2

Considerando, na equagao acima, o primeiro objeto na origem do sistema de referéncia,

temos que o vetor unitario, 7 = 7/|r], fornece a diregao e o sentido do vetor posi¢do que

liga o primeiro objeto ao segundo, e o sinal negativo indica que a for¢a da gravidade, na

visao Newtoniana, ¢ sempre uma forca atrativa. Newton propoe também que todos os

corpos do Universo possuem uma propriedade chamada "massa inercial". Da segunda lei

de Newton, tem-se que a forca e aceleracao sao relacionadas pela equacao abaixo
F = md. (2.2)

Nas equagoes (2.1) e (2.2) as massas gravitacional e inercial sao diferenciadas através de
indices, m, e m;, contudo, um importante resultado experimental da fisica indica que as
massas gravitacional e inercial de um objeto sao idénticas, no limite da precisao expe-
rimental. Se o principio de equivaléncia nao fosse verdadeiro, a aceleracao gravitacional
para um determinado objeto de massa m; sobre a influéncia de um corpo de massa M,

seria

a:—GMbc@), (2.3)

r? m;



onde a razao m,/m,,, variaria de objeto para objeto. Todavia a experiéncia mostra que
na auséncia de forgas resistivas, as aceleragoes de diferentes corpos em queda livre na
superficie da Terra sdo iguais e de intensidade g = GMyp/r2 = 9,8ms™2, onde My e rp

sao a massa e o raio da Terra, respectivamente.

2.1.1 Gravitacao de Newton

De maneira mais precisa, no caso em que o conteiido material é visto como um fluido,
a gravitacao Newtoniana conduz a um conjunto de equacoes que podem ser aplicadas a
descrigao de um modelo cosmologico. A primeira é a conservagao da massa. Considere
um volume V' definido por uma superficie fechada S. A variacao da massa no interior do

volume ¢é igual ao fluxo de massa através da superficie:

dM S = d - 3/) -
> /s] S—>dt/pv /VJV—>(%+VJ 0 (24)

onde j = pv. Considerando agora a segunda lei de Newton para um volume desse fluido

de densidade p. Sobre esse elemento, age o gradiente da pressao e a forga gravitacional:

dv ov Vp
0 _ e i —_ 7 _ 2.
P Vp — pVo — 5 TV VU Vo, (2.5)

onde ¢ é o potencial gravitacional.

E por fim, temos que o potencial gravitacional devido a uma distribui¢ao de massa é dado

por:
N p(r)
o(T) G/W_md\/ (2.6)
Todavia,
2 1 — —
\Y = —4n(r—1), (2.7)



e, assim, obtemos

V¢ = 4nGp. (2.8)

Temos abaixo, o seguinte sistema de equacoes que descreve uma cosmologia newtoniana:

8p -

— g = 2.
ov Vp
D v = P 2.1
5 + v.VU p Vo, (2.10)

V24 = 4nGp. (2.11)

A primeira equacgao é a equacao da continuidade, a segunda é a equacao de Euler e a
terceira é a equagao de Poisson, onde p é a densidade do fluido, ' é o campo de velocidade
do fluido, p é a pressao e ¢ é o potencial gravitacional.

Na configuracao Newtoniana temos que:

A massa diz a gravidade como exercer uma forca (F = —GMm/r?),

A for¢a diz a massa como acelerar (F = ma)?.

Ja na teoria gravitacional proposta por Einstein, a gravitacao é vista nao como uma forca,
porém como a estrutura do espaco-tempo quadri-dimensional. Assim, os principios relati-
visticos sao incluidos, pois tém-se um espago-tempo, e também o pincipio de equivaléncia,
visto que todos os corpos se movem da mesma maneira numa dada geometria. A ideia
fundamental da teoria de Einstein é que a geometria do espago-tempo nao é um dado a

priori, porém ela é determinada pela distribuicao de matéria. Ou seja,

A massa-energia diz ao espago-tempo como se curvar,

O espaco-tempo curvado diz & massa-energia como se mover>.

?Esse resumo da gravitacdo Newtoniana foi feito pelo fisico John Wheeler.
3Esse resumo da relatividade geral, também foi feito pelo fisico John Wheeler.



2.2 Teoria da Relatividade Geral

Matematicamente, a geometria é dada pelos coeficientes da métrica g,, do intervalo

espaco-tempo
ds* = g, dzdz”. (2.12)
A curvatura de uma variedade® é caracterizada pelo tensor de Riemann

R, , =0, -8, +I° I —I" T (2.13)

pyv pv Yp wyT pv

onde os simbolos de Christofell se escrevem como:

1
F[),\LV = ig)\’y(aug/\l/ + a1/.9/\,u - Gkguu)- (214)

O tensor de Riemann é conectado & nao comutatividade das derivadas covariantes,

(V. V, - V,V V=R V* (2.15)

Yy

onde V é a conezxao e indica a derivada covariante num espaco-tempo curvo. Quando a

conexao esta associada & métrica, temos a condi¢ao de metricidade
v)\gw/ = 0. (216)
A partir do tensor de Riemann podemos obter o tensor de Ricci R, definido como

R, = Rfm, = 8AF,§V — ayrjM + warﬁp - rgkrg,, (2.17)

4De maneira simplificada, variedade é um espaco topolégico no qual cada ponto possui uma vizinhaca
aberta na qual cada elemento pode ser identificado por um sistema de coordenadas néo-singulares continuo
(e, eventualmente, diferenciavel). [5]



e por sua vez, do tensor de Ricci podemos encontrar o escalar de Ricci, que é dado por:

R = g"™R,,. (2.18)

Os coeficientes métricos serao solugoes das equagoes dinamicas que ligam a geometria &

distribuicao de matéria:

1
R, — §gWR =8rGT,,, (2.19)

onde T}, ¢ o tensor momento-energia. O tensor de Einstein G, ¢ definido como

1
G;Ll/ = R/.LV - ég;u/R‘ (220)

Para caracterizarmos o lado direito da equagao (2.19), especificaremos o contetido mate-
rial. Em geral, quando nao existe cisalhamento nem transferéncia de calor no fluido, o

tensor momento—energia Se escreve como
" = (p + p)utu” — pg"”, (2.21)

onde u* é a quadri-velocidade do fluido de densidade p e pressao p.

2.2.1 Equacoes de Campo de Einstein

A teoria da gravitacao de Einstein fornece um conjunto de equacoes que relacionam a
curvatura do espago-tempo com a distribui¢cao de matéria-energia no espago. Portanto, o
campo gravitacional pode ser interpretado como a curvatura do espago tempo.

As equagoes estabelecidas por Einstein sdo conhecidas como equagoes de campo, pois
elas descrevem o comportamento e as propriedades do campo gravitacional.

Para acharmos as equagoes de campo, langaremos mao do calculo variacional. Pelo
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principio de minima agao temos,
0SS =0, (2.22)

onde St é a soma da acao do campo de matéria .S, mais a acao do campo gravitacional

Sy. Podemos escrever que

Sy = / L,d'z/—g, (2.23)

1 4
- — 2.24
59 167G /ﬁgd W (2.24)

sendo que GG é a constante gravitacional de Newton, g é o determinante da métrica,
L,, e L, sao as densidades das Lagrangianas dos campos de matéria e gravitacional,
respectivamente.

Aplicando o principio de minima agao a equagao (2.23), temos

58, = 5/£md4x\/—_g = / {M@W + Mdg%’} d'z (2.25)

dgm a9l
= 0S5, = /{ g e 997 ogtd x,

com base na equagao (2.25) é definido o tensor momento-energia, sendo escrito como [19]:

gt oxr®

O B (Ve TSN L 1) S

B olric

Aplicando o principio de minima acao, da mesma forma, para a acao do campo gravita-

cional, encontra-se que

1
59 = 167G

/ d*z\/—gR, (2.27)



11

que é conhecida como a acao de Einstein-Hilbert. A acgao total é dada entao por,

St =

T6m G d*ay/— R+/£md4x\/—g. (2.28)

Podemos mostrar que o calculo variacional da equagao (2.28) resultam em

55, = 1 Ga/d4x,/—R— - G/‘h (R 1gw,R)5gW 2.20)

Assim, das equagoes (2.25) e (2.29), vemos que o calculo variacional da agao total leva a

0ST = /d r/—g(Ryuw — 1gu,,R 81GT,,)0g" =0, (2.30)

o que conduz as equagoes de campo de Einstein,

1
Ruy = 59w R = 87GT,,,. (2.31)

Quando tratamos de um espaco-tempo cuja a variedade quadri-dimensional V* pode
ser escrita na formaV* = T x S3, onde S? ¢ uma hiper-superficie do tipo espaco e T' a
linha temporal, podemos escolher um sistema de coordenadas co-mével, tal que a quadri-

velocidade toma a forma

u' = (1,0). (2.32)

Com este sistema de coordenadas co-moével, as componentes do tensor momento-energia

podem ser escritas como

T = p, T = —pg", % = 0. (2.33)
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O tensor de Riemann satisfaz as identidades,
Ruw\v;p + R/WP/\%’Y + RMV’YP?)\ =0, (2'34)

conhecidas como identidades de Bianchi. Fazendo a contracao, obtemos a identidade

1
(RW—§WUO =0, (2.35)
g7

que implica, devido a equagao de Einstein, que
= 0. (2.36)

Esta tltima relacao exprime a conservacao do tensor momento-energia.
A equacao diferencial da curva tendo um comprimento extremo é chamada de equacao
geodésica. Essa equagao descreve como uma particula se move num dado espago-tempo.

A equacao das geodésicas é da forma,

d2

T L dx dz
ds?

arzar’ 2.
Mds ds 0 (2.37)

No limite de um campo fraco, a equagao de Einstein (2.19) se reduz a equagao de Poisson
(2.11), a equagao de conservagao do tensor momento-energia (2.36) se reduz as equagoes
de continuidade (2.9 ) e a de Euler (2.10 ). Nesse mesmo limite de campo fraco, a equagao

das geodésicas (2.37) se reduz a equacao de Newton

I=-Vo. (2.38)

2.3 A Meétrica do Espacgo-tempo

Na teoria da relatividade geral, a gravitacao é expressa como a geometria do espago-
tempo a quatro dimensdes. Como, em grandes escalas (> 100Mpc), o Universo é homo-

géneo e isotropico, procuramos uma métrica que seja globalmente homogénea e isotropica
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e que evolua com o tempo. A construcao da matéria que descreve um Universo homogé-
neo e isotropico segue um esquema mais simples. Em relatividade temos que o espaco e
o tempo juntos compoem um espaco-tempo quadri-dimensional. Assim, para medirmos
distancia entre dois eventos nesses espago-tempo, vamos considerar dois eventos, um que
ocorre no espago-tempo localizado em (¢, 7,0, ¢), e um outro que ocorre no espago-tempo
localizado em (t+dt, r+dr,0+df, p+dep). De acordo com as leis da relatividade especial,

a separacao espago-temporal entre esses dois eventos é dado por:
ds* = dt? — (dr® + r*dQ?), (2.39)

onde d2? = db? + sen?0dp*. A métrica dada pela equagao (2.39) é chamada de métrica de
Minkowski, e o espago-tempo que ela descreve é chamado espaco-tempo de Minkowiski.
Esse espago-tempo ¢é aplicado apenas no contexto da relatividade especial, chamado assim
por ser um caso especial em que o espacgo-tempo nao é curvado pela presenca de massa
ou de energia. Sem qualquer efeito gravitacional, o espaco-tempo de Minkowiski é plano
e estatico. Quando a gravidade é adicionada, contudo, espago-tempos mais interessantes
se tornam possiveis. Sendo assim, qual a forma da métrica do espaco-tempo assumindo
que o Universo é espacialmente homogéneo e isotrépico em todo momento, e se as dis-
tancias podem expandir ou contrair como funcao do tempo? Lancamos mao assim, da
métrica® conhecida como métrica de Friedmann-Lamaitre-Robertson-Walker(FLRW). Ela ¢é

geralmente escrita na forma

2

2 2 7,2 2
dS :Cdt —a(t) |:1——k’[”2

+ erQQ} : (2.40)

onde a fungao a(t) ¢ denominada de fator de escala. O fator de escala descreve como
distancias em um Universo homogéneo e isotrépico expande ou contrai com o tempo. A

métrica de FLRW também pode ser escrita na forma:

ds* = 2dt* — a*(t) [dx* + S;(x)d?] (2.41)

A métrica tem sua assinatura dada por (+,—, —, —).
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onde a funcdo Sk(x), para os trés diferentes tipos de curvatura, é dada por

sen(x) (k= +1)
Sk(x) = X (k=0)
senh(x) (k= -1)

onde k é chamada constante de curvatura. Para k = +1, a curvatura ¢é positiva e a métrica
¢é a generalizacao tri-dimensional da superficie bi-dimensional de uma esfera. Esta métrica
tem um volume finito, e é chamado modelo fechado. Se k = —1, a curvatura é negativa,
e a métrica é a generalizacao da geometria hiperbélica. O volume é infinito e o modelo
¢ chamado de aberto. Por fim, para k = 0, conduz a uma geometria plana, que deixa o
sistema euclidiano de coordenadas co-mével para qualquer 7.

Com a métrica do chamado espago-tempo de FLRW, podemos calcular o lado esquerdo
das equacoes de Einstein. Para tanto, primeiro calcularemos os coeficientes de Christofell

e em seguida o tensor de Ricci R, e o escalar de Ricci R. Assim, a métrica é dada por

Jgoo = 17 gij = a2(t)r7ijv Z:j = 17273a (242>

onde v;; ¢ a métrica com curvatura constante sobre a secao espacial. Comparando as

equagoes (2.12) e (2.40), determina-se o tensor métrico na forma matricial, ou seja,

1 0 0 0
0 —a?(t)/(1— kr?) 0 0
Guw = )
0 0 —a’(t)r? 0
0 0 0 —a?(t)r*sen®0

de onde podemos obter os termos nao nulos da segao espacial v;;,

Y11 = —1/(1 — kr?) Yoo = —12 Ya3 = —12sen®. (2.43)
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Da equagao da métrica g,,,, podemos escrever a matriz momento-energia como

p 0 0 0

T 0 pa®(t)/(1 — kr?) 0 0

w =
0 0 pa?(t)r? 0
0 0 0 pa®(t)r’sen?6
Os coeficientes de Christofell tomam as seguintes formas:
i a 0o _ - i o
F()j = a5j7 Fij = aavj, gk = Lk (2.44)

onde f;k ¢ o coeficiente de Christofell construido a partir da métrica da secao espacial v;;.
As demais componentes do coeficiente de Christofell sao nulas. De maneira que as com-

ponentes do tensor de Ricci, sao:
Roo = 32, Ry = (—ai — 24 — 2k)v;;. (2.45)
a

Para o escalar de Ricci, tem-se

. L\ 2
k
B 6 [E N (2) k (2.46)
a a a
De maneira que as componentes nao nulas do tensor de Einstein sao:
N
a k
Goo = 3 (a) + 3$, (2.47)

2.4 Contetido Material

Consideraremos agora o lado direito da equagao de Einstein. O tensor momento-
energia se escreve como (2.21). Como podemos sempre achar um sistema de referéncia

que segue o fluido, entao, nesse referencial, as particulas do fluido estarao em repouso.
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Portanto, a quadri-velocidade se escreve como (2.32). Assim, as componentes do tensor
momento-energia sdo as mesmas da equacdo (2.33). Podemos escrever Tj; = —pa2%-j,

sendo que as equagoes de Einstein tomam as seguintes formas

LN\ 2
k
3 (9) +3 = 87Gp, (2.49)
a a
i (a\® k
2% 4 (—) + = — —87Gp. (2.50)
a a a

Além das equagoes acima, temos também a lei de conservagao, expressas devido ao fato

que a derivada covariante do tensor momento-energia é nula:
™., =0, (2.51)
que pode ser escrita como:
/)+3§(p+p) =0. (2.52)

As equagoes (2.49), (2.50) e (2.51) formam o conjunto das equagdes que descrevem a
evolugao de um Universo homogéneo e isotropico. A tarefa é encontrar as fungdes a(t)
e p(t). E importante lembrar que essas trés equacdes ndo sio independentes: elas sdo
ligadas pelas identidades de Bianchi. Portanto, s6 se pode usar duas delas. Mas nesse
caso, temos trés fungoes incognitas a(t), p(t) e p(t) e somente duas equagoes. Isso é
natural: as solugoes destas equagoes nao sao as mesmas, dependem do tipo de matéria
que preenche o Universo. O tipo de fluido que preenche o Universo é caracterizado pela
equagao de estado, que se traduz no fato que a pressao depende da densidade, p = p(p).
No caso relativistico, a pressao em geral é proporcional & densidade. Assim, podemos

supor que

p = wp, (2.53)
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onde w é um parametro, que pode depender ou nao da densidade. Quatro casos sao

considerados como os mais importantes em cosmologia:
e w=0, representa a matéria sem interacao, "poeira";
e w=1/3, representa um gas de fotons, "radiagao";
e w=1, representa a matéria num estado altamente condensado, matéria "rigida";
e w=-1, representa o estado de vacuo.

A tltima consideragao, w=-1, é muito importante pois esta relacionado com a energia
de vacuo e, por conseqiiéncia, com a constante cosmoldgica. A constante cosmologica A°
é um termo matemaético que aparece nas equacoes de campo de Einstein, como é visto

abaixo,

1
R, — §QWR — Ag, = 87GT),. (2.54)

Matematicamente, a parte esquerda da equacao, que representa a geometria do espago-
tempo, é a forma mais geral de um tensor covariante, cuja derivada covariante seja iden-
ticamente nula. O termo que contém a constante cosmologica pode aparecer a direita da
equacao,

1
Ruu o §guuR = SWGTMV + Ag;w = 87TG(TW + T/SIZJ\))’ <2'55)

escrita dessa forma, podemos interpretar a constante cosmologica como fonte do campo

gravitacional, onde T,E,/}) = ﬁguy.

Esta é a expressao de um fluido perfeito cuja densidade de energia é

A
pA_87rG

6 A costante cosmologica foi introduzida por Einstein em suas equacdes para obter um universo estatico.

(2.56)
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e cuja a pressao €

A
- 2.57
PA G A ( )

A constante cosmologica contribui assim de forma efetiva para a chamada energia do
vacuo.

Usando (2.53) podemos facilmente integrar a equagao de conservagao (2.52), onde obtemos
p43(1+w)lp=0=p=pya30+v), (2.58)
a

po € uma constante de integracao. A solucao acima é valida para w constante. Assim, a

equagao (2.49) torna-se

LN\ 2
(E) Lk &G p (2.59)

a a2 3 31+w)’

2.5 Cenarios Cosmologicos

Em um Universo espacialmente, homogéneo e isotropico, a relagao entre densidade de

energia p(t), a pressao p(t) e o fator de escala a(t) é dada pela equagao de Friedmann,

N\ 2
a 81G k
Z) ===, 2.60
(a) 5P (2.60)
a equacao de fluido,
) a
pr3-(p+p) =0, (2.61)
e a equacao de estado,
p = wp. (2.62)

Em principio, dadas as condigoes apropriadas de contorno, podemos resolver as equacoes

(2.60), (2.61) e (2.62) e ainda p(t), p(t) e a(t) para todos os tempos, passado e futuro.
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2.5.1 Evolugcao da Densidade de Energia

Na realidade, a evolucao do nosso Universo é complicada pelo fato que ele contém
diferentes componentes com diferentes equagoes de estado. Sabemos que o universo con-
tém matéria nao-relativistica e radiacao. Assim, o Universo contém componentes com
w=0,w=1/3, w=1 e pode ter uma constante cosmologica w = —1. Contudo, existe a
possibilidade de conter mais componentes exoéticas, com valores diferentes de w. Todavia,
temos que para diferentes componentes do universo, a densidade de energia e pressao
sao somadas. Podemos, entao, escrever a densidade total de energia p como a soma das

densidades de energia das diferentes componentes como:

p= Zﬂu (2.63)

como a pressao total p é a soma das pressoes das diferentes componentes, entao

p= sz- = Zwipi- (2.64)

onde p; representa a densidade de energia da componente com equacao de estado de
parametro w;. Devido a adicao das densidades de energia e das pressoes, a equacao de
fluido (2.61) é dada para cada componente separadamente, j4 que ndo existe interagao
entre as diferentes componentes. Assim sendo, entao a componente da equacao de estado

com parametro w sera obtida por

, a

pi + 35(01 +pi) =0 (2.65)
Assumindo que w; é constante, temos como solugao da equagao (2.65)

pi(a) = piga=0F0, (2.66)

onde temos usado que ag = 1 hoje, quando a densidade de energia da componente w; é

Pi,0-
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2.6 O Modelo Cosmolégico Padrao

O Modelo Cosmologico Padrao (MCP) baseia-se no principio cosmolégico, segundo o
qual o Universo ¢ isotropico e homogéneo em grande escala. Observagoes da distribui¢ao
de galaxias sugerem que essa hipotese é valida em escalas proximas ou maiores de que
100h~'Mpc. Outras observacoes, como por exemplo a isotropia nas distribuicoes de tem-
peratura da Radiagao Cosmica de Fundo em Microondas (RCFM) e de hidrogénio neutro
também corroboram a validade desse principio. A teoria envolvendo o MCP é sustentada
por observagoes que a coloca como a melhor opg¢ao de tentativa para descrever o Universo.
Essas observagoes sao:

1- A expansdo do Universo, descoberta por Edwin P. Hubble nos anos 20 [51|. Hubble
observou que as linhas espectrais da luz proviniente de galaxias distantes apresentavam um
consideravel desvio para o vermelho. Ele observou também que o desvio para o vermelho
aumentava com a distancia das galaxias em relacao ao observador. Dessa maneira, Hubble
identifica que as galaxias sao dotadas de uma velocidade de recessao e que é dada por:

= Hr. Esta relacao é conhecida como lei de Hubble, onde 7 representa a distancia do

<y

observador a galaxia e H é o parametro de Hubble, que é dado como H = a/a, onde a é o
fator de escala. Observacoes estimam que o valor do parametro de Hubble hoje é proximo
de Hy = 72+8km s™'Mpc! [41];

2- A Radiagao Cosmica de Fundo em Microondas, predita por George Gamow na dé-
cada de 1940 e descoberta por Arno A. Penzias e Robert W. Wilson [76]. Esse evento é
uma evidéncia do Big Bang e ¢ originado na época da superficie de tiltimo espalhamento”.
A RCFM se comporta como uma radiacao de corpo negro com uma temperatura deter-
minada hoje com o valor Trepy = 2,736 £ 0,017K [44]. A RCFM é a mais importante
evidéncia da homogeneidade e isotropia do Universo e confirma o Principio Comoldgico;

3- Outra observacao que fundamenta o MPC é a constatagao, com boa precisao, da
abundancia de elementros leves como He?, D, He* e Li” de acordo com o que prever o

mecanismo de nucleosintese primordial.

"Regido do universo na qual os fétons se desacoplaram da matéria e passaram a viajar livremente,
cerca de 3,8x10° anos apos o Big Bang.
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Friedmann, em 1922, e Lamaitre, em 1927, mostraram que um Universo em expansao
pode ser explicado no contexto da Relatividade Geral. O elemento de linha em um
Universo isotrépico e homogénio em expansao, em coordenadas esféricas comoéveis, é dado
pela métrica de Robertson-Walker na equagao (2.40). Combinando esta métrica com o
tensor matéria- energia, nas equacoes de campo de Einstein, chega-se as equacgoes de

Friedmann-Lemaitre, dadas por

(3)2 _ ﬁp _ % (2.67)
(2) =50+, (2.65)

na métrica dada pela equagao (2.67) o valor da constande curvatura k pode ser -1, 0 ou
+1.

Embora o modelo cosmolégico padrao tenha sucesso em suas predigoes, existem alguns
problemas que estao em aberto no MCP. Apesar das observagoes da radiacao cosmica de
fundo em microondas evidenciarem a homogeneidade e isotropia do Universo, o MCP nao
explica a causa dessas constatacoes. O que resulta no problema denominado problema do
horizonte, devido ao fato do Universo ser composto por muitas regioes que nao tiveram
contato causal em uma fase primordial, ou seja, existiam regioes que nao estavam em cone
de luz das demais. Nao existindo qualquer tipo de interacao entre essas regioes, como se
pode explicar o equilibrio térmico do Universo evidenciado pelo RCFM?

Outro problema ¢ o chamado Problema da Curvatura, que esté relacionado com a

_ 8nGp
T 3HZ

densidade de matéria observada no Universo, representada por ) Com o auxilio

da equagao (2.64), podemos escrever

k=(Q—-1)a*H>. (2.69)

No contexto do MCP, como veremos mais adiante, tem-se que na era dominada pela
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radiacdo a o t'/2, ja na era dominada pela matéria a oc t2/3, ou seja,

|Q—1|oct sep.> pm

|Q — 1| o 1?3 se p, < pm

como a idade do Universo hoje é t, ~13,7x10° anos e o periodo de desacoplamento da

radiacdo com a matéria é tg., ~ 3,8 x 10° anos, temos

€20 — 1] ty \*? 3
— = ~ 10°. 2.70
|Qdes - 1| Zfdes ( )

Dessa forma, na época do desacoplamento deveriamos ter |Qges — 1| ~ 1073. Analoga-
mente, na época de Planck tp ~ 1,35 x 10735, o que leva a |Qp — 1] ~ 107%°. Dados
observacionais em RCFM indicam um valor de €y = 1.02 + 0.02 [45]. Este fato observa-
cional é o que nos leva a considerar a geometria do Universo como sendo plana. Todavia,
nao se explica porque que a densidade do Universo é proxima da densidade critical Ou
seja, a existéncia de um Universo plano no MCP exige condigoes iniciais muito restritas.

O tltimo problema que abordaremos aqui é o Problema de Formacao de Estruturas, ele
se deve ao fato de que o mecanismo de geragao de flutuagoes primordiais de densidade seja
totalmente desconhecido. Como um Universo isotrépico e homogéneo pode dar origem a
estruturas como galaxias, aglomerados e superaglomerados?

Alguns dos problemas apresentados anteriormente, podem ser resolvidos se lancarmos
mao do modelo inflacionario [2,48,65|. A principal ideia da Inflagdo supde que houve
uma época, nos primeiros instantes do Universo, em que o fator de escala a(t) cresceu
exponencialmente. O modelo inflacionario propoe uma possivel solucao para os problemas
do horizonte e da curvatura. Ele foi proposto na tentativa de resolver alguns problemas
cruciais no MCP, e seu formalismo original se baseia na Teoria de Grande Unificacao.
Guth [48] inferiu que quando o Universo tinha um tamanho de Ip &~ 107%°m (conhecido
como escala de Planck), sua energia estaria concentrada em um campo escalar, chamado
de campo escalar de falso vacuo. Apesar da duracao do periodo inflacionério ser muito
curta, necessitou de ~ 10~3!s para que o fator de escala a(t) aumentasse exponencialmente

o suficiente.
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Considerando como exemplo a possibilidade de um Universo plano, k = 0, e tomando
a equagao de estado dada pela equagao (2.66), podemos concluir que, efetuando a integral
da equacgdo (2.60), a(t) = ao(t/ts)**3*%). Sendo que imediatamente antes e depois da
inflagdo, o Universo era dominado pela radiagdo, w = 1/3, e o fator de escala dado por
a(t) o t1/2. Posteriormente, quando t &~ 10* anos, o Universo comecou a ser dominado pela
matéria, w = 0, e a(t) oc t>/3 e, para a fase de aceleracdo na inflacdo, tem-se w < —1/3.

Vamos definir as grandezas abaixo,

Ptot 3H§
Q ot — ) crit — 5~
! Perit Perit G

Piot = Puac + Pm + Pr + PA + PQ, (271)

onde pPyac, Pm, Pri PA € PQ, sa0 as densidades do vacuo, radiacao, matéria, constante cos-
mologica e quintesséncia, respectivamente. Tomando como base a equacao 2.64, podemos

escrever

k

a?H?

Qk - Qtot - 1 == (272)

Como o fator de escala varia com o tempo e de maneira diferente para cada época do
Universo dominada por distintos constituintes, podemos analisar como varia o parametro

de densidade em cada uma dessas épocas.

e quando domina a matéria tem-se que o fator de escala é dado por a = (t/t)*/?,
tomando ag = 1, o que leva a H = 2/(3t) e Ha = Hy/+/a, onde Hy = H(ty), o

parametro de Hubble hoje, assim

k

Quot — 1= Fga;

(2.73)

e quando domina a radiagao tem-se que o fator de escala ¢ dado por a = (t/to)"/?,

assim

k a \?
Qo — 1 = T <—) , (2.74)
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onde H, e a.q, representam o parametro de Hubble e o fator de escala na época da

equivaléncia entre matéria e radiacao;

Hyp

e durante a inflacao tem-se que o fator de escala é dado por a o e7t, o que leva a

E 1

Qo _1:__7

(2.75)

onde H; é o parametro de Hubble na inflagao.

No grafico 2.1 sao mostrados os pontos nos quais ocorrem transigoes: da fase dominada
pela radiacao para fase dominada pela matéria, da fase dominada pela matéria para a

fase dominada pela energia de vécuo.

0_=0.27 0,=0.73 0_=8.4E-05 ,=0.00

2z | 4
=
3
0
&
-1 e Now
E 1k Pm=Py _ s .
m
o
O
8
0
0 1 2
Linear time t/t,

n
gor -
0
o
Tt
0
|-2 -
o
m
L-11]
3_4 _ -

Log time (t/ty)

Figura 2.1: Histéria do fator de escala para o modelo de concordancia. Os gréficos
mostram em escala linear (superior) e em escala logaritmica (abaixo) as grandezas fator
de escala versus tempo cosmico.
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Observagoes diretas de estruturas em largas escalas feitas por SSDS e 2dF [80] indicam

que em escalas proximas de 200Mpc, o contraste de densidade é dado por

5
P ~107Y, (2.76)

p

0 que leva a uma caracteristica de homogeneidade na distribuicao de matéria visivel
nessas regioes. Por outro lado, anisotropias na temperatura da radiagao césmica de fundo

implicam em inomogeneidades em escala de Hubble ( &~ 4200 Mpc), sdo dadas por

5
%P <1077, (2.77)

P

evidenciando assim, indiretamente, a existéncia de matéria escura.

O problema do horizonte é solucionado pelo modelo inflacionério, pois no intervalo de
tempo em que acontece a inflagao as regioes causalmente separadas podem se conectar [23].
O problema da curvatura também é resolvido com a expansao inflacionaria, isso se deve
ao fato que, se existir um periodo inflacionario, necessariamente 2y — 1.

Como pudemos perceber, apesar dos problemas enfrentados, alguns resolvidos pelo
modelo inflacionario e outros ainda em aberto, o MCP é robusto, tanto tedrica como

observacionalmente, sendo este o alicerce da Cosmologia Moderna.



Capitulo 3

Modelos de Matéria e Energia Escuras

3.1 Evidéncia da Expansao Acelerada do Universo

Quando Galileu fez suas primeiras observagoes do céu utilizando um telescopio, em
1610, nossa visao de Universo foi drasticamente expandida. Galileu foi o primeiro a con-
siderar que nossa galaxia, ou simplesmente Galéxia, era uma vasta colecao de estrelas
individuas [72]. Em meados de 1700, para explicar as distribuigoes circulares que cruza-
vam o céu, Immanuel Kant (1724-1804) e Thomas Wright (1711-1786) propuseram que
a Galaxia deveria ser um disco estelar e que nosso sistema solar seria apenas uma com-
ponente dentro desse disco. Entao, em 1780, William Herschel produziu um mapa da
Galaxia baseado em uma contagem bem grosseira do ntmero de estrelas em algumas re-
gides do céu. Com esses dados, Herschel concluiu que o Sol deveria estar muito proximo
do centro da distribuicao e que as dimensoes medidas ao longo do plano do disco seriam
cinco vezes maiores que a espessura vertical do disco [72|. O modelo da Galaxia de Hers-
chel foi posteriormente confirmado por Jacobus C. Kapteyn (1851-1922). Um dos grandes
problemas enfrentados pelos astronomos até os anos 1920, era saber se as nebulosas, os
borrées luminosos no céu, pertenciam ou nao a Galaxia. Dois pesquisadores travaram um
grande debate sobre essa duvida. De um lado estava Harlow Shapley que argumentava
que as nebulosas pertenciam & Galéxia, e do outro lado Doust Curtis, que defendia a
ideia contraria. A resposta para o embate s6 veio com as observacoes de Edwin Hub-

ble que ao estudar Andromeda, concluiu que a mesma fazia parte de um sistema estelar
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independente; confirmando a hipdtese de Curtis.

Apesar da inegavel contribuicao dada pelos telescopios & Astronomia, nem todos os
objetos ou componentes do espaco sideral podem ser detectados por eles. A primeira evi-
déncia de matéria escura (DM - Dark Matter), ou seja, matéria indetectavel, foi apontada
pelo astronomo suigo Fritz Zwicky em 1933 [104]. Na época a lei de Hubble, relacionando
distancia com velocidade, ja tinha sido utilizada para estabelecer uma escala de distancia
extragalactica. Além disso, existiam curvas de rotagao disponiveis para varias galéxias
espirais e essas foram usadas para estimar as razoes massa-luminosidade da parte central
dessas galaxias.

O trabalho de Zwicky foi baseado em medicoes das velocidades radiais de 7 galaxias
pertencentes ao aglomerado de Coma. Ele verificou que as galédxias individuais tinham
velocidades radiais que diferiam da velocidade média do aglomerado, com uma dispersao
RMS (Root Mean Square) de aproximadamente 700km/s. Ele interpretou esta dispersao
como uma medida da energia cinematica por unidade de massa das galaxias do aglome-
rado e fez uma estimativa grosseira do raio do aglomerado sendo capaz de medir a massa
total do aglomerado usando o teorema do virial. Ao examinar o conjunto de galaxias de
Coma, Zwicky percebeu que a massa média das galaxias dentro do conjunto era aproxima-
damente 160 vezes maior do que a esperada devido a sua luminosidade. Ele concluiu que
praticamente toda massa do aglomerado estava em forma de matéria invisivel ou matéria
escura, que é indetectavel, exceto por meio de for¢a gravitacional [12].

Na literatura, o termo matéria escura denota qualquer forma de matéria cuja existén-
cia é inferida somente por seu efeito gravitacional. Nao se tem conhecimento sobre sua
constituigdo. A matéria dominante é considerada matéria escura fria (CDM - Cold Dark
Matter), consistindo-se de particulas que se movem suavemente, de maneira que a densi-
dade de energia CDM ¢ devida, principalmente, & massa de particulas em repouso [13].

Até o inicio dos anos 1990, os astrofisicos tinham como maior mistério e questao a ser
resolvida: o problema da "matéria faltante ou matéria escura". Como a matéria escura
tem a caracteritica de se aglomerar, pensava-se, até entao, que esta matéria misteriosa

desacelerava a expansdo do Universo [14, 20, 46,63, 77,90]. Na referéncia [94], o autor



28

analisa a relacao distancia luminosidade versus redshift para baixo redshift, z < 0.1,
onde a relagao é linear e para alto redshift z = 0.35 — 0.6, no qual a curva se desvia
do comportamento linear. A explicacao que se dé, é que este comportamento da curva
¢ devido a desaceleragao do Universo. Para alguns configuracoes do modelos, a que
ameniza o desvio mantendo o comportamento linear da curva é: Q,=2/3, Qy=1/3 e
0!,=0. Em relagao a desaceleragao do Universo ainda encontramos em [71] um valor de
Q= 0937038,

Apos os resultados com supernovas [79,84|, houve uma reviravolta nas interpretagoes
e nas propostas de se tentar explicar o comportamento do Universo - sera que o problema
foi resolvido? [74]. No trabalho [98] o autor infere sobre a natureza das componentes
escuras, matéria e energia. Como existia um aparente conflito entre a densidade de
matéria e energia atual, )y, e a densidade de matéria (bari6nica e nao barionica), €2,
(40% da densidade critica), é introduzida, em 1984, uma forma de fluido exdtico [73,96],
que contribuia com 60% da densidade critica para resolver a discrepancia. Assim, tinha-se
o valor do parametro desaceleracao, gy = (1/2)2, — Qp ~ —0.4.

Como cada vez mais se evidenciava que a matéria acumulada era cerca de 30% da den-
sidade critica, o que traria duas possibilidade de interpretagao, ou a densidade de energia
total do Universo era subcritica, com geometria espacial hipérbolica, nao Euclidiana, ou
o Universo era plano; mas, 70% da densidade critica estd na forma de uma constante
cosmolodgica, também conhecida como energia de viacuo. Foram apresentadas muitas al-
ternativas no sentido de caracterizar a constante cosmologica, como X-matéria |24, 97],
Q-matéria [15,101], cosmologias de lei de poténcia [60], etc. Dai se seguem também mui-
tas avaliacoes sobre a constante cosmologica, energia escura, estrutura em larga escala,
evolugao e futuro do Universo [27,30, 55, 78,89].

Vamos discutir aqui alguns dos testes observacionais. Sao eles: Supernovas, Radiagao
Coésmica de Fundo em Microondas (em inglés, Cosmic Microwave Background - CMB) e
o Oscilagoes Acusticas de Barions (em inglés, Baryon Acoustic Oscillations - BAO) para
verificacao da expansao acelerada do Universo, para outros testes e mais informagoes sao

apresentadas em [102].

!Onde a é uma outra forma possivel de energia/matéria.



29

3.2 Distribuicao de Matéria Escura em Algumas Escalas de Dis-
tancia

Existem fortes evidéncias de que a maior parte da massa do Universo se encontra na
forma de matéria escura nao luminosa e ainda desconhecida, sendo essas evidéncias tanto
no campo astrofisico como no campo cosmolégico. A matéria escura tem natureza nao
baridnica, ou seja, ela nao possui d&tomos e nao interage com matéria ordinéaria através
de interacao eletromagnética, mas apenas gravitacionalmente. A matéria escura nao ba-
ridnica inclui neutrinos e pode incluir também entidades hipotéticas tais como axions ou
particulas supersimétricas. Ao contrario da matéria escura baridnica, a matéria escura
nao barionica nao contribui com a formagao de elementos na Universo primordial (BBN)

e sua presenga apenas é revelada via atragdo gravitacional [18|.

3.2.1 Matéria Escura em Escala Galatica

Uma das evidéncias mais convincentes e mais diretas envolvendo matéria escura estéa
em escalas galaticas. Essas evidéncias sao apresentadas através das observagoes de curvas
de rotacao® de galaxias. A massa de uma galaxia espiral pode ser estimada pelo movimento
de rotacao das estrelas que estao em certa posicao periférica da galaxia. Segundo a teoria
Newtoniana, as velocidades de rotagao das estrelas, a partir do ponto periférico, deveriam
cair de acordo com a lei de Kepler, todavia as observagoes, como podemos notar na galaxia
M33 na Fig. 3.1, mostram que as curvas de rotagao mantém um perfil plano mesmo em
distancias muito além da localizagao das estrelas periféricas.

Uma das explica¢oes para este fenomeno seria a existéncia de algum tipo de matéria
que nao conseguimos observar via interacao eletromagnética mas, apenas gravitacional-
mente. No estudo da dinamica de galédxias a distribuicao de matéria, tanto escura quanto
luminosa, é de fundamental importancia para a determinagao da estrutura de galaxias e
da analise de colisao entre as mesmas. Os perfis caracteristicos das curvas de rotacao de
galéxias espirais dados pela observacao, podem ser reproduzidos com modelos analiticos

relativamente simples [16]. A analise da distribuigdo de matéria em uma galéxia espiral

2E dada pelo grafico das velocidades das estrelas e gas como funcio de sua distancia ao centro galatico.
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Figura 3.1: Curva de rotagao da NGC 6503. As linhas pontilhadas, tracejadas e jun-
tamente tracejadas e pontilhadas, sao as contribuigoes de gés, disco e matéria escura,
respectivamente. Figura extraida de [7].

na dindmica Newtoniana é feita através da velocidade circular e é dada por

v(r) = ; (3.1)

onde, M(r) = 4x [ p(r)r*dr, p(r) é o perfil de densidade de massa e deve cair como
oc 1/4/r para o disco 6tico. Dados observacionais mostram que a velocidade v(r) é apro-
ximadamente constante para distancias maiores que o limite do raio do disco visivel, o

que implica na existéncia de um halo com M (r) occr e p o 1/r%

3.2.2 Matéria Escura em Escala de Aglomerado de Galaxias

A hipotese de matéria escura em aglomerados foi cogitada pela primeira vez em
1933 por Zwicky, ao medir velocidade de dispersao de galédxias no aglomerado de Coma,
achando-se uma razao massa-luminosidade dada por: M/L ~ 400M; /L. Para aglome-

rados em equilibrio dindmico as energias potencial e cinética média sao relacionadas pelo



31

teorema virial,

K+— =0, (3.2)

onde U ~ —GM?/R ¢ a energia potencial de um aglomerado de raio R, K ~ 3M < v? >

1/2

/2 & a energia cinética e < v? >? ¢ a dispersdo da velocidade na linha de visada das

galaxias do aglomerado. Muitas galaxias, mais de 1000, tém sua curva de velocidades

Figura 3.2: Lado esquerdo: imagens dos aglomerados Abell 2390 (supeior) e MS2137.3-
2353 (inferior) em raio X feitas pelo Chandra. Lado direito: imagens dos mesmos aglo-
merados feito no 6tico pelo Hubble Sapce Telescope Wide Field Planetary Camera 2.
Imagem extraida de [33].

conhecidas, essas curvas sao construidas ao se medir as linhas de emissao de 21cm do
hidrogénio neutro (HI). O resultado indica que M/L = (10 — 20)M /L. em galaxias
espirais e elipticas, enquanto esta razao cresce para M /L ~ (200—600) M /L. em galéxias
de baixo brilho superficial (LSB) e em anas. Um aspecto curioso na distribui¢ao de
matéria escura em aglomerados e galaxias, é que enquanto a matéria escura aumenta com
a distancia para galaxias, em aglomerados a distribuicao de matéria escura diminui com

a distanica [88].
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3.2.3 Matéria Escura em Escala Cosmolégica

A existéncia de radiagao de fundo originadas pela propagacao de fétons no Universo
primordial, devido ao desacoplamento com a matéria, foi predita por George Gamow e
colaboradores em 1948 e descoberto por acaso por Arno Penzias e Robert Wilson em
1965. Depois de algumas décadas de esforgos experimentais, a RCFM é conhecida, sendo
isotropica em nivel de 107> e obtendo-se um espectro de corpo negro com grande precisao,
corresponde a uma temperatura de Ty = 2.7255 4 0.0006K [40].

Anisotropias trazem marcas das flutuagoes, filtradas através da geometria e dindmica
do Universo em expansao, que eventualmente formam as estruturas do Universo. Entao,
em geral, elas codificam as informacoes tanto do modelo de formagao de estruturas no
universo como a cosmologia de fundo. Flutuagoes na densidade total de matéria, que
incluem espécies dissociadas tal qual os neutrinos e possibilidade de matéria escura nao
colisional, interagem com os fétons através do potencial gravitacional criado por eles.
Essas mesmas flutuagoes crescem por atragao gravitacional, isto é, caem em seus proprios
pocos de potenciais, para eventualmente formarem estrutura em largas escalas no Universo
[53].

A fase de oscilagao do ultimo espalhamento determina a flutuacao efetiva. Desde que
a frequéncia de oscilagao sejam dadas por w = ke, o nimero de onda critico k = 7/ (csnx)
esta essencialmente em escala do horizonte do som c¢4n,. Desde que flutuagoes como fungao
de k vao como cos(kcgn,) no tdltimo espalhamento, havera uma série de harménicos de
picos de flutuagoes da temperatura com k,, = mn/(csn*), para o pico m. Picos impares
entdo representam a fase de compressao (crista de temperatura), enquanto picos pares
representam a fase de rarefacdo (vale de temperatura), dentro do pogo de potencial.

Atualmente, as analises das anisotropias da RCFM permitem que testes precisos de
modelos cosmologicos sejam realizados e impondo severas restringoes aos parametros cos-

mologicos. As observacoes das anisotropias de temperatura sao expressas como:

oo +I

0.0 =33 anYin(0.0) (33)

=2 m=-I
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onde Y,,,(0, ¢) sdo os harmonicos esféricos. A variancia C; de a;,,, ¢ dada por

1
Cr =< lam]* >= —— Y |am|* (3.4)
l

Considerando as flutuacoes de temperatura sejam Gaussianas, todas as informacoes con-
tidas nos mapas da RCFM podem ser compactadas em um espectro de poténcia [11].
Geralmente, analisa-se o grafico das flutuagoes de temperaturas em fungao dos momentos

multipolar [, como mostra a Figura 3.3.
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Figura 3.3: O gréafico mostra as flutuagoes na temperatura da Radiacao Coésmica de Fundo
em Microondas detectadas pelo WMAP. NASA/WMAP Science Team.

Uma das principais informagoes obtidas pela teoria envolvendo RCFM é a posigao
do primeiro pico. Resultados obtidos pelas observacoes feitas pelo WMAP ( Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe) |61], levam a um valor de [; = 220.8 £ 0.7, no modelo
padrao.

Nesta se¢ao 3.2 pudemos perceber, apesar de nao termos esgotadas todas possibilidades
de anélise observacional, a robustez da evidéncia da existéncia de matéria escura no

Universo. Na secao seguinte iremos abordar alguns candidatos a este tipo de matéria.
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3.3 Candidatos & Matéria Escura

Considerando-se as contribuigoes das fracoes de todas as formas de densidade de ener-
gia, tem-se que a densidade total de energia do Universo hoje é igual (5= 1), segundo
predi¢ao da inflagao. Como a nucleossintese do Big Bang restringe a densidade de barions
bem abaixo da densidade total de energia: 0.018 < Quh% < 0.023, o que implica que
deva existir outra forma de matéria que nao seja a bariénica [91]|. Por outro lado, sabe-se
que a maior parte da matéria existente nao estd na forma de matéria escura, excedendo
30% da densidade total de energia, como bem ja foi mencionado na se¢ao anterior. As-
sim, cerca de 25% da densidade critica devem esta na forma de particulas nao barionica,
Qup = Uy — Qp =~ 0.25.

Com o proposito de atenuar a dificuldade no entendimento do que pode constituir a

matéria escura, faz necessario aqui separar a matéria escura em: bariénica e nao barionica.

3.3.1 Matéria Escura Barionica

A matéria escura baridnica interage tanto gravitacional como eletromagneticamente,
de maneira que ela pode emitir luz. Como consequéncia sua energia ¢ dissipada, fazendo
com que ela possa se concentrar e vemos essa manifestagao nas galdxias onde a matéria
escura estd concetrada no bojo e/ou nas barras proximos ao seu centro e, no caso da

galaxias espirais, ela se encontra presente no disco [9)].

e Barions escondidos - Gas Parte de uma quantidade relativamente grande de
gas quente emite em raios X em aglomerados, o principal componente barioénico do
Universo pode ser gas distribuido difusamente entre galaxias e aglomerados. A de-
teccao desses raios € muito dificil em baixo redshift utilizando o métodos existentes.
Todavia, analises da absorcao da luz para quasares® distantes devido & presenca do
gas mostram que a quantia de gés hidrogénio e hélio condiz com as predig¢oes da

nucleossintese;

30s quasares (Quasi Stellar Radio Sources) foram descobertos em 1960, como fortes fontes de ra-
dio, com aparéncia Otica aproximadamente estelar, azuladas. Sao objetos extremamente compactos e
luminosos, emitindo mais do que centenas de galaxias juntas [72].
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e Barions escondidos - MACHOs Nao ¢é excluida a possibilidade que uma quanti-
dade significativa de matéria barionica possa estar escondida em halos galaticos em
forma de objetos de massa sub-solar (MACHO - Massive Astrophysical Compact
Halo Object). Para tais objetos, é usada a técnica de microlentes como ferramenta
de medicao indireta, tendo como proposito monitorar estrelas (entre 1 a 10milhdes
de objetos) em uma galaxia satélite, especificamente utilizando as nuvens de maga-
lhaes (LMC - Large Magellanic Cloud e SMC - Small Magellanic) [1]. Os resultados
obtidos para esses objetos nas nuvens de Magalhaes foram em torno de 20% da

massa do halo, valor baixo para solucionar o problema da matéria faltante!

3.3.2 Matéria Escura Nao Barionica

Matéria escura nao barionica no entanto, consiste plausivelmente em particulas eletri-
camente neutras, sem interagir e é, portanto, incapaz de se condensar por dissipassao de
energia. Por outro lado, ela pode evoluir em varias formas sob a influéncia gravitacional.

Pelo que foi exposto, a origem e a estrutura de particulas nao baridénica é um campo
muito fértil para estudos, tanto para a cosmologia, para astrofisica como também para a
teoria de modelo padrao de particulas. Neste nosso trabalho nao temos a pretensao de
enveredar no cerne desse arcabouco tedrico, todavia abordaremos aqui alguns dos candi-
datos a esse tipo de matéria. Serao apresentados dois tipos distintos de matéria escura: a
quente e a fria. A matéria escura quente é aquela dotada de velocidades relativisticas na
época de formagao de galédxias. Por outro lado, a matéria escura fria nao alcanga velocida-
des relativisticas naquele momento. Esta distingao tem consequéncias importantes para
formagao de estruturas. Estudos experimentais de formagao da Galaxia podem fornecer
um importante indicativo se a matéria escura é quente ou fria. A matéria escura quente
apenas pode aglomerar quando ela a velocidades nao relativisticas [18]. Sao muitos os
candidatos & matéria nao barionica. Aqui apresentaremos alguns desses candidatos com

base em [11].

e Modelo Padrao de neutrinos Pelo fato dos neutrinos ja serem, de certa forma

conhecidos e serem particulas que interagem fracamente WIMP (em inlgés, Wea-
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kly Interacting Massive Particles), até pouco tempo eles eram considerados 6timos
candidatos para a matéria escura. Todavia, quando se efetua a estimativa de neu-
trinos no universo, levando em conta seus trés diferentes tipos, tomando a m; como

a massa do i-ésimo neutrino, a densidade total dessas reliquias é calculada como:

3

2 _ m;
Q0= B (3.5)

=1

Esse compto de matéria atinge um valor limitado superiormente por Q,h? < 0.07, o
que significa que os neutrinos nao representam uma componente de matéria escura

dominante.

e Neutrinos estéreis Essas particulas hipotéticas sao similares a do Modelo Pa-
drao de neutrinos, mas sem interacao fraca daquele modelo. Esses neutrinos foram
propostos como candidatos & matéria escura em 1993 por Dodelson e Widrow. Res-
tricoes cosmologicas e astrofisicas rigorosas aos neutrinos estéreis vém da anélise de

suas abundancias cosmologicas e do estudo de seus processos de decaimento [11].

e Axions Particulas introduzidas na tentativa de resolver o problema da violacao
CP (Carga, Particula) em fisica de particulas, axions tém também sido considerado
como um candidato a matéria escura. Espera-se que os axions sao particulas que
interagem fracamente com a matéria ordinaria e tém massa muito pequena m, <

10726V, limite inferido por experimentos em laboratoérios e objetos astrofisicos.

e Neutralinos No Modelo Padrao de fisica de particulas ha uma distin¢cao entre
bosons e férmions: enquanto boésons sao mediadores de interagao, os férmions sao
os constituintes da matéria [11]. WIMPs sao particulas estaveis que surgem da
extensao supersimétrica do Modelo Padrao - SUSY#, com massas tipicamente entre
10 GeV e 10 TeV, nessa teoria se estabelece a simetria entre as particulas bosonicas e
fermioénicas. Dos candidatos WIMPs, o mais promissor e adequado & matéria escura
¢é o neutralino. Entre as quatro espécies de neutralinos o mais leve, massa da ordem

de 200 GeV [18], permanece sendo excelente candidato a matéria escura.

4SUSY é a abreviacdo, em inglés, de supersymmetry.
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3.4 Energia Escura

Além de confirmar as predicoes feitas pela BBN e a existéncia de matéria escura,
medidas dos parametros cosmoloégicos classicos tém resultado em uma descoberta sur-
preendente: aproximadamente 70% da densidade de energia total do Universo esta na
forma de alguma misteriosa formacao de energia escura a qual tem pressao negativa. A
evidéncia original para a aceleracao do Universo foi feita utilizando supernovas |79, 84],
essa descoberta é atualmente ratificada pelas medidas de RCFM, essas medidas indicam
que a contribui¢ao da energia de vacuo é 2, = 0.7 da densidade critica [58].

Como podemos notar, os resultados advindos das medidas realizadas sobre parame-
tros cosmogicos nao estao apenas ligados a Cosmologia, porém também a Fisica. Como
foi colocado na secao anterior, existem varias propostas de particulas exoticas no sentido
de solucionar o problema de matéria escura em diversas escalas. As estruturas que dao
sustentacao a estes entes desconhecidos estao ligadas a uma nova Fisica, um novo modelo
padrao de particulas. A possibilidade da energia escura foi uma surpresa para a comu-
nidade cientifica e ainda permanece sendo um grande mistério. Abordaremos algumas

possibilidades de representacao da mesma.
e Constante Cosmologica No capitulo 2, pontuamos a presenca da constante cos-
mologica nas equagoes de campo de Einstein, e obtemos equagao (2.49), ou seja,

1
R, — §gWR =87GT,, + Aguw. (3.6)

Na forma apresentada na equagao anterior, podemos relacionar o termo A ao tensor
momento-energia e identificd-lo como um certo componente presente no Universo,
de maneira que encontra-se

w _ A

THV = %guy. (37)

Considerando um universo isotrépico e homogéneo de FLRW contendo poeira sem

pressao e A, temos que a dindmica deste universo dada pela equacao de Ray-
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chaudhury [88], é

e A
a= —%apm + a3 (3.8)

este resultado leva a uma lei de forca em que a constante cosmolégica deve ser repul-
siva. Esta caracteristica repulsiva de A poderia ser a responsavel pela desaceleracao

do Universo.

Quintesséncia A quintesséncia postula a existéncia de uma nova forma de energia
escura, uma configuracao de campo escalar, com pressao negativa que entao impul-
siona a expansao acelerada do Universo de acordo com a relatividade geral. Tal
cenério postula um campos escalar ¢(t,Z) com uma densidade de energia potencial

V(#). A equagdo do movimento para componentes homogéneos do campo é

b+ 3Hd+V'(¢) =0, (3.9)

onde H é a razao da expansao, o ponto representa a derivada com respeito ao tempo
e a linha representa a derivada em relacao a ¢. Nesta teoria a expansao serve
como um termo de atrito que impede que o campo escalar atinja o seu minimo.
A pressdo no campo é p = (1/2¢?) — V(¢), e a densidade de energia é dada por
p = (1/2)¢* + V(¢). Assim, se o campo evolui forma suficientemente lenta, entéo

w < —1/3 e a aceleragao cosmica pode acontecer.

Gas de Chaplygin Uma abordagem diferente para a energia escura é apresentada

pelo gas de Chaplygin, ele tem a equagao de estado dada por [57]

pe = —A/pe, (3.10)

onde p. e p. sdo, respectivamente, a pressao e a densidade de energia em um refe-
rencial co-movel, com p.>0 e A é uma constante positiva. Uma das interessantes
caracteristicas da equacgao de estado, dada por 3.12, é o fato dela trazer a possibi-

lidade de conexao com a teoria de cordas, além do mais, o gas de Chaplygin é um
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fluido que admite uma generalizacao supersimétrica. A equacao da conservacao da

energia, escrita na forma, d& = —pdV = d(pa®) = —pd(a®) leva ao resultado

(3.11)

onde B é uma constante de integragao. Dessa maneira, o gés de Chaplygin se
comporta como poeira sem pressao em tempos remotos é como uma constante cos-

mologica durante o periodo posterior.

O parametro de Hubble para um Universo contendo matéria escura fria e gas de

Chaplygin é dado por

1/2
: (3.12)

i

Qi
H(z) = H, Qm(1+z)3+7 = 4 (14 2)8

Sy

onde Kk = pOm/\/E.

Uma das caracteristicas mais interessantes no modelo do gas de Chaplygin, esta na
possibilidade de transicao entre a fase dominada pela matéria e fase dominada pela
constante cosmologica em um Universo composto por matéria escura fria e o gas de
Chaplygin. Uma generalizagao do gas de Chaplygin (GCG) é proposta [8]. Uma
nova equagcao de estado é adotada, p = —A/p®, com 0 < a < 1. Essa nova sugestao
do gas Chaplygin, além de apresentar a possibilidade de transi¢ao da fase dominada
pela matéria para uma fase dominada por uma constante, dada por matéria dura
w = 1, traz uma maior possibilidade de ser bem sucedido no que diz respeito as

confrontagoes teodricas e testes observacionais, devido a extensao dos valores de a.

Gravidade Alternativa Até aqui vimos algumas possibilidades de representantes
da misteriosa componente que impoe uma expansao acelerada ao Universo. Por
exemplo, campo escalar, gas exotico, constante cosmologica entre outros. Todos
esses candidatos tém um ponto em comum, estao alicercados na Relatividade Ge-
ral. Todavia, podemos fazer a seguinte pergunta: Serd que realmente existe um

"fluido"com a caracteritica de acelerar o Universo, ou as leis da gravidade, neste
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caso a Relatividade Geral, falham na representacao do Universo em largas escalas
de distancias? Assumiremos aqui a segunda hipdtese. As teorias que adotam esta
hipotese sdo denominadas teorias f(R) da gravidade, onde f(R) é uma funcao do
escalar de Ricci. As teorias f(R) explicam a fase acelerada do Universo observada
hoje através da dinamica gravitacional. Um exemplo bem conhecido, envolve uma
dependéncia linear com o escalar de Ricci, é dado pela Lagrangiana de Einstein-

Hilbert [18],

1

Spg = —— [ d*z/=gR + S, (3.13)
8tG

e de forma generalizada, ¢ dada por

1

5= G

d*r/=gf(R) + Sp. (3.14)

Pode-se notar, comparando as duas tultimas equacgoes, que a primeira é um caso

particular da segunda.

Uma outra teoria que envolve gravidade modificada é a conhecida Teoria de Rastall.
Na teoria da gravitacao de Einstein, uma suposicao fundamental é que a divergéncia
covariante do tensor momento-energia ¢ igual a zero, ou seja, T, = 0. E assumido
na teoria de Rastall, que o tensor momento-energia nao se conserva, 7"",, # 0. Nela
se estabelece uma dependéncia da divergéncia covariante do tensor momento-energia
com o escalar de Ricci, dada por: T",, = kR", onde k é uma constante [81]. O
termo do lado direito desta equacao desaparece quando o espago-tempo é plano,
todavia, quando a curvatura do espaco-tempo passa a ter um papel importante,
aquele termo é nao nulo. Devido a forma divergéncia do tensor momento-energia
implementada pela teoria de Rastall, as equacoes de campo desta teoria sao dadas

por:

1 1
Ry = 39w R = 87G (TW _ %gﬂyT) , (3.15)
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1
e (3.16)

onde T' é o traco do tensor momento-energia e v é uma constante adimensional
conectada com k. Podemos notar que quando y=1, as equagoes (3.15) e (3.16) se

reduzem as equacoes da Relatividade Geral.

No préximo capitulo do nosso trabalho, trataremos especificamente de caracteristicas

e resultados envolvendo GCG.



Capitulo 4

O modelo de gas de Chaplygin e as restricoes em

parametros cosmolbgicos

4.1 Introducao

Nas tltimas décadas muitos dados observacionais, tanto astrofisicos como cosmologi-
cos, vém ratificando a distribuicao de componentes do Universo com as seguintes propor-
¢oes: ~ 30% de matéria escura, que aglomera e é responsavel pela formacao de estrutura
em largas escalas, e ~ 70% de energia escura, que é responsavel pela atual expansao
acelerada do Universo. A composi¢ao quimica da matéria bariénica é aproximadamente
dada por 75% de hidrogénio, 25% de hélio e tracos de elementos pesados. Além disso, a
razao entre barions e fétons ¢ de um barion por 10° fétons [70]. Como vimos no capitulo
3, muitas sao as possibilidades de modelos que tentam caracterizar essas duas componen-
tes extremamente abundantes em nosso Universo e que, também por isso, despertam um
grande interesse cientifico no estudo das mesmas.

Nosso objetivo neste capitulo, é averiguar até que ponto tentativas de representacao
da componente responsavel pela expansao acelerada do Universo estao em conformidade
com os dados observacionais fornecidos por varios experimentos. Para o citado proposito,
utilizaremos um modelo de fluido barotropico em que a pressao p e a densidade de energia
p sao relacionados p = f(p). O modelo de fluido que trabalharemos aqui é denominado

de gas de Chaplygin®.

!Este nome dado ao gis é uma homenagem feita ao fisico, matematico e engenheiro mecanico russo,
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Na teoria da Quintesséncia [15, 82|, sugere-se que a energia escura do Universo é
dominada por um potencial de um campo escalar ¢ que evolui suavemente para seu valor
minimo V=0. O gas de Chaplygin pode ser uma alternativa para a Quintesséncia [57],
onde é mostrado que o potencial V(¢) é ligado ao parametro A da equagao de estado do

GC. A equagao de estado do gas de Chaplygin é dada por [57]

Pe = _A/pc: (41)

onde p. e p. sao, respectivamente, a pressao e a densidade de energia em um referencial
co-mébvel, com p.>0 e A é uma constante positiva.

Um dos aspectos mais interessantes do gés de Chaplygin e que motiva a nossa escolha
por este modelo na representagao do Universo em expansao acelerada (p < 0), é o fato da
possibilidade de unificagao do setor escuro, matéria e energia escuras, como sera mostrado
mais adiante.

Outros modelos também possuem caracteristicas marcantes. Teoricamente, um ponto
importante relacionado a constante cosmologica é que sua pressao e sua densidade de
energia estao ligadas por p = —p, ou seja, essa pressao negativa é uma condi¢ao necessaria
para causar uma expansao acelerada do Universo, além do mais, ela esta relacionada a
flutuagoes de vacuo. Na Quintesséncia, por sua vez, a expansao acelerada do Universo
é promovida através de um campo escalar que pode descrever uma energia de vacuo
efetivamente dinamica. Caso a energia do vacuo nao varie com o tempo ou com o espago,
entdo ela nao é dindmica, sendo representado pela constante cosmologica [18].

Neste capitulo, descreveremos o modelo do gas de Chaplygin e o confrontaremos com
alguns testes de base. Além do mais, faremos uma analise de dados baseada na estatistica

Bayesiana para estimar os parametros A e o do modelo.

Sergey Alexeyevich Chaplygin.
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4.2 Gas de Chaplygin

Ao estudar uma cosmologia na métrica de FLRW, dado por (2.34), de um Universo

preenchido por gas de Chaplygin, temos que a equagao de Friedmann é

a> 8@ k

=, 4.2

levando em consideracao a lei de conservagao da energia,

dE = —pdV = d(pa®) = —pd(a®) (4.3)
encontramos, por integracao, como resultado
(4.4)

onde B é uma constante de integracdo. E facil notar, observando a equacio (4.4), que
gas de Chaplygin se comporta como poeira sem pressao em tempos remotos e tipo uma

constante cosmoloégica durante o periodo posterior, pois

VB
se a® < B/A — p — termo de matéria (4.5)
a
sea>>1— po VA, termo tipo constante, (4.6)

esse mecanismo de transicao de um tipo de contetdo no outro, é o que abaliza o arcabougo
tedrica para a possibilidade de uma unificacao do setor escuro.

Uma das interessantes caracteristicas da equagao de estado, dada por (4.1), é o fato
dela trazer a possibilidade de conex@ao com a teoria de cordas [39,49,92], além do mais, o
gas de Chaplygin é um fluido que admite uma generalizagao supersimétrica.

Uma generalizagao do gas de Chaplygin (GCG) é proposta por Bento [§8]. Uma nova
equagao de estado é adotada, p. = —A/p%, em principio, com 0 < a < 1. Essa nova
sugestao do gas Chaplygin amplia a abordagem relacionada a transi¢ao da fase dominada

pela matéria para uma fase dominada por uma constante.
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Efetuaremos agora o calculo para encontrarmos o parametro p em fungao do fator de
escala a. O procedimento ¢é similar ao realizado para encontrarmos a equagao (4.4). Como

a equagao de estado é dado por

DPe = _A/p?, (47)

da equacao de conservagao, temos

pc + 3H(pc + pc) =0, (48)

para facilitar a integracao, ao invés de trabalharmos com a derivada em relagao ao tempo
coésmico, representada pelo ponto, tomaremos a derivada referente ao fator de escala, de

maneira que podemos escrever:

dp 3 dp 3
P S )= 2 (w+1) =0, 4.9
0, et pe) = om 4 = pe(we +1) (4.9)
onde fizemos w, = p./p. = —A/p>T. Integrando a equagao (4.9), temos
pdp. da
e [ = 4.10
[swrm =15 )

o resultado desta integral, ap6s uma mudanca de variavel, é

pe(a) = peo [fl + M] o (4.11)

a3(1+a)

onde A = A/p% e peo é a densidade do gas de Chaplygin hoje. A partir da equacio
(4.11) pode-se constatar que a motivagao original por tras do GCG, ou seja, um fluido
que evolui de um comportamento de matéria em tempos remotos para uma densidade
constante em tempos posteriores, ocorre apenas se o > —1.

Quando consideramos um modelo onde o contetido de energia é dado pela radiagao e
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bérions, além do gés de Chaplygin, as equacoes de Friedmann tomam a forma dada por

H?(2)
Zh

- [Qbo(l +2)% 4+ Quo(1 4+ 2)* + Qoo (A+ (1 = A)(1 + z3<1+“>))1+%} . (412

onde Hj é a constante de Hubble, z é o redshift, que esta relacionado com o fator de escala
a =1/(1+ z). Assumimos aqui, uma base espacialmente plana, de acordo com os dados
provenientes do WMAP e consideramos o fato de Q. + Qo + 2,0 = 1. O parametro de
Hubble hoje pode ser expresso como Hy = 100hkms™'Mpc!, onde h ~ 0.7(adotando a
regiao de 0 < h < 1 como prior para nossa analise Bayesiana).

A perspectiva de unificagao do setor escuro utilizando um tnico fluido, apesar de ser
interessante e promissor, apresenta algumas dificuldades de diferentes pontos de vista. No
que diz respeito a parte tedrica, se a energia de vacuo nao é responsavel pela energia escura,
deve-se explicar como ela contribui para a gravidade. Do ponto de vista observacional,
introduzindo a equagdo (4.7), obtemos para a velocidade do som do GCG a seguinte
expressao

9 A

c;(a) = —aw.(a), se a=1 — 2 = a—— = a4, (4.13)

Pco

o parametro « tende a valores ligeiramente negativos, como mostraremos a partir dos tes-
tes de bases que serao desenvolvidos na proxima secao, o que é inconveniente se olharmos
a equagao (4.13), pois ¢? assume valores negativos.

Na proxima secao, apresentaremos alguns testes observacionais de base no sentido de
confronté-los com o arcabougo tedrico trazido pelo gas de Chaplygin. Nossa perspectiva
¢é a de colocar a prova a robustez do GCG e, ao mesmo tempo, estabelecer restrigoes para

parametros cosmolégicos.

4.3 Testes de Base

Para os dados da idade diferencial, conectados com a evolucao da idade de galaxias
velhas que tém envoluido passivamente, levando a valores de H(z) em redshifts especi-

ficos, foram usados 13 dados observacionais [56,67,69,93,95,103]. Recentemente, uma
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compilagao de 21 dados foi considerada [38]. A relagao fundamental é

1 dz
14+ zdt

H(z) = (4.14)

Uma analise do modelo de gas de Chaplygin, com uma amostra contendo 13 dados, foi re-
alizada na referéncia [36], levando a conclusao que valores negativos de « séo ligeiramente
favorecidos. Em nossas anélises posteriores usamos o conjunto de 21 dados compilados na
referéncia [38]. Neste contexto, resultados apontam para um um favorecimento do cenario
de unificagao do setor escuro, com uma valor do parametro o = 0 [36].

As grandezas utilizadas no teste de supernovas la sao, mais especificamente, o redshift
e a magnitude. O redshift indica que, quanto maior o deslocamento espectral de linhas
de absor¢ao ou emissao, a mais tempo esta radiacao tem viajado até chegar a noés. Ja
a magnitude é uma escala logaritmica de medida do fluxo de radiagao em um receptor.

Definimos magnitude bolométrica? aparente como,

m = —2.5logo(f) + C, (4.15)

onde C' é uma constante que define a escala. Por sua vez, o fluxo pode ser escrito em

fungdo f = L/4wD?, de maneira que temos

m = —2.5logio(L/47D3) + C, (4.16)

onde Dy, é a distancia luminosidade. A magnitude blométrica absoluta sera a magnitude

quando a fonte estiver a uma distancia luminosidade de 10pc. Assim,

M = —2.5logio(L/4m(10pc)?) + C. (4.17)

A diferenga entre as magnitudes aparente e absoluta é conhecida como mddulo de distincia

2Magnitude bolométrica se refere & integracdo do fluxo em todo o espectro.
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(1), que resulta em

D
w=m — M = blogig <WZ)C) + 25, (4.18)
c “ o d
Dy, =—(1 4.19
=9 [ 55 (4.19)

onde E(7') = H(2'")/H,.

Para os dados de SNIa, tém-se dois problemas principais. O primeiro esta relaciona-
docom a escolha da amostra, pois existem muitos conjuntos diferentes de dados, obtidos
por técnicas distintas. Em alguns casos, esses diferentes conjuntos podem apresentar
resultados muito distintos. O segundo problema diz respeito a calibragao, na qual sao
utilizados dois métodos: um em Cosmologia, qual leva em conta altos z (Salt2); e o outro
em métodos astrofisicos, valido para pequenos z [62]. Em alguns casos, empregar dife-
rentes calibragoes pode levar também a diferentes resultados. Por tudo isso, a analise de
SNIa é muito delicada. Aqui, usamos a amostra Union [3]. A viabilidade do GCG como
um modelo de unificagao do setor escuro foi primeiro analisado no contexto de supernova
na referéncia [35|, obtendo posteriormente resultados que indicam valores negativos para
o parametro « [22].

A posigao do primeiro pico do espectro da RCFM é mais um complexo teste. Ele esta
ligado as oscilagoes do plasma de barions e fétons no periodo da recombinagao, tendo suas
perturbagoes transportadas por ondas sonoras, com velocidades c¢,, dependente da razao

entre os componentes do plasma. Da mecanica dos fluidos, tem-se que

G _ |9 (4.20)

onde c é a velocidade da luz. Considerando que os barions nao contribuem para a pressao,

temos

P =3Py (4.21)
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e, entao

dp = gépy. (4.22)
A densidade total do plasma sera
p = py+ Py, (4.23)
onde se obtem
dp = 0py + Ops. (4.24)
Sendo que a densidade de barions cai com a~3, enquanto a de foétons cai com a~*, entao
encontramos
dpp = —3(1 + z)ps, (4.25)
dpy = —4(1 4+ 2)p,. (4.26)
Com estes resultados e considerando a equagao (4.24), chegamos a
) 9p, 112
& {3 + ﬁ} . (4.27)
c 4p,
Para efetuar o calculo da posi¢ao do primeiro pico, utilizamos a equagao abaixo

Uma analise numérica detalhada leva as seguintes féormulas para os parametros funda-
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mentais desta quantidade [28,29,54,83|

¢ = 0267( oz, >0'1 (4.29)
E N0 Q0 + Q)2 ) '
-1
g = 0.0783(%0'238)) (1+39.5w,?6763> : (4.30)
-1
g = 0.560(1+2l.1w;(581) : (4.31)
2y = 1048(1+0.00124%0-738) (1+ glwgfo), (4.32)
I
la = 7=, (4.33)
I
As o dy > 2(2)
I :/ — 12:/ s (4.34)
' o E(2) 2 E(2)
9 Qg -1/2
2 = 21 : 4,
c; <3+4Qwo< +z)> (4.35)

Usamos os seguintes valores para os diferentes parametros de densidade:
wio = Qioh?,  Qoh? =4.116 x 107°,  Quoh? = 0.02258,  Qoh? = Qumo + Quo. (4.36)

Das observagoes, tem-se: [; = 220.08 & 0.7. Investigacoes neste ambito, mostram que
modelos de GCG sao modelos com alto poder de predicao quando comparados com as
anisotropias RCFM [4], apresentando valores do parametro o ~ 0 [10].

As oscilagoes acusticas barionicas sao devidas ao efeito de oscilagoes no plasma de
béarions e fétons no momento do desacoplamento, em aproximadamente z=1090. Este

efeito é quantificado pela seguinte expressao [32]:

Neste trabalho usamos os dados do WiggleZ Dark Energy Survey [6].
O GCG comporta-se como poeira no passado. Por isso, deveremos identificar uma
componente de matéria escura em GCG no sentido de usar a equagao (4.37) nas analises.

Existem diferentes indicagdes nesse sentido na literatura. Adotaremos aqui a decomposi-
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¢ao proposta em [66], onde a decomposi¢ao da matéria escura é dada por,

1

\ Tra
Qo = o + Qo (1 - A) . (4.38)

4.4 Ferramentas da Analise Estatistica

Nas ultimas décadas, a aquisi¢ao de grandes conjuntos de dados do Universo provo-
cou uma forte transicao na Cosmologia: ela deixa de ser uma ciéncia faminta por dados,
para tornar-se uma ciéncia dirigida pelos dados, sendo necesséario o desenvolvimento de
ferramentas estatisticas cada vez mais sofisticadas [99]. Juntamente com o crescimento do
numero de dados sao apresentadas novas técnicas e equipamentos sofisticados que impulsi-
onam a melhoria da precisao dos dados obtidos. Principalmente apos analises do espectro
de anisotropias da radiagao césmica de fundo em microondas, diz-se frequentemente que
a Cosmologia entrou numa era de precisao, a qual requer um necessario conhecimento das
incertezas e intervalos de confianca das medidas, que vem a ser uma sentenca propria da
Estatistica. No ambito da Cosmologia Observacional, temos os dados e desejamos traté-
los de alguma maneira, sendo os problemas da analise de dados geralmente problemas

inversos, que podemos classificar como:
e Tese de hipotese;
e Estimativa de parametros;

e Selecao de modelos.

4.4.1 Probabilidade

O estudo da Estatistica se divide entre Frequentistas ¢ Bayesianos [47,99]. Para

frequentistas, probabilidade P esté relacionada com frequéncia de ocorréncia

P= (4.39)

n
N
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onde n é o numero de sucessos dentre N tentativas. A definicdo mais rigorosa seria o
namero (4.28), quando a quantidade de tentativas independentes tendem a infinito. Para
os Bayesianos, a probabilidade é interpretada como o grau de confianca em uma hipotese.
Consideremos uma quantidade de interesse desconhecida 6. A informagao de que dispomos
sobre 6, resumida probabilisticamente através de P(6), pode ser aumentada observando-se
uma quantidade aleatoria X relacionada com #. A distribui¢ao amostral P(z|f) define
esta relacao [31]. A ideia de que apds observar X = x a quantidade de informagao
sobre 6 aumenta, leva & necessidade de quantificar esse aumento de informacao, e esta

quantificacao é feita pela probabilidade Bayesiana, dada por

PO|z) =

(4.40)

Dada uma variavel aleatoria x, P(z) sera a probabilidade de = assumir um valor espe-
cifico - esta fungao define uma distribuigao de probabilidades. Caso x tenha espectro con-
tinuo, P(z)dz é interpretado como a densidade de probabilidade, ou seja, a probabilidade
de uma variavel aleatéria ter um valor entre x e x + dx. Frequentistas consideram dis-
tribuicao de probabilidades de eventos, enquanto Bayesianos consideram hipdteses como

eventos. Em ambas abordagens, as seguintes regras se aplicam:
1. P(x) >0;
2. [T daP(x) = 1%
3. Para eventos independentes, P(xy Uxy) =P = P(x1) + P(x2);
4. Em geral, P(z1,22) = P(x1)P(x2|x1).

No quarto ponto, observamos que a probabilidade de z; e x5 ocorrerem ¢é dada pela
probabilidade z; vezes a probabilidade condicional de x5, caso x; ja tenha acontecido.
Para eventos que s@o independentes tem-se que P(xy,z2) = P(xq) logo, P(z1,22) =
P(x1)P(z2). Como a probabilidade de que dois eventos ocorram pode ser escrita como

P(x1,22) ou Pz, 1), se substituirmos x; por D e x5 por H, chegamos ao teorema de

3Para o caso de uma distrubuicdo discreta, o simbolo de integral é substituido pelo de somatério.
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Bayes:

P(H|D) = (4.41)

onde H refere-se ao modelo (hipotese), e D aos dados. O termo P(D|H) é conhecido
como verossimilhanca, e nos diz a probabilidade dos dados que temos, admitindo que a
hipotese H; é verdadeira. P(H) é chamado de prior, onde acrescentamos informagoes
que temos a priori, e P(D) nos dé& a normalizacao. Assim, P(H|D) sera a probabilidade
posterior, a referente ao modelo, tendo ocorrido os dados D. A estatistica Bayesiana é
uma poderosa ferramenta, com a qual podemos analisar o modelo tomando diferentes
priors, marginalizar sobre parametros e obter funcao de distribuicao de probabilidades de

hipoteses.

4.4.2 Marginalizacao

Até aqui construimos uma rapida abordagem da estatistica Bayesiana levando em
consideracao uma distribuicao de probabilidade como funcao apenas de uma variavel.
Em geral, pode-se ter uma distribui¢do multivariada P(z,y), sendo ela a probabilidade
conjunta de duas variaveis aleatorias, podemos estudar a distribuicao de probabilidades
de uma variavel individual, integrando a distribuicao de probabilidade multivariada sobre
todos os possiveis valores de outra.

Vamos considerar o modelo estudado por nés neste trabalho, onde encontram-se trés
parametros a serem analisados, ou seja, 8 = {h, a, A} assim, obtivemos a distribuicao de

probabilidade individual do parametro h fazendo

P(h)://dadAP(h,a,A). (4.42)

Da mesma maneira, pode-se obter as probabilidades para as outras variaveis.
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4.4.3 Estimativa de parametros

Para compararmos os resultados teéricos com os dados observacionais, utilizamos o
parametro x?. A qualidade dos resultados tedricos esta caracterizada pela estatistica do

parametro y2, que ¢ dado por:

EN: _“O” , (4.43)

=1

onde uf¢ ¢ a predigao teérica para a quantidade u, enquanto p® é o dado observacio-
1 dent de o;. P t 2, pod truir a funga
nal correspondente, com um erro de o;. Para o termo y*, podemos construir a funcao

distribui¢ao de probabilidade (PDF, probability distribution function), ou seja,
— X2
P(h,a,A) = Cexp( - ?), (4.44)

¢é assumido que os dados sao independentes e normalmente distribuidos. Como ¢ indicado
na equacao (4.32), a PDF depende de trés parametros livres: h,a e A, caracterizando
uma func¢ao em trés dimensoes. Para encontrarmos a PDF em uma ou duas dimensoes,
podemos fazer a marginalizacao dos parametros que nao estarao em foco em determinada

analise.

Como ja dissemos, calcularemos o x? separadamente para cada conjunto de dados. O
x? total, para cada conjunto dos quatro testes observacionais, sera a soma dos x? sepa-
rados. Considerando a forma exponencial da PDF, eq.(4.32), o PDF total sera dado pelo

produto entre as PDF individuais.

Os intervalos considerados para cada um dos parametros livres sao cruciais para as
estimativas finais. Para A, em todos os casos, o intervalo considerado é 0 < A < 1. Para
h, consideramos tanto a quanto A priors, isto é, para o primeiro prior fixamos valores
para h enquanto para o ultimo integramos no intervalo 0 < h < 1. Para «a, a situagao é
mais complexa, desde que podemos considerar duas possibilidade: a > —1, no sentido de

assumir uma transicao de poeira no passado para uma constante cosmologica no futuro,
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ou a > 0, no sentido de assumir o quadrado da velocidade do som positiva. Nossa meta
aqui é mostrar que valores negativos para « sao preferidos. Portanto, focamos nossas
analises no prior & > —1. Contudo, por causa da completude, também realizaremos uma
anélise estatistica deixando « variando arbritariamente entre valores positivos e negativos.

Avaliaremos a PDF em uma dimensdo para A e a para os quatro testes listados

separadamente, depois combinaremos todos eles. Os resultados sao mostrados nas figuras

de 4.1 a 4.6.

Prior delta sobre h

Nas Figuras 4.1 e 4.2, sao mostradas as distribuig¢oes de probabilidade unidimensional
para o e A para uma escolha especifica de h = h*. Os valores escolhidos para h* sdo

mostrados nos quatro painéis.

Cada painel corresponde a um conjunto de dados. Todas as curvas tém sido normalizadas

COImo se segue

PDF(a) = Jo P, 0, A)dA (4.45)
I 73 h*, o, A) da dA
PDF(A) = JAP(,a, 4)da (4.46)

[ [ P(h*,a, A)dadA’
Exceto para os dados de H(z), vemos que a verossimilhan¢a méxima ocorre para as hiper-

superficies com valores de a negativos.

Prior plano sobre h

Para esta analise, utilizaremos h variando dentro do intervalo 0 < h < 1. A PDF

unidimensional final para a e A, sera calculada formalmente por

I L P(h, o, A) dh dA
I [LP(h, o, A) dhdadA’

PDF(a) = (4.47)
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Figura 4.1: PDF em uma dimensao para o parametro « sob a restricao o > —1 usando
H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel inferior
esquerdo) e BAO (painel inferior direito).

[ [ P(h, o, A) dh da
S AP (h,a, A) dhdad A

E crucial restringir o intervalo de . Se considerarmos o cenario padrao para a formagao de

PDF(A) = (4.48)

estrutura, no contexto da RG sem perturbagoes entropicas, requer que o > 0. Contudo,
se a Unica restricao ¢ impor uma transicao de aceleragao para desaceleracao, entao a
restricao é dada por a > —1, j& que para o < —1 o Universo acelera no passado, e hoje

ele estaria desacelerando. Alternativamente, podemos deixar o valor de « livre com o
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Figura 4.2: PDF em uma dimensio para o parametro A sob a restricdo o > —1 usando
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intuito de inferirmos sobre a consisténcia dos testes de base no contexto do modelo GCG.
No que segue, consideraremos dois casos: o > —1 e « livre.

Para ambos os casos, o comportamento geral segue caracteristicas similares. Tal com-
portamento pode ser resumido da seguinte maneira: Os testes H(z) e oscilagoes acusticas
barionicas predizem um maximo para « ligeiramente negativo, enquanto a posicao do
primeiro pico indica um méximo para um pequeno valor positivo de . Para estes trés

testes a PDF decresce com o valor é aproximado de &« = —1. Somente para o teste SNla
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a PDF para a pode ter valores significativos para a < —1. E importante salientar que,
para as oscilagoes actisticas de béarions e para o primeiro pico de RCFM, a PDF torna-se
essencialmente zero para a < —1. Isto é devido & decomposi¢cao em uma componente
"matéria escura"empregada na equacao (4.38): para o < —1, o comportamento para

"matéria escura"é revertido devido & mudanca de sinal do expoente na equacao (4.38).

4.5 Conclusao

Como podemos verificar, tanto restringindo os valores de o, o > —1 (Figuras 4.3 e

4.4), quanto deixando-os variarem livremente, (Figuras 4.5 e 4.6), o parametro « tende a

um valor negativo. A estimativa do valor de a para o primeiro caso ¢ a = —0.0871) 152,
enquanto que para o segundo caso é o = —0.089f8j}§8. Este resultado mostra que a > —1

¢ um bom prior. Além do mais, achamos o < 0 com 85% de confianca.

Apesar dos valores negativos de a nao serem um problema para o modelo do GCG a
nivel de base, isso nao é verdade a nivel perturbativo. Pois, como podemos observar na
equagao (4.13), valores negativos de « implicam em uma velocidade do som imaginéaria.

No proximo capitulo, procuraremos contornar este problema usando a teoria de Rastall.
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Figura 4.3: PDF em uma dimensao para o parametro « sob a restricao @ > —1 usando
H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel central
esquerdo), BAO (painel central direito) e a combinagao de todos esses quatro testes (painel
inferior esquerdo). No painel inferior direito, apresentamos os contornos da PDF total no
plano (o, A) total.
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(a, A) total.
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Capitulo 5

Uma Descricao do gas de Chaplygin na Teoria de
Rastall

5.1 Introducao

Mostramos anteriormente, que valores negativos para o parametro « do gés de Cha-
plygin eram favorecidos, isso leva ao problema de se ter velocidades do som imaginérias.
Neste capitulo, analisamos uma descri¢ao do gés de Chaplygin na teoria de Rastall como
uma possibilidade de solugao para o problema. A motivacao dessa abordagem deve-se ao
fato da nao conservagao do tensor momento-energia pode modificar a equacao de estado
efetiva e consequentemente, a velocidade do som efetiva.

A divergancia do tensor momento-energia na teoria de Rastall [81] é dada por
™., = KR", (5.1)

onde k é uma paradmetro e R é o escalar de curvatura de Ricci. A modificagao acima
pode ser interpretada de diversas maneiras, para nos, a mais interessante e significativa,
¢ a de que a ideia da teoria Rastall pode ser vista no sentido de uma formulacao semi-
classica de fendmenos quénticos, os quais esperamos que apare¢cam quando a curvatura for
importante. E claro que se poderia escolher outros escalares ao invés de R, com o intuito
de representar o tensor de Riemann, mas talvez R seja a escolha mais natural. Desde

que a equagao (5.1) satisfaga as identidades de Bianchi, podemos encontrar as seguintes
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equacoes de Einstein modificadas

1 v—1
RMV — igWR = 81 (TMV — Tgij) s (52)

YL (5.3)

onde T' ¢ o trago do tensor momento-energia. Entao, é evidente que, quando assumimos
a base FLRW, as equacoes de Friedmann serao modificadas com termos proporcionais a
.

Neste capitulo, fizemos uma descricao do GCG via teoria de Rastall, levando em
consideracao andlises de grandezas relacionadas a teoria de fluidos, como o pardmetro
da equacao de estado w e velocidade do som c¢,. Além do mais, fizemos estudos das

perturbagoes e da sua evolucao.

5.2 Determinacao do parametro da equagao de estado e da ve-
locidade do som
Considerando aqui um componente, fluido inico, com densidade p e pressao p, encon-

traremos, na teoria de Rastall, as equacoes de Friedmann. Para tanto, escreveremos a

componente temporal das equagoes de campo, ou seja,

1 -1
Roo — 59003 =81 (Too . 9 gOOT) ) (5-4)
N\ 2
a 3k v—1
— 3 (a) + 5= 8rG (p — T(p - 3p)) : (5.5)

Para um Universo plano, a equacao (5.5) se reduz a

817G |3 — 3w
HQZTP {TVﬂL?(W—l)} : (5.6)
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onde w é o parametro da equagao de estado. Nota-se que, diferentemente da RG, agora
a pressao contribue para a expansao.
Para sabermos como a fungoes p e p variam com o tempo, vamos utilizar a equacao

da continuidade, de maneira que

, a
™y =p+3-(p+p) (5.7)
" = (p— 3p), (5.8)
ou seja,
) -1 . )
p+3H(p+p) =-——(p—3p), (5.9)

ou ainda, podemos apresentar esta equacao em termos da derivada em relacao ao fator

de escala,

T I Y] 10
a a

Claramente, desde que a equagao da conservacao da energia tenha mudado, nao podemos
usar a equacao de estado do GCG. Todavia, procuraremos relacionar as equagoes geradas
pela teoria de Rastall com os parametros vinculados ao GCG. Para tanto, vamos escrever
o parametro H dado pela equagio (4.11), definindo F = H?/HZ. E, a partir dai, derivar
a equacao de estado e a velocidade do som do fluido correspondentes na teoria de Rastall
e investigar suas propriedades de estabilidade.

A equagao (5.6) pode ser reescrita em termo do parametro E, como

87TG 3—v 3w
— 4+ —(v -1 A1

E =

o que resulta, observando as equagoes (5.6) e (5.9), em

dE 3

Pl R O (5.12)
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que é um equagao valida também na RG. Isolando o parametro p na equagao (5.10) e

substituindo em (5.11) encontra-se

dE 3 [3p(y—1)+2E—-(3—7)p
da o« 3(y—1) ’ (513)

o que leva a uma expressao para p dada por

—7_1 ad—E—l— !
2(3—2v) da 3-—2y

p= (5.14)

Para encontrarmos o parametro p, isolamos o parametro p na mesma em(5.10) e o subs-

tituimos em (5.11), entao

dE 3 [2E + p(—4y +6)

—_— = 5.15
da a (3—=7) ’ (5.15)
e por fim, chegamos a expressao de p
vy—3 dE 1
_ - _ 5.16
P=663—29)"da ~ 3-24 (5.16)
Como tinhamos assumido anteriormente, usaremos
. (1-A)]Te

e assim podemos encontrar os parametros p e p em fungao de a e . Para tanto, temos

que substituir também a primeira derivada de E, que sera

dE  d { {fw (1- A)} +} _ =301 Ay 5.18)

da ~ d 3(1+a) _ e
a a a [A_I_a(;(lfg)]u

Agora podemos escrever as expressoes de p e p, como

(B2 A)(5 = 3)a ") 1 9(3 274 (519)

23— 29) [A+ S| ™
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,_ B2 - A)0- a0+ — 3(3 -4 (5.20)

2(3 — 27)2 [A n (f?}(lﬁ)]

De posse dos valores de p e p, vamos determinar o parametro da equacao de estado e a
velocidade do som do fluido. O parametro da equacao de estado é dado por w = p/p,

entao

A 3a+3 o A
S 2407+ (v =D - A) . (5.21)
A(2a30F3 43y —5) —3v+5

Para encontrarmos a velocidade do som , vimos que ¢? = dp/dp = (dp/da)/(dp/da). Por

sua vez,
d —3(1 — A o —(44+3a) _ A2E
d_p _ 3( )(7 9)a7 B~ 6((73 _32)a) = (5.22)
¢ 6(3 —27v) [A + (fe}(ffo?)} o v a8
€

—3(1 — A 1 —(4+3w) -1 2

_ 2
da 23— 27) [A—i— (31(1:2)} 2(3 —2v) da

Vemos que as equagoes (5.22) e (5.23) contém a segunda derivada de E, ent@o derivaremos

a equagao (5.18)

PE 3(1— A) 41— A) + (4 + 30) AgPotD) 5o
da® 51 [/_1 az}ufa))] Tra Ag3le+) 4 (1—A4) 7

assim, substituindo a equagao (5.24) em (5.22) e (5.23), chega-se a

9 (a+1)a** ™ —1] — Ba+1)a** P +1} + v —1 (5.25)
C. = —= . .
v+ 1)a?*+3 — 1] — (3a + 5)a3**+3 + 5} + 3y =5

N
—
)

V)
b
—
w
—

Com os parametros w e ¢?, construimos os graficos da Figura 5.1, lado esquerdo e lado
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Figura 5.1: Evolucdo do parametro w da equagio de estado e da velocidade do som c?
dados pelas equagoes (5.21) e (5.25) como fungoes do fator de escala. O parametro «y tem
valores dados por: v = 0.8 (linha sélida preta), v — 1 (que é o limite RG, linha tracejada
vermelha) e v = 1.1 (linha tracejada e pontilhada).

direito, respectivamente. Utilizamos os valores de @ = —0.1 ¢ A = 0.7, pelo fato desses
valores apresentarem o melhor ajuste para as curvas [17] e variamos v na vizinhanga de
1.

Na regiao escolhida para v, a velocidade do som é monotonicamente decrescente e
positiva se v < 0.8. Analisando o comportamento assintotico das equagoes (5.21) e

(5.25), temos no passado, ou seja @ — 0, que

v—1
— — — 0 5.26
wo (5.20
N A N (5.27)
* T3y =5 ’ '

e para v = 1 reproduzimos o resultado conhecido na RG para o GCG. Agora, em um

futuro distante, ou seja v — 0o, percebemos que

w— —1, a— o0, (5.28)
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o Y- ltaly-=3)
5.29
S 3 —5+3a(y—1) T (5.29)

onde novamente reproduzimos corretamente o limite ¢? quando 7 = 1. Por construgao, o
estagio final da evolugao é um estagio tipo de Sitter. E claro que nos calculos acima temos
assumido que o > —1. Considerando a velocidade do som assintética sendo positiva,

achamos as seguintes regioes para -:

3o+ 1 5+ 3a

— > 5.30
1+a’ | 3(1+ ) (5:30)

v <

5.3 Perturbacoes na métrica e a evolugao de pequenas pertur-

bacoes

Investigamos nessa secao, as caracteriticas das perturbagoes na teoria de Rastall.
Como sabemos, apesar da homogeneidade e isotropia observadas no Universo em larga
escala, existem estruturas como galaxias, aglomerados de galédxias entre outros, que estao
presentes no Universo. De maneira que, devemos buscar respostas para a origem des-
sas estruturas, e uma das explicagoes é justamente a presenca de flutuagoes no Universo
jovem. Sendo assim, o estudo de perturbacgoes é fundamental para o entendimento do
Universo da forma como se apresenta atualmente.

Quando se estuda perturbacoes, nao é 6bvio escolher que tipo de coordenadas que
se deve trabalhar, de maneira que a liberdade de escolha das coordenadas pode levar a
modos de perturbacao ficticios, os quais nao descrevem qualquer inomogeneidade real. As
perturbagoes escalares sao caracterizadas por quatro fungoes escalares ¢, 1, B e E. Essas
perturbagoes sao induzidas pelas inomogeneidades na densidade de energia, o que justifica
nosso interesse nesse tipo de perturbacgoes, pois elas exibem instabilidade gravitacional e

podem levar a formagao de estruturas [70]. As perturbagoes escalares sao dadas por
ds* = a” (n) [ (1 +2®) dn® + 2B, dz'dn + ((1 — 20)d;; — 2E,;; ) da'da’],  (5.31)

onde introduzimos o tempo conforme 7 e a vigula significa a derivada em relagao a co-
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ordenada espacial 9B /0x'. Assumiremos aqui o calibre Newtoniano conforme, o qual é

definido pelas condi¢oes B = E = 0, o que resulta na expressao
ds* = a® (n) [— (1 +2®) dn® + (1 — 2W) §;;da'da’] . (5.32)

Por conta da homogeneidade, p = p(n) e p = p(n). Devido & isotropia, o fluido esta

em repouso, u' =0 — u* = (u",0,0,0) no Universo base. Desde que,

uu” = gutu’ = a’nutn’ = —a?(u?)? = -1 (5.33)
temos

ut = 1(1,6) u, = a(—1,0). (5.34)

Iniciaremos nossas discussoes considerando o tensor momento-energia da base, ou seja

™ = (p+p)uu’+ pg"” (5.35)
T = (p+p)u'u, + pél. (5.36)
mais explicitamente,
TS = TO—Ti—0, Ti—psi— -y
0= —Ps i 0_07 j_pj__p_aj‘ (537)

Para o caso perturbado, o tensor momento-energia do Universo ¢ dado por
T) =(p + p)u'u, + oy, (5.38)
de maneira que, as perturbagoes na densidade, na pressao e na velocidade sao dadas por

, , , 1
p=p—+0p, p=p+0p e ' =u'+ou = —v;, (5.39)
a

onde o termo §u’ deve obedecer a restrigao u,u"=-1. Podemos escrever o tensor momento-
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energia como uma parte de base e uma parte perturbada,

[ =T+ §T*. (5.40)

Para expressar as 4-velocidades u" e 4, em termos de v;, descrevemo-as como

' = ut + 5t = (a7t + 0u’, a0y, a0y, a7 3) (5.41)
Uy = uy, + 0u, = (—a + dug, 0Uy, 0y, OUs). (5.42)
As equagoes (5.41) e (5.42) estao relacionadas por 4, = g,,u” e u,u" = —1. Usando
, [ —1—2¢ 0
G = a

0 (1-21)

IR

chegamos a
iy = go, " = a*(—1 —2®)(a™" + 0u°) = —a — 2a® — a®0u’ — 2a*Pou’, (5.43)

observando que @y = (—a + dug) e levando em consideracdo apenas perturbagoes em

primeira ordem, encontramos
Stig = —2a® — a®6u’, (5.44)
por fim,

d
iy = —1 — 20 — 2000’ = -1 = 0u’ = ——. (5.45)
a

Assim, podemos descrever as perturbacoes para a 4-velocidade do fluido da seguinte ma-

neira

=-(1-®) e G =—a(l+). (5.46)



72

Para as componentes perturbadas do tensor de Ricci, tem-se

R) =a?[-3®" — AD — 6HD' — 6H'P] (5.47)
R) = —2a7%(®' + H®),i = — R}, (5.48)
R =a?[-9" + AD — 6HD' — (2H' + 4H?) D] 65, (5.49)

de maneira que o escalar Ricci fica
R=a""[-60" +2A® — 24H®' — 12(H' + H*)P] . (5.50)

Depois desses calculos, finalmente chegamos ao tensor de Einstein perturbado,

Gy =a? [-2AD + 6HD' + 6H*D] (5.51)
Gi=R),=—-R)= -G (5.52)
Gl =a 20" + 6HP' + (4H' + 2H*)D] &' (5.53)

Na auséncia de anisotropias na pressao, temos que ® = W¥. Assumindo a métrica

perturbada acima, podemos achar a equacao de Einstein para o potencial ® na teoria de

Rastall.
/ / _ 1
AD — 3% (%cp + @’) = 4rGa? {5,) - VT(ap - 35]9)} , (5.54)
/ 2
/ / ! _ 1
o'+ 3%@’ + |2 (%) + (%) ] O = 4rGa? [5;9 + 77(5;) - 35p)} , (5.55)

onde a linha representa a derivacao com respeito ao tempo conforme e o termo AP na
equacgao (5.54) representa o Laplaciano do campo ®. Introduzindo a velocidade do som

(assumindo a adiabaticidade, ou seja, dp/dp = dp/dp), podemos escrever

/ !/ 3 _ _ 1
AP — 3L (“—cb + <1>’> = 47Ga*Sp { > 7437 > 03} , (5.56)
a a

a\’ a\ 2 -1 5-3
2 (—) + (—) ] b = 47TGa26p [7 + 704 . (5.57)
a a 2 2

/
" + 3%@’ +
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Mudando da derivada em relacao tempo conforme para a derivada em relacao ao fator
de escala e combinando as duas equacoes anteriores, achamos a equacao do potencial
gravitacional

H, 4 Ho, 1 y—=1+ (=372 1 k?
Boo+ (2212 ) @, + (2 o= s (2 30 — 3ad,
+(7—[+a) +(a7—[+a2> 3—7y+3(y—1c?sa? \| H? ¢

(5.58)

onde o subscrito a significa a derivagao em relacao ao fator de escala, H = da’/a, e temos

introduzido uma expansao em ondas planas. Aqui nomeamos o termo abaixo como "fator

Rastall",

(5.59)

Desde que seja multiplicado pelo nimero de onda k, este pode ser considerado como uma
velocidade do som "efetiva", diferente da velocidade adiabatica ¢? introduzida. Neste
sentido, a teoria Rastall parece desempenhar um papel de entropia geométrica. Usando
(5.25), no sentido de reduzir o "fator Rastall", encontramos

Aa

Rf— c 5.60
/= A5 = Aa sy (5.60)

que é exatamente a velocidade do som do GCG na RG. A teoria de Rastall parece ser capaz
de reproduzir as mesmas evolucao das perturbacoes de um fluido em RG que proporciona
uma dada expansao na base. Portanto, podemos concluir que mesmo enquadrando o GCG
na teoria de Rastall, esse procedimento nao salva o modelo de ser descartado pelo fato de
seu comportamento em pequenas perturbacoes.

Vamos analisar aqui como o sistema evolui para as condigoes iniciais dadas por & = —1
e ®, = 0 com a—0.005, para os valoresde « = —0.1 e A = 0.7. Na Figura 5.2 construimos o
grafico da evolugao de @ e § como fungao do fator de escala para uma escala representativa

k = 0.1hMpc~t.
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Figura 5.2: Evoluc¢ao de ® e § como fungoes do fator de escala. Os parametros do GCG
foram fixados em o = —0.1 e A = 0.7. O parametro v dado por v = 0.5 (linha preta
solida), v = 1 (o limite RG, linha vermelha tracejada) e v = 2 (linha azul pontilhada e
tracejada). Para comparagao, o ACDM é representado pela linha magenta pontilhada.

Claramente, os resultados sao catastroficos. Uma possibilidade remanescente de salvacao
seria adotar uma descrigao de campo escalar para o GCG, como ¢é feito em [37]. Uma
abordagem de campo escalar com velocidade do som efetiva no referencial do campo
escalar, T% = 0, é feita nas referéncias [26,43]. Faremos uma sucintamente descri¢ao
dessa abordagem.

Na anélise perturbativa, é usada a expressdo dada em [43], que liga as perturbagoes

na pressao as perturbacoes na densidade, isto é

G

op = &0p+3aHp(1 +w)(E — &) 75,

(5.61)

onde ¢2 ¢ a velocidade do som no referencial de repouso do campo escalar, ¢2 ¢ a velocidade

adiabatica, w é o parametro da equagao de estado, k é o niimero de onda proveniente da

decomposi¢ao de modos normais e ¢ é definido através da relacdo a(p + p)d = b0 6 ;.
E verificado pelos autores da referéncia [26], a impossibilidade da representacao de ma-

téria escura utilizando um campo escalar canonico auto-interagente. Todavia, eles apre-

1.00
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sentam uma proposta de campo escalar auto-interagente nao canoénico como perspectiva
de representagao de matéria escura. Para tanto, eles consideram o tensor momento-energia

dado por

Ty = 0 — 5058 + 0V (6). (562

Tomando como base a teoria de Rastall e substituindo a equagao (5.62) na equagao (5.2),
eles encontram a expressao
2—7

1
Ruw = 500 B = 0400 = 00000 + 9B -2V (0), (569

a qual dar origem ao seguinte tensor momento-energia efetivo:

2 —
TSZ = ¢,u¢,u - Tﬁyg,uVQS,aqS’a + g,uu(g - QV)V(QS): (564)

implicando nas seguintes expressoes para a densidade de energia e pressao:

e v e 2— v
p =50 e =570 B-2)V(9) (5.65)
Com o intuito de avaliar a velocidade do som, as equagao (5.65) é substituida na

expressao (5.61), resultando em
2 ="—" (5.66)

que evidentemente vai a zero para v = 2. Desde que a descricao de campo escalar possua
um grau de liberdade a mais que a descri¢ao do fluido, a expansao na base pode ser fixada
sem quaisquer desvantagens na evolucao de perturbacoes, ja que v = 2 pode ser idéntico
ao de um fluido sem pressao na RG (CDM).

Na proxima se¢ao, averiguaremos o comportamento da evolugao de perturbagoes para

a representacao de campo escalar.
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5.4 Evolugao das perturbagoes em sub-horizonte

Os nossos resultados para os testes de base nao impoe valores de « negativos com um
nivel alto de confianga. Isto poderia significar que o GCG tem de fato « significando que
o setor escuro do universo é exatamente um fluido adiabético ordinario com uma pequena
pressao negativa e constante. Entao podemos argumentar que em altos redshifts o GCG
nao parece ser exatamente do tipo padrao CDM, pressao igual a zero.

Nossa meta nessa se¢ao é revisitar a questao relativa a equivaléncia do GCG em o = 0
e o modelo ACDM. Obviamente ambos os casos produzem a mesma expansao de base.

Apresentamos uma analise do efeito Mészaros, o qual descreve a formagao de estrutura
de matéria escura durante os primeiros estagios da época dominada pela matéria. Esta
aproximacao é razoavel se objetivamos acompanhar as perturbagoes no sub-horizonte
durante a época dominada pela matéria.

Para perturbacoes lineares em (5.36), definimos a velocidade escalar v, que é associada
com a velocidade peculiar, como du’; = kv/a. Em primeira ordem, a componente (0-0)

das equagoes de Einstein mostra-se da seguinte maneira
3
—k*) — 3HY — 3H*) = 57{25@, (5.67)

onde & € 0 contraste total de densidade, ou seja, diop = 0p1or/ pror- Durante o intervalo
de tempo entre o desacoplamento cinético das particulas de matéria escura do plasma
primordial e a época da igualdade da matéria radiante (z., ~ 3300 para o modelo ACDM),
o sub-horizonte das perturbac¢oes na matéria escura crescem apenas logaritmicamente com
o fator de escala. Depois de z.,, as perturbacoes na matéria escura obedecem a § o a.
Este o é principal resultado por tras do chamado efeito Mészaros [68].

Analisaremos aqui um exemplo em que o GCG, com a = 0, comporta-se diferente-
mente do ACDM. Mostraremos que o crescimento de perturbagoes na matéria GCG no
sub-horizonte é diferente do CDM padrao. A fim de obter uma equacgao tipo Mészaros para

o GCG, faremos o uso da conservacao covariante do tensor momento-energia (7*,.,=0).
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Em primeira ordem encontramos

& = =3H3 (2 —w.) — (1 +w.) (kv —3¢'), (5.68)
€
o= —H (1 = 3uw) v — —Y sy + ke (5.69)
N ¢ 1+ w. 1+ w,. '

para o balanco energia e momento para cada componente, respectivamente. Para peque-
nas escalas, podemos desconsiderar o termo ¢’ em (5.68) e também faremos o limite do
sub-horizonte da equagao de Poisson (5.67). Junto com (5.69) e com o fato que 6ot = dgeg,

encontramos uma equagao tipo Mészéros para o GCG com a = 0, ou seja, ¢2 = 0:

d?o adH| db
2 gcg 3(1 — . Il gcg
T da? + 3 —w) + H da | “ da
3 15 o daw.dH dw, B
To et T T —30%] geg =0 (5:70)

A equacao padrao para o CDM no modelo ACDM pode ser obtida pelo mesmo caminho,

mas relembramos que

Pedm

6c m — Qc m(sc m 5.71
Pedm + PA ¢ ! ¢ ( )

5tot =

desde que o modelo ACDM seja basicamente um modelo de dois fluidos. Portanto, temos

d?6 adH| dé 3

2 cdm cdm
—— — —QeamOcam = 0. .72

¢ T da? +{3 Hda]ada g edmTed 0 (5:72)

Identificando a expansao da base nos dois casos, ACDM e GCG, podemos escrever 2.4, =

1+ w,, entao

P26, 0 dH) dbum 3
(IQ dan |:3 ﬁ%] a d(j — 5(1 + wc)écdm = 0. (573)

As equagoes (5.70) e (5.73) s@o claramente diferentes, portanto dycy € dcam evoluem
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diferentemente. De fato, podemos mostrar que dycy = (1 4 we)dedm.

o.20f 0.20f
k=02hMpc!
.15+ 015 ACDM
............. A=005
———— A=04
@ 010} { w= .10} — =
o.05t 0.05}
™
N
.00} , , , ; .00} , . . &
107+ 0001 [HH | 0.1 1 0.001 0.01 0.1 1
a a

Figura 5.3: Evolugao da densidade de contraste d no sub-horizonte. A CDM padrao sem
pressao (p = 0) é mostrada pela linha s6lida. Para o GCG com a = 0 mostramos a
evolucdo de § para trés valores diferentes de A. Painel esquerdo: 6ugm = 6pedm / Pedm.-
Painel direito: dcam = Ocdm/ (Pedm + PA)-

Na Figura 5.3, mostramos a evolu¢ao de um sub-horizonte em escala tipica depois da
igualdade, z., ~ 3000. Assumimos que em ambos, CDM e GCG, tém as mesmas condigoes
iniciais neste periodo. No6s os encontramos por meio da geragao de espectro de poténcia
neste tempo para a escala k = 0.2hMpc! com o auxilio do c6digo CAMB [64]. Entao,
resolvemos numericamente a equagao (5.70) para A =0.05, 0.4 e 0.90. As perturbacoes

no fluido GCG sao fortemente suprimidas em comparagao ao caso CDM.

5.5 Conclusao

Verificamos nesse capitulo, que uma descricao do gas de Chaplygin no contexto da
teoria de Rastall nao resolveu o problema das velocidades imaginarias. Todavia, essa
descricao faz-se necessaria para uma estrutura de gas de Chaplygin em uma teoria de

campo escalar. Também mostramos que apesar de podermos abordar a relatividade geral
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padrao no cenario de unificacao fornecido pelo gés de Chaplygin generalizado, no caso o =
0, o comportamento da evolucao de pequenas perturbacoes, sao diferentes nos dois cenarios
e a formacao de halos de matéria GCG em sub-horizonte deve ser afetada fortemente em

comparagao com o cenario ACDM.



Capitulo 6

Conclusao

6.1 Consideracoes e Perspectivas

Realizamos uma anélise Bayesiana do comportamento do modelo GCG a nivel de
base usando conjuntos de dados de H(z), SNIa, RCFW e BAO. Focamos particularmente
no parametro a que é abordado amplamente na literatura. Nosso resultado é dado por
a = —0.087f8:£§ no nivel de 20, ou seja, valores negativos de a parecem ser favorecidos
sobre os valores positivos. De fato, o é negativo com 85% de confianca. A incerteza
¢ muito grande para afirmarmos que existe tensao com testes perturbativos, todavia,
especulamos saber as consequéncias desta ocorréncia, a qual nao encontra-se longe de
ser resolvida, devido aos continuos programas observacionais que coletam dados cada
vez mais precisos. Este tipo de inconsisténcia iria afastar o modelo do GCG, uma vez
que ¢ inaceitavel obter dois diferentes conjuntos de parametros dependendo dos testes
observacionais aplicado. Assumimos que isto ocorra e figure como a possibilidade de
salvar o paradigma da unificagdo do GCG. Introduzimos um modelo de fluido na teoria
de Rastall que se comportou exatamente como o GCG a nivel de base e discutimos suas
propriedades perturbativas. Verifica-se que velocidades do som pequenas e positivas sao
compativeis com a < 0. Por outro lado, mostrar que a evolucao de perturbagoes sao
governadas por uma velocidade do som efetiva que é idéntica ao GCG na teoria da RG,
como se a teoria de Rastall introduzisse um tipo de "entropia geométrica". Portanto, como

ja é esperado, os resultados sao catrastoficos. O contraste de densidade e o potencial
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gravitacional crescem muito réapidamente para estarem de acordo com as obervagoes.
Como uma possivel salvacao, indicamos uma descricao de campo escalar do GCG na
teoria de Rastall, onde a expansao na base e a velocidade efetiva do som pode ser fixada
independentemente.

Também abordamos a questao do limite o — 0. Este ¢ indistinguivel do modelo
ACDM em regime perturbativo linear, todavia mostramos que uma pequena pressao ne-
gativa do GCG afeta a evolugao no contraste de densidade do GCG durante a fase domi-
nada pela matéria, onde se espera um comportamento como CDM e fornece uma evolucao
diferente para as perturbagoes de matéria no sub-horizonte. Esta analise mostra que es-
truturas no sub-horizonte, quer dizer halos escuros, nao podem se formar como no caso
ACDM padrao. Assim, deve ser muito mais interessante fazer simulagoes numéricas para
fluidos de matéria com uma evolucao hidrodindmica distinta do caso sem pressao padrao.
Esta analise poderia esclarecer se no limite de @« — 0 do GCG é realmente idéntico ao
modelo ACDM.

Os resultados mais recentes envolvendo as observagoes realizadas pela missao Planck,
abrem perspectivas de analises e de restricoes mais robustas para os parametros e as

situagoes estudadas nessa tese, nos incentivando a desenvolver trabalhos futuros.
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Listas de Figuras

Figura 3.1 Curva de rotacao da NGC 6503. As linhas pontilhadas, tracejadas e
juntamente tracejadas e pontilhadas, sao as contribuicoes de gés, disco e matéria escura,
respectivamente.

Figura 3.2 Lado esquerdo: imagens dos aglomerados Abell 2390 (supeior) e MS2137.3-
2353 (inferior) em raio X feitas pelo Chandra. Lado direito: imagens dos mesmos aglo-
merados feito no 6tico pelo Hubble Sapce Telescope Wide Field Planetary Camera 2.

Figura 3.3 O grafico mostra as flutuagoes na temperatura da Radiacao Cosmica de
Fundo em Microondas detectadas pelo WMAP.

Figura 4.1 PDF em uma dimensao para o parametro a sob a restricao o > —1
usando H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel
inferior esquerdo) e BAO (painel inferior direito).

Figura 4.2 PDF em uma dimensdo para o parametro A sob a restricio o > —1
usando H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel
inferior esquerdo) e BAO (painel inferior direito).

Figura 4.3 PDF em uma dimensao para o parametro « sob a restricao a > —1
usando H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel
central esquerdo), BAO (painel central direito) e a combinacdo de todos esses quatro
testes (painel inferior esquerdo). No painel inferior direito, apresentamos os contornos da
PDF total no plano («, A) total.

Figura 4.4 PDF em uma dimensdo para o parametro A sob a restricio o > —1

usando H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel
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central esquerdo), BAO (painel central direito) e a combinac¢do de todos esses quatro
testes (painel inferior esquerdo). No painel inferior direito, apresentamos os contornos da
PDF total no plano (a, A) total.

Figura 4.5 PDF em uma dimensao para o parametro o sem restrigao para « usando
H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel central
esquerdo), BAO (painel central direito) e a combinagao de todos esses quatro testes (painel
inferior esquerdo). No painel inferior direito, apresentamos os contornos da PDF total no
plano («, A) total.

Figura 4.6 PDF em uma dimensio para o parametro A sem restricio para a usando
H(z) (painel superior esquerdo), CMB (painel superior direito), SNIa (painel central
esquerdo), BAO (painel central direito) e a combinagao de todos esses quatro testes (painel
inferior esquerdo). No painel inferior direito, apresentamos os contornos da PDF total no
plano (o, A) total.

Figura 5.1 Evolugao do parametro w da equagao de estado e da velocidade do som c?
dados pelas equagoes (5.21) e (5.25) como fungoes do fator de escala. O parametro y tem
valores dados por: v = 0.8 (linha solida preta), v — 1 (que é o limite RG, linha tracejada
vermelha) e 7 = 1.1 (linha tracejada e pontilhada).

Figura 5.2 Evolugao de ® e § como fungoes do fator de escala. Os parametros do
GCG foram fixados em a = —0.1 e A = 0.7. O parametro v dado por v = 0.5 (linha preta
solida), v = 1 (o limite RG, linha vermelha tracejada) e v = 2 (linha azul pontilhada e
tracejada). Para comparagao, o ACDM é representado pela linha magenta pontilhada.

Figura 5.3 Evolugao da densidade de contraste § no sub-horizonte. A CDM padrao
sem pressao (p = 0) é mostrada pela linha solida. Para o GCG com « = 0 mostramos
a evolucao de d para trés valores diferentes de A. Painel esquerdo: Segm = 0 pedm/ Pedm-

Painel direito: dcam = Ocam/ (Pedm + PA)-
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