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Resumo

O objetivo deste trabalho é estudar como o modelo viscoso para a matéria escura
influencia a evolucao e a formacao das estruturas no Universo. A andlise é realizada
usando os enfoques newtoniano e neo-newtoniano para a cosmologia. Considera-se que o
fluido viscoso descreve as componentes escuras do Universo, nao apenas a matéria escura,
mas também em algumas situagoes, a energia escura. O estudo é feito introduzindo na

equacao de estado deste fluido o termo de viscosidade volumétrica.



Abstract

The aim of the present work is to study how the viscous model influences the evolution
and formation of the structure in the Universe. The analysis is performed using Newto-
nian and neo-Newtonian approaches to cosmology. It is considered that the viscous fluid
describes the dark components of the universe, not only dark matter but also in some
situations, the dark energy. The study is done by placing in the fluid equation of state

the term of volumetric viscosity.
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Capitulo 1

Introducao

A cosmologia é o estudo sobre o Universo, como surgiu, como evoluiu, de seu estado
atual e também um estudo sobre o que acontecerd com elas. A tentativa de melhor compre-
ensao do Universo e de nos proprios é feita desde civilizagoes antigas, ao tentarem melhor
compreender o que estava acontecendo ao redor, na natureza. A principio, fenémenos
da natureza eram associados a fenémenos sobrenaturais, como por exemplo trovoes eram
associados as iras divinas, e para aqueles que viviam muito antigamente como em épocas
pré-historicas, o Universo era o que interagia com eles. Com a evolugao da sociedade, as
perguntas e definicoes de Universo também foram evoluindo. Um grande pensador, cujas
ideias reinaram na sociedade por séculos, foi Aristoteles. Ele possuia ideias geocéntricas
de que o Universo era finito, formado pelo sistema solar, e que acabava nas estrelas fixas.
Ele defendia suas ideias a partir de observacoes que ele mesmo fazia.

Galileu Galilei foi um dos primeiro pensadores a defender o heliocentrismo, Johannes
Kepler descobriu as érbitas elipticas dos planetas, e varios outros pensadores estudaram e
pensaram no cosmos, no porqué de estarmos aqui, e com vérias tentativas de compreender
o que estd a nossa volta. Uma das grandes revolucoes na fisica, e também na Cosmologia
veio da teoria newtoniana, que inclui a teoria da gravitagao universal, criada por Isaac
Newton. A teoria newtoniana permitia analises experimentais, e previsao de feno6menos,
servindo como uma base para a cosmologia. As contribuicoes de Newton foram enormes,
envolvendo varias areas da ciéncia. Pensando em o que aconteceria com um conjunto de
matérias em um Universo finito, como apenas existiria for¢a gravitacional atuando nesses

corpos, eles apenas iriam se aglomerar, cada vez mais e mais, chegando uma hora que tudo



iria acabar em uma grande aglomeragao de massa. Em vista desse pensamento, Newton
fez a suposicao de que o Universo é infinito, de forma a contornar esse problema. Essa foi
uma das primeiras suposicoes cosmologicas da ciéncia, suposicao esta que vinha de bases
teoricas bem determinadas.

Por muito tempo a teoria newtoniana serviu como a grande teoria base que descrevia
o Universo, até o descobrimento de que ela ¢ uma teoria falha para certos limites de
velocidade. Surgiu entao a teoria relativistica de Albert Einstein (1917), preenchendo as
lacunas da teoria newtoniana. A teoria relativistica nos deu ferramentas para investigar
muito além do que podemos simplesmente tocar.

Com a teoria da Relatividade Geral foram obtidos grandes avancos no entendimento
do Universo. Com observagoes, feitas inicialmente por Hubble (1929), descobrimos que
o Universo estd em expansao acelerada. A verificacao desse fendomeno ocorreu em 1998
através de estudos de supernovas. A causa dessa aceleracao é um mistério, e atribuiu-
se a uma nova componente, chamada energia escura, a causa da expansao acelerada.
Foi descoberto também que por algum motivo a velocidade de rotacao das galadxias nao
diminui a medida que se afasta de seu centro, e outra nova componente foi criada para
explicar as curvas de rotacao das galaxias.

Sabe-se hoje a partir de um modelo de concordéancia, o modelo ACDM que o Universo
é composto de energia escura (70)%), de matéria escura (25%), de matéria barionica (4%),
de fotons e de neutrinos. Esses resultados sao obtidos através de testes observacionais.
Neste modelo, a energia escura é descrita pela constante cosmologica A e a matéria escura
é considerada ser do tipo matéria escura fria, que possui pressao nula. Apesar do modelo
de concordancia ser compativel com todos os testes observacionais, ele ainda apresenta
problemas.

Na tentativa de resolver os problemas do modelo padrao muitos modelos alternativos
foram propostos. Neste trabalho estuda-se o modelo neo-newtoniano viscoso, e como
fluidos reais possuem viscosidade, por considerar viscosidade no fluido que preenche o
Universo torna o tratamento mais realista neste sentido. Este modelo é uma modificagao
do modelo newtoniano de forma a poder ser considerado casos de pressao nao nula, e
possui resultados compativeis com modelos relativisticos a nivel perturbativo. Ele trata

as componentes escuras do Universo como uma tnica componente, chamada de viscosa. A



viscosidade pode resolver problemas do Lambda CDM em pequenas escalas, e a0 mesmo
tempo pode contribuir para a aceleragao do universo. Supoe-se entdao que o Universo
pode ser composto por dois fluidos (um representando barions e o outro as componentes
viscosas) e também considera-se um caso aprimorado de um Universo composto por trés
fluidos (barions, componente viscosa e constante cosmologica).

Esta dissertacao esta dividida da seguinte forma: no capitulo 2 é discutido a base da
teoria relativistica, o modelo cosmologico de Friedmann, os principais fené6menos obser-
vacionais e o modelo de concordancia. O terceiro e quarto capitulo estuda os modelos
newtonianos e neo-newtonianos e suas analises perturbativas.

O capitulo 5 discute uma forma alternativa de tratar as componentes escuras através
dos fluidos viscosos, e discute a equacao de estado que serd utilizada neste trabalho.
O capitulo 6 faz uma analise perturbativa dos modelos newtoniano e neo-newtonianos
para obter-se o espectro de poténcia baridnico e compari-lo com os dados da amostra
2dFGRS. No capitulo 7 faz-se uma analise da base homogénea e isotrépica do modelo
neo-newtoniano a partir de analises com Supernovas tipo Ia. No capitulo 8 sera feita uma
analise conjunta dos resultados obtidos através dos testes com Supernovas e com espectro

de poténcia. Por fim, o capitulo 9 apresenta as conclusoes do trabalho.



Capitulo 2

Cosmologia

Neste capitulo sera feita uma revisao nas teorias e definicoes mais importantes sobre
a cosmologia. Serao discutidos os principais pontos da Relatividade Geral, estudando as
condigoes especiais que aplicadas nas equacoes de Einstein levam as equacoes de Fried-
mann, e também na conservacao da energia devido as identidades de Bianchi. A Relati-
vidade Geral é de grande importancia para a cosmologia, pois nos fornece as ferramentas
necessarias para analisar o Universo hoje, e também o Universo primordial. Um estudo
do Universo observavel nos da muitas informacoes também sobre o passado do Universo,
pois como a luz viaja a uma velocidade constante ¢ ~ 3,00 x 108m/s, a radiacao que
chega a nos hoje foi enviada pela fonte no passado. Uma evidéncia desse tipo de radiagcao
é a Radiacao Cosmica de Fundo, que foi liberada no Universo no desacoplamento matéria-
radiacao. Compreender fenémenos que sao observados e descobrir a razao de eles terem
acontecido é fundamental para compreendermos o Universo em que vivemos, e também
para que possamos prever eventos.

Sera apresentado também o modelo cosmoldgico de Friedmann, que é uma das formas
mais simples das solu¢oes da equacao de Einstein quando aplicada a Cosmologia. A partir
da suposicao do Principio Cosmologico, que assume um Universo homogéneo e isotropico, e
também assumindo que o Universo é composto de um fluido perfeito que permeia todo seu
espaco, Friedmann resolveu a equacao de Einstein e encontrou um conjunto de equacoes
para a dinamica do Universo. Essas equacoes sao chamadas de equacoes de Friedmann,
e a partir delas foi observado uma possibilidade de expansao do Universo dependente

apenas da distribuicao de matéria e energia.



Em 1934, Milne e McCrea conseguiram desenvolver um modelo cosmologico newtoni-
ano a partir das equacoes de hidrodinamica da teoria newtoniana de fluidos, para o caso
nao relativistico, considerando fluidos de pressao desprezivel. Foi suposto um Universo
homogéneo, isotrépico e em expansao, satisfazendo a lei de Hubble. Com essas equacoes
newtonianas foi possivel ainda chegar a mesma forma das equagoes de Friedmann para o
caso de pressao nula.

Neste capitulo faz-se também uma breve apresentacao do modelo padrao da cosmo-
logia. Ele ¢ um conjunto dos principais modelos de concordancia que temos, ou seja, o0s
principais modelos que melhor se adequam ao que observamos atualmente. Uma deteccao
muito importante foi feita por Hubble, em 1929, evidenciando um Universo acelerado. A
teoria da nucleossintese primordial ¢ também uma das teorias bem sucedidas que entram
no modelo padrao, devido as incriveis concordancias entre observacoes e medidas teoricas.
Outra grande predicao teorica feita por Alpher e Herman em 1949 foi a predicao de que
os fotons liberados depois do BigBang deveriam ter uma radiacao distribuida na forma
caracteristica de corpo negro. Em 1965 essa radiacao foi detectada, e foi um marco do
comeco da cosmologia moderna. Satélites recentes determinaram que essa radiacao possui
uma temperatura de 2.79 + 0.01 K.

Sera apresentado também o modelo AC DM, que é utilizado como base de comparacao

para outros modelos.

2.1 Relatividade Geral

Uma das consideracoes mais importantes na cosmologia é o principio cosmolégico,
que afirma que o universo é homogéneo e isotrépico, o que nos permite generalizar o
que observamos ao nosso alcance para todo o universo. Homogeneidade significa que em
um determinado tempo t o Universo é igual em todo o espaco, isotropia significa que o
Universo ¢ o mesmo em todas as direcoes. Esse principio possui suas bases no principio
copernicano, e é uma boa aproximacgao para a distribuicao do Universo, dependendo da
escala que se deseja trabalhar. Mapeamentos de galaxias e também a alta isotropia da
radiacao cosmica de fundo (CMB) indicam que o universo ¢ homogéneo e isotropico em

grandes escalas |1, aproximadamente a partir de escalas de 100 Mpc, sendo que o universo



observavel possui um raio de aproximadamente 3000 Mpc. Em escalas menores que 100
Mpc existem muitas inomogeneidades, como galaxias e aglomerados de galaxias, de forma
que o principio cosmolbdgico se torna uma aproximacao ruim para tais escalas. Modelos
inflacionarios sugerem que em escalas muito maiores que nosso universo observavel o
universo volta a ser altamente inomogéneo |2].

A teoria da gravitacao padrao utilizada é a teoria da Relatividade Geral, descrita pela

equacao de Einstein

1
R, — 59’“’R = 87GT ), (2.1)
sendo R, =T, , —1%,, + 9.1, —T9T", o tensor de Ricci, e I, o simbolo de
Christoffel dado por
1 K
Dl = 59" (Ouger + Ov G = Ongur) (2.2)

O termo R = g" R, é o escalar de Ricci, também conhecido como escalar de curvatura,

T, € o tensor energia momento, que para um fluido ideal assume a forma

Tuu = (/0 + p) UyUy — PYuv, (23)

onde u, é o campo de velocidades e g, ¢ a métrica. Est4 sendo considerado a velocidade
da luz ¢ = 1. A equacgdo (2.3) expressa que qualquer fonte de energia contribui para
os efeitos gravitacionais. Diferentemente da teoria newtoniana, na teoria relativistica nao
somente a matéria, mas também a pressao contribui gravitacionalmente. Tomando o trago
da equagao encontramos R = —8nG'T, e a equacao de Einstein pode ser reescrita da
forma

1
R, =8rG(T,, — §g/wT)' (2.4)

O tensor de Ricci e o escalar de curvatura surgem da contra¢ao do tensor de Riemann,
definido como
B B A T8 A B
Ry =0, — 00, + Thel'y, — T T, (2.5)

que satisfaz as seguintes identidades geométricas

VQRB/,WH + VHRB,LLOU/ + VI/R,B;LOQ = 07 (26)
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que sao chamadas de identidades de Bianchi. Contraindo a equacao acima com a métrica

g"? e utilizando propriedades de simetria do tensor de Riemann, obtém-se:
RH9§04 o R,ua;& + RZG&;V = 0. (27)

Contraindo novamente com a métrica ¢"’ e usando a propriedade de que a derivada
covariante da métrica é nula, é obtida a seguinte equacao:

1
(Ra0 - §goa9R);a =0. (28)

Observe que o termo dentro do parénteses ¢ a equacao de Einstein (2.1)). Portanto, o

tensor de Einstein G, = R, — %ng satisfaz as identidades de Bianchi contraidas
V,G = 0. (2.9)

As identidades de Bianchi (2.6]) levam a conservacao do tensor momento energia, que é
escrita como:

T, =0. (2.10)

A métrica pode ser escrita através do deslocamento infinitesimal, que de forma geral

é escrito como,

ds? = gagdr®da’”, (2.11)

sendo o, = 0,1,2,3. A métrica que descreve um espaco homogéneo e isotropico é
denominada de métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), onde o des-

locamento infinitesimal assume a forma

dr?
2 2 2 2/ 102 2 2
ds® = dt* — a(t) [1 —a T (dO* + sen“0dyp?)]
2 2 dr? 2/ 102 2 2
— kr

sendo a(t) o fator de escala adimensional do universo num tempo ¢. O fator de escala

nos diz como o universo se expande, e é definido como sendo igual a razao entre o fator

11



de escala dimensional do universo (que possui dimensdo de comprimento) pelo fator de
escala do universo calculado hoje. A coordenada ¢ representa o tempo cosmico (ou tempo
proprio), e na segunda equacao introduzimos o termo 7, que é o tempo conforme definido
como dt = a(n)dn. As coordenadas r,0,¢ sao coordenadas tridimensionais comoveis e
k é o fator que esta relacionado & curvatura do espaco-tempo e pode assumir os valores
1, 0 e -1. Para k = 0 a curvatura do universo ¢ nula, portanto aplicid-lo na métrica
FLRW representa a geometria de um universo plano. A geometria de uma hiperesfera é
indicada por kK = 1 e indica um universo fechado, e Kk = —1 indica um universo aberto
com curvatura negativa. Como as observacoes indicam que o universo é plano, na parte

principal deste trabalho serd utilizada a métrica de FRW para um espaco-tempo plano,

ds* = 2dt* — a(t)® [dr® + 1 (d6” + sen®0dy”)] (2.13)

Também pode ser dito que esta métrica possui simetria maxima.

Quando se considera o menor caminho entre dois pontos, no espaco plano é conhecido
que tal caminho ¢ uma reta, mas em espacos curvos tal caminho é chamado de geodésica.
Uma geodésica é definida como uma curva ¥ em que vetores tangentes em diferentes
pontos sao paralelos, além de ser o menor caminho entre dois pontos. Nessa curva, um

tensor tangente 7%, definido como

dx®
T = — 2.14
dt ) ( )

que é o vetor velocidade, e nessa curva ele satisfaz
T0, TP = 0. (2.15)

Essa ¢ a equagao de transporte paralelo, e uma parametrizacao que satisfaz a equacao
(2.15) é chamada de parametrizagdo afim. Agora considerando um sistema de coorde-
nadas, a geodésica é mapeada em uma curva x*(t) em R", e as componentes T+ de T

nessas coordenadas satisfazem a seguinte equacao:

T+
— T 1T =0, (2.16)

12



onde V17 = 9,77 + T2 T7. Utilizando a forma do tensor tangente (2.14) possibilita
escrever a equagao ([2.16]) como:

A%zt dx? dx”
n, e A 2.17
gz T erlon g g =0 (2.17)

A equacao acima é a equacao da geodésica nesse sistema de coordenadas.

Em uma curva tipo tempo, os vetores tangentes sao tipo tempo para todo o espago-
tempo. Se a curva tipo tempo é uma geodésica, ela é chamada de geodésica tipo tempo.
De maneira similar sao caracterizadas as geodésicas tipo espago. Geodésicas tipo tempo
sao caminhos que podem ser utilizados por particulas ou corpos submetidos a acao da
gravidade. Pode-se definir o cone de luz, que representa passado, futuro e o caminho
percorrido pela luz separando eventos causais de nao causais. O futuro e o passado que
ficam dentro do cone de luz sao regides onde se podem alcancar por geodésicas tipo tempo.
Ja regioes fora do cone de luz, que nao tem relacao causal com eventos internos ao cone,
sdo possiveis de ser alcangadas por geodésicas tipo espago [3]. Para um aprofundamento

da teoria da Relatividade Geral a referéncia [4] pode ser consultada.

2.2 Equacao de Raychadhuri e condicoes de energia

Um fluido possui varias propriedades, como no caso de efeitos de forcas internas que
podem ser quantificados pela pressao, e para melhor descricao de sua dindmica é ne-
cessario levar essas propriedades em conta. Considerando uma geodésica tipo tempo
parametrizada pelo tempo préprio 7, serd estudado o campo de velocidades u, de um
fluido, examinando sua derivada covariante que, por ser um tensor de segunda ordem,
pode ser escrita como uma combinagao de sua parte simétrica de trago nulo 0,5, sua

parte anti-simétrica w,p e a parte com traco ©

1 1
Oap = §(Ua;/3 + UB;Q) — mhag@, (2.18)
1
Wap = 5(%;& - Uﬁ;a)7 (2-19)

13



0 =ul (2.20)

el

onde 0,3 representa o cisalhamento do fluido, w,g é sua parte rotacional e © a expansao
infinitesimal das vizinhancas da geodésica, sendo cada componente invariante. Ainda,
hag = gap + uaug € um tensor simétrico chamado de tensor projecao, que projeta um
tensor no subespaco do espaco tangente perpendicular ao campo de velocidades e n é a
dimensao do espago-tempo. Uma forma de analisar a atuacao de cada um desses efeitos
causam no fluido é pensando em uma esfera de fluido. O efeito de expansao faria a esfera
aumentar de tamanho mas mantendo sua forma, o efeito de rotacao a faria girar, e o
cisalhamento causaria uma mudanca em sua forma mas mantendo seu volume.

Definindo a quantidade B.g = uq,3, temos que u’B,s, = —BgBm + R%au"’u‘s e
tomando o traco dessa igualdade obtemos

% = —%6’2 — ot 4w — Rv(guvu‘s. (2.21)

Essa equacao é conhecida como a equacao de Raychaudhuri, que descreve a cinematica
dos fluidos. Raychaudhuri desenvolveu essa equacgao tentando encontrar solugoes nao
estaticas para a equacao de Einstein, de forma a descobrir se era possivel contornar o
problema da singularidade inicial da teoria relativistica. Ele nao considerou o principio
cosmologico, por isso teve que incluir os efeitos de gn5, wap € © [4].

Observe agora o tltimo termo ao lado direito da igualdade da equagao . Utili-
zando esse termo pode ser escrito como

1
R0 = 87 (Topv*v” — 37)- (2.22)

Esse termo representa a densidade de energia, e geralmente considera-se que a densidade
de energia é positiva

Topu®u® > 0. (2.23)

Essa condicao é conhecida como a condicao fraca de energia, e de forma equivalente é
possivel escrever p > 0 e p+ p > 0. Esta tltima condi¢ao também expressa que quando

a matéria expande, sua densidade decresce ao invés de aumentar.
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Também ¢ possivel considerar que T,su®u’ ndo sera tao negativo ao ponto de tornar

todo o lado direito da equagao(2.22)) negativo, de forma que

T.su®u’ > =T, (2.24)

N | —

e essa condicao é conhecida como a condigao forte de energia e é a condi¢ao para conver-
géncia de geodésicas. A condicao de energia forte também pode ser escrita como p+3p > 0
e p+p =014, 5. Ainda, a condi¢ao de energia forte nos diz que ndo se pode ultrapassar

a velocidade da luz, e esta associada a convergéncia de geodésicas.

2.3 O modelo cosmolégico de Friedmann

Em 1922 o matemético russo Alexander Alexandrovich Friedmann desenvolveu um
modelo cosmoldgico que assume que o universo ¢ homogéneo, isotropico e possui simetria
esférica. Esse foi o primeiro modelo que considerava um universo nao estatico, observando
que esse resultado foi obtido antes mesmo das observacoes de Hubble que evidenciavam
um universo em expansao. Esse modelo também foi descoberto paralelamente por George
Lemaitre, que encontrou o mesmo resultado de Friedmann, deixando o mérito do trabalho
dividido entre os dois. A métrica utilizada ¢ a FLRW que esta escrita na equacio ([2.12),
que satisfaz o Principio Cosmoléogico. Friedmann aplicou essa métrica as equacoes de
Einstein utilizando o tensor momento-energia para um fluido perfeito, obtendo a seguinte
componente para a parte puramente temporal (a componente 0-0)

a> k87 G

? + g = Tp, (2.25)

e a componente puramente espacial (a componente i-i) obtida foi:
26 a®

a

Combinadas, as equagoes (2.25) e (2.26) resultam em

k
? + ? = —81Gp. (2.26)

a AnG
L =3 (p+3p), (2.27)
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que é uma forma da equacao de Raychadhuri. Esta equacao nos da uma expressao para a
aceleracao do universo, que depende tanto da densidade de matéria p quanto da pressao
p. Friedmann observou entao uma possibilidade de expansao dependente apenas de sua
distribuicao de matéria e energia.

Ainda, das identidades de Bianchi aplicadas na equagao de Einstein, temos uma gran-

deza conservada, expressa na forma

™., =0, (2.28)

e ao desenvolver os termos da equagao acima, para a componente 7% = 0 obtem-se

p+3§(p+p) = 0. (2.29)

que é a equacao relativista da continuidade. Para o caso de o tensor energia momento 7"
ser constituido pela combinacao de vario fluidos que nao interagem entre si e interagentem
apenas gravitacionalmente, entao a equacao da continuidade ¢ vélida para cada fluido

independentemente. Podemos escrevé-la entao como,
) a
pi + 35(&' +pi) =0, (2.30)

sendo que o indice ¢ indica cada fluido que compoe o Universo. A densidade total pode,

entao, ser escrita da forma p = Xp;.

A combinacdo das equagoes (2.25), (2.26) e (2.29) descrevem o modelo cosmologico

de Friedmann. Para analisar solucoes da equacao de Friedmann é conveniente escrever as
equacoes da dinamica do sistema em termos do tempo conforme. Como foi mencionado
antes, dt = a(n)dn, e aplicando isso na equagao ([2.25))
12
a k- 8rG

onde a linha nas variaveis indica derivada em relacao ao tempo conforme. A equacao

(2.27) fica na forma:
a’  a” 4G
P R Ak O (2.32)
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Da equagao de Friedmann da aceleracao observamos que a dinamica do universo
depende nao somente da geometria do universo, mas também de sua equagao de estado.
A equacao de estado ird depender da composicao do fluido césmico. Considerando uma
equacao de estado mais geral, vamos supor que a pressao p dependa diretamente da

densidade de matéria p da forma

p = wp, (2.33)

onde w é uma constante que possui dimensao de [velocidade?|. Esses tipos de fluidos fazem
parte de uma subclasse de fluidos chamados de barotropicos (que de forma geral possui
equacgao de estado p = p(p). O valor de w é limitado pela velocidade do som

8_pisentropia
de forma que 0 < w < 1, ja que a velocidade da luz (¢ = 1) nao pode ser ultrapassada,
e o limite inferior é definido pela matéria nao interagente com equacgao de estado p = 0.
Para fluidos nao-barotropicos esses limites devem ser recalculados.

A equacao da continuidade relativista, em funcao do tempo conforme, é

!/

p +3%(p+p) =0, (2.35)

e resolvendo para a equagao de estado obtém-se p = 7 Aplicando o resultado obtido

£0
a3 (14w
a partir da equagdo da continuidade na equagao (2.31)
2
8rG 1
a” k= TG po

a2 3 q+3w)’

(2.36)
multiplicando os dois lados da equacao por a7
o = V8TGpoV 1 — kall+3w) (2.37)

que pode ser resolvida para cada caso de k. Para o caso mais simples k = 0:

143
a(n) = [—; 2 /BrGpon + Cind T, (2.38)
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sendo que c¢;,; € uma constante de integracao. Para o caso de um universo plano o fator
de escala depende diretamente do tempo conforme 7. Para o caso k = 1, a solugdo para

a equacao diferencial do fator de escala é:

2 (14 3w)

a(n) = sen T+ | 881G pon + Cint. (2.39)

Portanto em um universo fechado o fator de escala depende de 7 na forma de uma senoéide.

Finalmente, para k = —1

1+3
a(n) = senh T [% vV 8TGpon + Cint)- (2.40)

As equacgodes gerais acima podem ser particularizadas para casos de maior interesse
na descricao da evolugao do Universo. Um tipo de energia que possui equagao de estado
w = 0 nas equacgoes de Friedmann é a matéria barionica, matéria escura, particulas
fundamentais, entre outros. Aglomerados de particulas de w = 0, como buracos negros,
também atuam de forma a ter equacao de estado definida por w = 0. Essas particulas
sao mantidas juntas por forcas fundamentais, como a forcas nucleares fortes ou gravidade,
por exemplo. Esse tipo de energia é de interesse pois sabemos que nosso universo possui
matéria nao relativistica. O fluido que descreve essa matéria é chamado de poeira e a
equagao da conservagao da matéria, que esta relacionada a divergéncia do tensor momento
energia, implica que a dependéncia da densidade de energia com o fator de escala é p ~ 25.

Outro caso de grande interesse a ser considerado sao tipos de energia que evoluem
como w = 1/3, que representam a radiagdo do nosso universo. O exemplo mais comum
de radiacao sao as eletromagnéticas, porém existem outros tipos de radiacao, como a
gravitacional. A principio, particulas caracterizadas por w = 0 podem ser aceleradas até
proximo da velocidade da luz, atuando portanto como w = 1/3. Para ondas gravitacionais,
a pressao gravitacional é positiva, fazendo com que a radiacao gravite de forma mais forte
do que matéria com w = 0 com mesma densidade média de energia, e por esse motivo,
durante a época em que o Universo foi dominado por radiacdao, a expansao era mais
lenta do que a expansao de um Universo dominado por matéria. O fluido que descreve
o Universo dominado por radiacao possui dependéncia do fator de escala com o tempo

césmico da forma a = /2 [7].
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O caso em que a dependéncia do tipo de energia ¢ da forma w = —1 representa a
componente A chamada de constante cosmolbgica. Esse fator é introduzido na tentativa
de explicar a expansao acelerada do Universo, pois como o termo gravitacional ¢ do tipo
atrativo, precisa-se entao de um termo que atue de forma contraria, para se explicar a
expansao do Universo. A constante cosmologica possui pressao negativa, de forma a poder
agir repulsivamente, acelerando a expansao do universo, violando a condicao de energia
forte, apresentada na secao A dependéncia do fator de escala com o tempo cosmico,
obtida a partir da equacdo de Friedmann, ¢ da forma a = agefot.

Vale lembrar que a constante cosmologica A foi introduzida em meados de 1915 por
Albert Einstein na tentativa de manter sua crenca de um universo estatico e explicar

como um universo preenchido por matéria, que é o observado, consegue ser estatico. O

que Einstein fez foi basicamente adicionar o A as suas equacoes de campo da forma

1
R, — §Rg,“, =81GT,, + Ag,. (2.41)

Observe que ao ser colocado no lado esquerdo da igualdade, o termo A pode ser con-
siderado como uma contribuicdo geométrica, porém colocada a direita da igualdade, A
atua como uma contribuicao de energia. Adicionando entao o termo A é o mesmo que
adicionar uma contribuicao na densidade de energia na forma A = 87Gpr. Nas equagoes

de Friedmann, a inclusdo do termo A aparece na forma

ip_k_8G A
a 2 3 3
87rG G
= — —0r. 2.42
3 + 3 PL ( )

Um possivel candidato para a constante cosmologica é a energia do vacuo. [6]
Existem outros valores possiveis de w, como o caso w < —1 que caracteriza energia
fantasma, uma situacao onde a velocidade do som possui é maior que a velocidade da luz

em magnitude; w = —1/3 que caracteriza as cordas cosmicas.
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2.4 O modelo padrao da cosmologia

Gracas a teoria da relatividade geral foi possivel tornar teorias cosmologicas testaveis
através de vérias ferramentas, fenomenos explicados e também fenomenos previstos, como
Radiacao Césmica de Fundo e o limite da velocidade da luz. Vérias observagoes também
puderam ser feitas, como a expansao acelerada do universo através de medidas do redshift,
através do aprimoramento dos aparatos de medicao. Varios modelos sao compativeis com
os dados observados do universo, e o conjunto dos modelos bem sucedidas formam o
modelo cosmoldgico padrao, ou mais conhecido como Big Bang. De acordo com o modelo
padrao o a evolucao do Universo possui fases principais: a inflacao, a fase de dominacao
da radiacao, a fase de dominacao da matéria e a fase acelerada, que estamos atualmente, e
este trabalho ira focar apenas na fase de dominagao da matéria. O cenario do Big Bang é
o de um universo homogéneo e isotrépico evoluindo de acordo com o modelo de Friedmann
obtido através da relatividade geral e cujas propriedades cineméaticas sao compativeis com

0 que observamos no nosso universo.

2.4.1 O universo em expansao

Se o universo esta se expandindo, entao as galaxias estao em média se afastando umas
das outras, portanto devemos observar galdxias se afastando de nés. Considerando entao
que o efeito Doppler pode ser aplicado a redshifts baixos na forma z = % e levando ainda

em conta a equagao para o redshift z

/\o S
1+4z2=22 , (2.43)
)\emt

sendo A\, 0 comprimento de onda observado e A.,; 0 comprimento de onda emitido
pela fonte. Entao pode ser feito um grafico da velocidade de galaxias pela distancia. Esse
diagrama foi inicialmente feito por Hubble em 1929 e mostra que a velocidade das galaxias
tende a aumentar com a distancia e que galaxias distantes estao se afastando de nos, que
é o esperado de um universo em expansao.

A evidéncia mais direta que temos do universo em expansao é o diagrama de Hubble,

que continua sendo feito atualmente utilizando os mesmos principios, porém com maior
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precisao. Medir distancias em escalas cosmoldgicas é um processo complicado, e devido a
essa dificuldade normalmente usa-se objetos chamados velas padrao, que sao objetos com
caracteristicas especificas que conhecemos. Observar variacoes nas caracteristicas obser-
vadas indica diferencas na distancia. Um exemplo de velas padrao sao supernovas tipo
TA, que possuem linhas de emissao caracteristicas e alta intensidade luminosa, permitindo
que possamos medir com maior precisao as distancias e também tornando possivel medir
em distancias maiores. Quanto mais o espectro da supernova observada estiver desviado

das linhas espectrais conhecidas, mais distante estara o objeto [8].

2.4.2 A nucleossintese primordial

Uma das evidéncias do Big Bang vem da chamada nucleossintese primordial, que nos
diz qual as abundancias dos elementos leves primordiais: *He, D, 2He e "Li. Esses ele-
mentos foram produzidos nos primeiros 20min do Universo, quando o Universo era muito
quente e denso. Sabendo entao as condigoes iniciais do Universo primordial, podemos
descobrir as abundancias dos elementos nessa época, nos dando também a densidade
bariénica do Universo. A nucleossintese é considerada uma fase bem conhecida pois os
processos fisicos que ocorriam sao similares aos da nucleossintese estelar, as secoes de
choque também sao bem conhecidas e as predicoes tedricas sao compativeis com os dados
observacionais. Com a nucleossintese primordial pdde-se estimar a densidade baridnica

do Universo, pg = (1 —3) x 10731 g/em? [9).

2.4.3 A radiacao césmica de fundo

Em uma época do Universo onde suas densidade e temperatura média eram muito
grandes, matéria e radiacao estavam acopladas formando um plasma. A expansao vi-
olenta do Universo resultou no resfriamento desse plasma, permitindo que os fotons se
desacoplassem da matéria, que ocorreu na época da dominacao da matéria. Portanto a
radiacao que chega hoje até nds nos da uma visao de quando o universo tinha cerca de
300 mil anos apos o Big Bang.

Detectada por acaso por Arno Penzias e Robert Wilson em 1964, a radiacao coésmica

de fundo (CMB) foi uma das maiores comprovagoes tedricas da cosmologia. Ela possui o
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espectro de radiagao de corpo negro, que indica que a radiacao foi emitida em um época
em que a radiacao estava em equilibrio termodinamico com a matéria, e possui uma
temperatura de aproximadamente 2,726K . Esse fundo de radiacao é muito uniforme, ou
seja, qualquer observador medird a mesma temperatura. Dados recentes obtidos pelo
satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) detecta anisotropias na CMB
que sao da ordem de % ~ 107°. Vemos entao que o Universo primordial era muito

homogéneo, sendo também uma evidéncia de que o Universo ¢ homogéneo em grandes

escalas [1].

2.4.4 Matéria escura

Durante estudos de galaxias do aglomerado de Coma, em meados de 1930 o astronomo
Fritz Zwicky detectou estranhos comportamento da velocidade de rotacao de galéxias, ob-
servando que as velocidades de galdxias individuais eram muito altas para a quantidade
de matéria contida nas galéxias, necessitando portanto de grandes quantidades de maté-
ria para explicar essas velocidades. Até os anos de 1960 acreditava-se que em galaxias
espirais a velocidade de rotacao de seus discos aumentava de acordo com que se afasta
do centro da galdxia crescendo de forma linear, até chegar em regioes da galaxia em que
praticamente nao tem massa, e a partir dessas regioes a velocidade deveria cair tendendo

GM )
#. Porém, em meados

ao limite kepleriano onde a velocidade tenderia a forma v?(r) =
de 1960 através de equipamentos mais aprimorados, os dados observacionais mostravam
que galaxias possuiam comportamento contrério ao esperado. As curvas de rotacao con-
tinuavam crescendo, mesmo quando nao tinha componente luminosa. Na maior parte das
galdxias espirais a curva de rotacao se mantém constante em grande parte da regiao da
galaxia, até mesmo além da regiao Optica, necessitando de grandes quantidades de massa
para explicar tais curvas. A essa massa que parecia estava faltando deu-se o nome de
matéria escura (ME).

O nome matéria escura veio do fato de nao conseguir detecta-la através de emissoes
de ondas eletromagnéticas, mesmo tendo fortes evidéncias de sua presenga. Sabe-se que
essa matéria interage gravitacionalmente com matéria baridnica e possui pressao nula,

porém ainda nao foi detectado nenhum tipo de radiagao, nem por emissao, nem por

absorcao ou espalhamento de radiagao, que sugere que essa matéria tenha origem nao-
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barionica. Essa hipotese é suportada pela dificuldade que modelos baridnicos tem de
formar estruturas, necessitando de algo adicional. A forma de deteccao da ME é por
efeitos gravitacionais em fontes luminosas, investigando o comportamento dos barions |[1].
Ela tem a caracteristica de se aglomerar devido a efeitos de instabilidade gravitacional,
e portanto tornou possivel a formagao de estruturas no Universo. A densidade medida
de matéria escura no Universo atual é cerca de 25% de sua densidade total, enquanto o
da matéria baridnica é cerca de apenas 4%. Uma propriedade da ME é que ela forma
aglomerados (resolvendo assim o problema das curvas de rotagdo das galaxias). A ME
é suposta possuir dois tipos: tipo quente ou fria. Particulas de ME quente sdao conside-
radas terem sido desacopladas do fluido matéria/radiacido quando eles eram relativisticos
e possuiam grande velocidade de dispersao, porém elas foram praticamente descartadas
por indicarem excesso de aglomeragao. Ja particulas de ME fria possuem velocidades
de dispersao muito baixas e desacoplam do resto de matéria/radiacao quando eles ja sao
nao relativisticos [10]. Uma suposi¢ao mais recente é a matéria escura morna, que possui

propriedades intermediarias as matérias escuras quente e fria.

2.4.5 Energia Escura

A partir de dados de supernovas tipo Ia foi detectado que o universo esta em expansao
acelerada, porém a razao dessa aceleracao ¢ um mistério, jA que a matéria baridnica
interage de forma gravitacional que é atrativa. A fonte que causaria essa aceleracao foi
chamada de energia escura (EE). Diferentemente da ME, a EE possui pressao negativa,
de forma a se contrapor a atracao gravitacional e fazer o universo expandir. Observagoes
de supernovas indicam que o Universo é composto de aproximadamente 70% de EE. De
acordo com , pelo fluido que representa o Universo possuir uma aceleracao positiva,

entao grande parte da densidade de energia do Universo deve satisfazer a equacao
p~+3p <0. (2.44)

Mesmo apés anos de estudos e procura, a matéria escura ainda nao foi detectada e nao
se sabe sobre suas origens nem sobre sua composi¢ao, e nao sabemos nem de possiveis

candidatos & matéria escura.
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2.5 0O modelo ACDM

O modelo ACDM considera que o Universo é composto basicamente de matéria, ener-
gia escura, neutrinos e fétons. A matéria escura considerada nesse modelo é a matéria
escura fria, cuja equacgao de estado é dada por w = 0, afetando a aceleracao do Universo da
mesma forma que faria a matéria baridonica. O termo de constante cosmologica, possuindo
w = —1, é o termo que representa a energia escura e gera a aceleracao do Universo.

Medidas indicam que A contribui atualmente com 70% para a energia do universo,
a matéria escura contribui com aproximadamente 25% , a matéria baridnica com apro-
ximadamente 5%. Isso pode ser expresso através de variaveis chamadas parametros de
densidade,

Qu+Q, = 1. (2.45)
Os parametros (2 e €2, sao determinados sendo,

_ 81Gpa 0 - 81Gpm

Q) = oxPA = P 2.46
AT el 3H? (2.46)

onde py e p,, representam as densidades de energia escura e de matéria (matéria escura e
barionica), respectivamente. Esse cenario é chamado de modelo ACDM, que atribui & A
a expansao do universo. A vantagem desse modelo é sua simplicidade, e possui solucoes
analiticas. A boa aproximacao desse modelo se deve ao fato de estarmos em uma fase do
Universo que estd dominada pela energia escura Este é o modelo atual mais compativel
com as observagoes feitas a partir de Supernova la, anisotropias na CMB, formacgao de
grandes estruturas, oscila¢oes acusticas barionicas (BAO) e lentes fracas. Ele ¢ chamado
de modelo de concordancia por satisfazer simultaneamente todos os testes observacionais
conhecidos.

Mesmo sendo um modelo de concordancia, esse é um modelo aproximativo, e que tam-
bém possui problemas, o que leva & procura de um novo modelo que sirva ao cenério atual.
Tentativas de modelos alternativos ao AC DM sao modificagoes na teoria da gravitagao,

modificando a a¢ao de Einstein Hilbert, chamadas teorias f(R) [11].
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Capitulo 3

Modelos cosmol6gicos newtonianos e

neo-newtonianos

3.1 Introducao

A teoria newtoniana foi, durante muito tempo, a principal base para o estudo de mo-
vimento de de corpos. Porém, ao ficar evidente problemas que essa teoria possuia em
limites de altas velocidades, comecou a ser necessario uma nova teoria onde esses pro-
blemas seriam resolvidos. Com o surgimento da teoria da Relatividade Especial (1905)
e, depois, a teoria da Relatividade Geral (1915), nao somente os problemas da teoria
newtoniana foram resolvidos, como também varios fendmenos foram melhor compreen-
didos, e até mesmo varios fenomenos foram previstos. A RG permitiu, portanto, um
grande avanco na cosmologia, porém levando aos modelos cosmolégicos a complexidade
matematica atribuida a teoria da Relatividade.

Nesse contexto de desenvolvimento das teorias relativisticas, os trabalhos de E. A.
Milne [12] e W. H. McCrea [13] em meados do século 30 mostraram possivel uma teo-
ria cosmologica com o formalismo newtoniano, obtendo os principais resultados da teoria
cosmologica relativistica. Na formulacao apresentada, a expansao do Universo, que a
pouco tinha sido observada por Hubble (1929), era atribuida ao movimento das particu-
las, mantendo uma geometria plana. Em um novo trabalho, Milne e McCrea mostraram
que, através da teoria newtoniana era possivel obter as equacgoes de Friedmann. Esse

modelo passou a ser chamado de cosmologia newtoniana, e é valido para casos onde a
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pressao do sistema pode ser desprezada, de forma que efeitos relativisticos nao sao con-
sideraveis. Possuindo entao uma simplicidade matematica em comparacao com o modelo
relativistico, prevendo os principais resultados da teoria da Relatividade Geral, quando
se trabalha em um universo homogéneo para o caso de pressao nula e em escalas locais, a
cosmologia newtoniana é uma excelente primeira aproximacao para modelagem cosmolo-
gica, para posteriormente partir para uma abordagem relativistica, e ¢ também suficiente
para entender eventos que acontecem dentro do horizonte de Hubble.

O modelo cosmoldgico newtoniano assume verdadeiro o Principio Cosmolégico, e como
é observado que as inomogeneidades na distribuicao de matéria observadas apenas sao
relevantes em pequenas escalas (escalas abaixo de 100 Mpc), o Principio Cosmologico é
uma boa aproximacao quando a escala de interesse é superior a 100 Mpc. Dessa forma, o
modelo newtoniano trata o Universo como sendo preenchido por um fluido ideal, chamado
fluido cosmologico, cujas particulas nao interagem entre si. A dinamica desse fluido é
descrita pelas equacgoes da continuidade e de Euler, enquanto a interacao gravitacional
associada ao fluido é descrita pela equacao de Poisson, equagoes essas que serao descritas

a seguir.

3.2 Equacoes para fluidos do modelo newtoniano

Para descrever um fluido, devemos dizer suas propriedades a cada ponto, e para isso
devemos especificar sua velocidade v em cada ponto e em todo o instante de tempo.
Devemos também conhecer as outras propriedades do fluido como a pressao p, a densidade
p e o potencial gravitacional ¢. Outras grandezas também podem ser necessarias para
descrever o fluido, como no caso de um fluido carregando uma corrente elétrica ¢, seria
necessario conhecer também a densidade de corrente j para uma descrigao completa do
comportamento do fluido. Neste trabalho serao considerados fluidos mais simples e nao
serd, necessario considerar propriedades elétricas do fluido. Serd suposto ainda que a
pressao e a densidade do fluido determinam sua temperatura em qualquer ponto [14].

A equacao que representa a conservacao da quantidade de matéria é a equacdo da
continuidade. Se considerarmos um volume V5 no espaco, a massa m do fluido nesse

volume & [ pdV, sendo a integragdo feita em Vj. Ainda, a massa do fluido que possui
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velocidade U e passa por um elemento de area dA 6 igual a ¢ pﬁ.dff e esse é 0 acréscimo (ou
decréscimo dependendo do sinal) de matéria do fluido no volume V4, sendo que a diregao
do vetor dA é a normal a superficie e a integral feita sobre toda a superficie fechada. O
decréscimo de matéria no volume Vj também pode ser escrita como a variagao da matéria

total em V; por unidade de tempo, —% [ pdV. Tgualando essas duas integrais

%pﬁ-dﬂz —% pdV, (3.1)

e utilizando a féormula de Green para transformar uma integral de volume em uma integral

de superficie:

/E%+ﬁ-wﬂdvzo (3.2)

Como a equacio (3.2) deve ser vilida para qualquer volume, temos entao:

s
F + V- (pt) =0, (3.3)

que é a equagao da continuidade, que expressa a conservagao da matéria [15]. Para o caso
de um fluido incompressivel, as variacoes em p sao muito pequenas e p ¢ aproximadamente

constante, de forma que a equacao da continuidade se torna

V. 5=0. (3.4)

Também deve ser considerada a entropia do fluido, cuja equacao de conservacao pode

ser escrita da seguinte forma:

agg+ﬁmmmza (3.5)

sendo o produto s.7 a densidade de fluxo de entropia [15]. Sera considerado que o fluido
é isentropico, ou seja, as interacoes entre os elementos do fluido césmico sao adiabati-
cas. Portanto a equagdo (3.5) nao serda necessaria nessa andlise do modelo cosmologico
newtoniano, ja que ela se resume a s = constante [15]. Em trabalhos onde as interagoes
sao nao-adiabaticas deve-se levar em conta a entropia, que mede o grau de desordem do

sistema (quanto maior a desordem, maior a entropia).
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Outra equacao que compoe as bases da dindmica na cosmologia newtoniana é a equacao
de Euler, que define a dinamica do fluido. Vamos considerar um volume V{, do fluido, cuja

forca atuando sobre ele é igual a

_y§pﬁ.dg—_/ep.dv, (3.6)

sendo p a pressao que atua sobre a superficie que cerca o volume V) e foi usado o teorema
de Green para transformar a integral de superficie em uma integral de volume. Portanto a
forca por unidade de volume que atua em V; é (—6])). Iguala-se essa forca com a expressao
envolvendo o produto da aceleracao (aqui a aceleracao é considerada como sendo a taxa

de variacdo da velocidade de uma dada particula do fluido que estd em movimento) com

a densidade de fluido:

d?}‘ —
— = —-Vp. 3.7
P p (3.7)
Usando agora que flj—f = g—f + (176) U na equacao 1} escrevemos a equacao de Euler da

forma

0 /aN. V
S (v.V) g=_2 (3.8)
ot p
que é a equacao de Euler. Esta equacgao sera considerada neste trabalho, onde os elementos
que compoe o fluido cosmico irdo interagir apenas gravitacionalmente [15]. Efeitos de

viscosidade serao considerados a frente.

Esse meio cosmico ¢ gravitacionalmente auto-interagente via a equacgao de Poisson:

V2¢ = 47Gp, (3.9)

onde ¢ é o potencial gravitacional criado pela massa contida na densidade p do fluido [16].

3.3 A cosmologia newtoniana

O modelo criado por Milne e McCrea era de um Universo cuja expansao é atribuida lo-
calmente ao movimento das particulas do fluido cosmologico, mas globalmente o Universo

¢ considerado estatico. A velocidade dessas particulas é dada pela lei de Hubble:
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U(F.t) = H(t)7, (3.10)

¢ a distancia e H(t) é o parametro de Hubble que depende do tempo cosmico, H(t) = X4
A lei de Hubble esta de acordo com o principio cosmolégico. O comprimento, ou uma
distancia, também pode ser escrito em termos do fator de escala:

a(t)

r(t) = o=~ (3.11)

permitindo dessa forma a descricao da expansao de quaisquer pontos no universo usando
o mesmo fator de escala a(t). O termo ag ¢ o fator de escala medido hoje.

Resolvendo a equacgao da continuidade encontra-se como a densidade de matéria varia
com o fator de escala:

pla) = %. (3.12)

Através da solucao da equacao de Euler, obtém-se:

-

r= Vo, (3.13)
a

e combinada & equacao de Poisson (3.9)),

a A7G
- = ——0. 3.14
- 5P (3.14)

Combinando as equagoes (3.3) , (3.8) , (3.9) e a lei de Hubble encontra-se as equagoes

dinamicas da cosmologia newtoniana de um fluido em um fundo homogéneo e isotrépico

em expansao acelerada:

@ 4 @ =, (3.15)

O termo £, é o parametro de densidade para a matéria barionica ), = Sg%. Ainda,

0
aplicando a equacao de Friedmann 1) a forma explicita do parametro de Hubble H = %
obtém-se a seguinte equacao

H+ H? = —Q,, (3.16)
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onde I é a constante de integracao, que pode ser interpretada como a energia do sistema.
O termo HZ no denominador dos parametros de densidade aparece ao tornar as equagoes
adimensionais. O processo de tornar as equacoes adimensionais serd melhor explicado a
frente. Observe que se compararmos a equagao (3.15) com , a equacao da dinamica

do fator de escala obtida através da teoria newtoniana é idéntica a equacao de Friedmann

obtida pela teoria relativistica se considerarmos a igualdade ;12023 =kep=0.

A diferenca entre as equacdes de Friedmann obtidas pela teoria newtoniana e pelo

—2F
Hyp? "

modelo relativistico aparece na interpretacao do termo Na cosmologia newtoniana
este termo é uma constante de integracao que estd relacionada com a energia total do
sistema, porém na teoria relativista essa constante é interpretada como a curvatura do
espago-tempo.

A dependéncia do fator de escala com o tempo cosmico varia de acordo com os possiveis

valores dessa constante —2%, que por simplicidade sera feito —2% = k, porém mantendo
0 0
a interpretacao newtoniana de k estando relacionado com a energia. Supondo k£ = 0, entao
a energia E do sistema é nula, e a equagao (3.15)) assume a forma:
-2
a Q
— . (3.17)

a? asd

Ao resolver a equacao diferencial acima encontra-se

a(n) = {ng + Oéér, (3.18)

8wGpo
3H2

onde foi considerado 2y = que é o parametro de densidade €2, medido hoje. A
variavel n é o tempo conforme de forma que satisfaz a relagao dt = a(n)dn, e ay € uma

constante de integracao. A condicdo k£ < 0, implica que a energia do sistema é positiva,

e a equacao (3.15) assume a forma:

. E
Cl2 2Hg - Qb(]

a? a? 2a3’

(3.19)

cuja solucao para a(n) é dada pela equagao

= L [(22 )] o
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2F

O termo oy € uma constante de integragao e k = —757. J& para o caso de k > 0, a energia
0

do sistema ¢é negativa, e a equagdo (3.15)) assume a forma:

. o
CL2 2 HZ . QbO
a? a? 2a3"

(3.21)

A solugao da equagao diferencial (3.21)) é:

sendo as a constante de integracao e novamente k = — 5.

A cosmologia newtoniana tem problemas em trabalhar com um universo finito, pois
nos limites do universo a distribuicao das estruturas nao seria a mesma observada em
regioes mais centrais (devido & atracao gravitacional entre os corpos) ferindo o princi-
pio cosmoldgico. Por isso, no modelo cosmoldgico newtoniano considera-se um universo
infinito e com uma distribuicao uniforme de matéria.

Se considerarmos a distribuicao de matéria uniforme no Universo newtoniano, todos
os pontos a uma mesma distancia contribuiriam gravitacionalmente da mesma forma, re-
sultando em uma aceleracao gravitacional nula, e pela equacao de Poisson, isso implicaria
em uma densidade de matéria nula. Esse é o problema chamado de universo vazio. Para
contornar esse problema, de acordo com a literatura 1] deve-se levar em conta o teorema
de Birkhoff, que apenas pode ser demonstrado em uma formulagao relativistica. Fste
teorema considera que em uma esfera centrada em um ponto, apenas a massa interior ao
raio da esfera contribui para o movimento da camada esférica. Portanto, se pensarmos
em uma galaxia posicionada a uma distancia r do centro de uma esfera, ela serd atraida

pela massa interior interior a esfera considerada M = *Fpor® [1].

3.4 A cosmologia neo-newtoniana

Em 1934 os trabalhos de E. A. Milne e W. H. McCrea apresentaram uma forma de
tratar a cosmologia utilizando a teoria newtoniana, sem utilizar a Relatividade Geral. E
notavel que, diferentemente do que geralmente ocorre, onde teorias fisicas mais complexas

surgem das teorias que possuem menos rigor e mais simplicidade, a cosmologia newtoniana
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surgiu apds a cosmologia relativistica. A grande vantagem do tratamento newtoniano é
a simplicidade matemética utilizada nos calculos, comparativamente com a abordagem
relativistica.

A principio, a cosmologia newtoniana apenas pode ser valida para casos onde p = 0,
mas em casos onde a pressao possui um papel importante, deve-se utilizar um tratamento
relativistico no desenvolvimento da teoria. Porém, em busca de uma simplicidade ma-
tematica, pode-se fazer uma modificacao na cosmologia newtoniana de forma a incluir
termos de pressao. Essa modificacao foi feita também por McCrea em 1951, e poste-
riormente aprimorada por E. R. Harrison. McCrea mostrou que para fazer a inclusao
da pressao seria necessario adotar dois conceitos relativisticos, mantendo a equivaléncia
entre matéria e energia através do fator ¢, e assumir distin¢do entre massa gravitacional
e massa inercial. Utilizando a densidade de massa gravitacional o, que é escrita como a

soma das componentes diagonais do tensor energia-momento,
o = TOO + Tll + T22 + T33. (323)

Utilizando o tensor energia momento de um fluido perfeito, a densidade de massa gravi-

tacional (3.23) é escrita como

o= p+3p, (3.24)

onde foi utilizado o espaco tempo de Minkowiski. McCrea consegue chegar algebricamente
nas equagoes de Friedmann, descritas na sessdao (2.3). Ja Harrison, em 1965 conseguiu
chegar também nas mesmas equacoes de McCrea, porém sem a necessidade de utilizar
conceitos relativisticos. Ele supos que o Universo seria dividido em células de volume
infinitesimal que estariam imersas em um espacgo-tempo plano, sendo o estado de cada
célula independente de seu volume, e quando faz-se o volume de cada célula tender a zero,
a métrica do espaco tempo permanece plana, como na Relatividade Especial. Dessa forma,
aplicando o Principio Cosmolégico, Harrison concluiu que nao era necessario conceitos da

Relatividade Geral para o modelo cosmologico neo-newtoniano [17] .
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3.5 Equacoes para a teoria neo-newtoniana

A principio os trabalhos de McCrea e Harrison obtiveram as seguintes equacoes que
descrevem a dinamica do fluido que preenche o Universo, definindo a chamada cosmologia

neo-newtoniana:

) .
L4V [(p+p)i] =0, (3.25)
ov . o Vp =
ov . _ VP 92
5 + (7-V)u e Vo, (3.26)
V3¢ = 47G(p + 3p), (3.27)

Essas sao as equacoes da continuidade, de Fuler e de Poisson, em sequéncia. Na equacao
de continuidade foi considerado que o termo (p + p)v representa a corrente de matéria.
Essas equacoes admitem solugoes homogéneas e isotropicas. De acordo com Lima el
al, [18], Sachs e Wolfe ao estudarem essas equagoes a nivel perturbativo, mencionaram que
o contraste da densidade § nao é compativel com o resultado relativistico em um calibre
sincrono. Portanto as equagoes acima nao sao aplicaveis para casos de inomogeneidades.
Este problema esta relacionado & equagao , que no caso perturbado gera termos
extras de pressao, levando a resultados que nao estao de acordo com os relativisticos.
Para contornar este problema Lima et al sugere uma modificacao na equagao ,
reescrita como:

0 B
a—f+v(pz7)+pv-ﬁ:o. (3.28)

Esta equacao esta relacionada com o trabalho necessario para expandir o fluido de um
volume V' a um volume V + dV, desta forma levando em conta expansoes locais do
fluido [18]. Esta modificagao resolve o problema proposto or Sachs e Wolfe.

O novo conjunto de equacoes portanto é dado por:

a—’t)+€-(pﬁ)+pﬁ-6=o, (3.29)
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o e . Vp =
o T IV = -5V, (3.30)
V3¢ = 4nG(p + 3p). (3.31)

A densidade de energia p pode ser somada a pressao pois o termo de pressao na verdade
é escrito como ‘2—5 deixando as unidades corretas, porém como c? foi feito igual & unidade
a expressao fica da forma . Ainda, a equacao de Poisson pode ser obtida a
partir da equagao considerando a densidade de matéria gravitacional . Neste
modelo os conceitos da fisica newtoniana sao mantidos, como espaco Euclidiano e tempo
t absoluto [17].

O grande diferencial que aparece no modelo neo-newtoniano, se comparada com a teo-
ria newtoniana, é a inclusao do termo de pressao p, que possui um papel muito importante.
Da equacao de Poisson vemos que p também contribui gravitacionalmente, assim como a
matéria. Esse é um importante resultado relativistico que foi possivel ser introduzido no
modelo neo-newtoniano [17]. Assumimos ainda que os componentes que formam o fluido
cosmologico sao do tipo barotropicos, e possuem uma equagao de estado do tipo p = p(p).
Diferentes composicoes do fluido implicam em diferentes equagoes de estado.

Da equagao da continuidade temos p+3H (p+p) =0e a(t) = (pﬁo)_me da equacao
de Fuler com a equagao da contribuicao gravitacional obtemos 3% +47G(p+3p) = 0, que

nos da as trés formas possiveis do fator de escala a:

para k=0,
/2 1 oD
CL(T) = g Gpo (30.) + 1)57’ y (332)
para k>0
2 2 [1 =
a(t) = —7_T,Gp0 senhT¥se [ i Bw\/ |k|(T + cte)} : (3.33)
3|k| 2
para k<0

2 2 |[143 =
a(t) = ‘/?%Gpo senT+iw { +2 w\/ |k:|(7‘+cte)} : (3.34)

Foi feita a substituicdo dt = a(7)dr, sendo 7 o tempo conforme, que seria uma forma

diferente de analisar como o tempo "corre".

34



Capitulo 4

Formacao das grandes estruturas

4.1 Introducao

O Universo possui localmente varias inomogeneidades, como aglomerados de galaxias,
e conhecer o modo com que essas estruturas se formaram é um dos principais desafios da
cosmologia atual. Em cosmologia refere-se a estrutura de grande escala sendo aglomerados
fora do regime nao-linear. Através da CMB, sabemos que o Universo primordial possuia
grande homogeneidade, porém como as estruturas se formariam nesse cenario? Acredita-
se que pequenas flutuacoes quanticas surgidas no Universo primordial foram responséveis
pela formacao das estruturas que observamos hoje, e um vestigio dessas pequenas flu-
tuacoes seria a anisotropia da CMB, que ¢ da ordem de 107°. Um dos modelos mais
aceitos atualmente que explica a origem dessas instabilidades ¢ o modelo inflacionario,
que estica as flutuacoes, porém mantendo sua amplitude. Outros modelos que tentam
explicar a origem das flutuagoes no Universo primordial sao baseados na teoria de cordas
ou modelos nao-singulares, porém nao é o objetivo desse trabalho estudar essas teorias.

A teoria que estuda a evolucao dessas instabilidades é a teoria de perturbacao, onde
considera-se que perturbacoes sao pequenas flutuacoes das grandezas fisicas do sistema.
Aplicando entao a teoria de perturbacao nas equacoes dinamicas do sistema podemos
analisar a evolucao das perturbacoes. Pode-se utilizar a teoria newtoniana para analisar
a formacgao das estruturas quando o comprimento de onda da perturbacao possui escala
menor que o raio de Hubble, que é a regiao de interesse nesse trabalho, o que é uma moti-

vacao para a utilizagao da teoria newtoniana na modelagem da formacao das estruturas.
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Porém para uma andlise onde o comprimento da perturbacao é da ordem (ou maior) que o
raio de Hubble, é necessario um tratamento relativistico para descrever a evolugao dessas

perturbacoes.

4.2 As perturbacoes

Para um sistema de fluidos, que depende da velocidade dos fluidos v;, de sua densidade
de matéria p;, de sua pressao p e do potencial gravitacional de todos os fluidos compondo
o sistema ¢, uma perturbacao linear nesse sistema é feita ao aplicar as seguintes mudancas

nas variaveis:

pi(t) = poi(t) +dp(rit),

poi(t) + poid (7, 1), (4.1)

pi(t) = poi(t) + opi(7 1), (4.2)
Ui (7,t) = Vo + 0U(7 1), (4.3)
@i(Tt) = woi (7} ) + 63 (7 1), (4.4)

O indice "0"subscrito indica que a grandeza é nao perturbada, e ¢ indica uma flutuacao
local da grandeza que o acompanha, que é a perturbacao (ou flutuacao). Uma propriedade
dessas flutuacoes das grandezas é que elas sao muito menores que seu valor nao perturbado,
ou seja, consideramos que 0p;(t) << po;(t), que é a caracteristica de um regime linear.
Quando as perturbagoes sdo da ordem das grandezas ndo perturbadas, ou seja, dp;(t) ~
poi(t), entdo elas ndo fazem mais parte do regime linear.

Vamos ainda considerar um espaco com geometria plana, de forma que podemos usar

a decomposicao de Fourier na forma
ik
ry

50 = Tp(t)e's (4.5)

onde o vetor de onda k esta associado aos modos de Fourier. Dessa forma, pode-se estudar

a evolucao de cada escala de perturbagoes. Definindo o contraste da densidade como:
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_r=Ap
§ = o (4.6)

sendo (p) a densidade média da distribui¢do de massa no Universo. Essa é uma forma con-
veniente de escrever o termo da densidade por ser uma grandeza adimensional, tornando
mais simples a comparagao teoria-observacao, nao tendo que se preocupar com unidades.

O contraste da densidade 0 pode também ser decomposto em ondas planas, da forma:

NGHED PRI (4.7)

onde 0 é um coeficiente de Fourier, que depende de k, e a soma é feita sobre todos os

valores de k. O coeficiente de Fourier é:
§p=— | 8(Ft)e ", (4.8)

O volume V é o volume de cada célula no espaco de fase, ou espago de Fourier. Dessa

forma, a perturbacao na densidade pode ser escrita como:

Rl

ik
a

5p(7.1) = p(t)S(7,t) = pide (1.9)

Nas secoes seguintes a teoria de perturbacoes lineares sera aplicada aos modelos new-

toniano e neo-newtoniano para analisar a evolucao das perturbacoes.

4.3 Detectando as flutuacgoes

Uma importante area da cosmologia consiste em estudar a distribuicao das galaxias,
e entender como essas observacoes podem ser comparadas com os modelos teéricos. Para
tal, é util aplicar a transformada de Fourier & essa distribui¢ao, que define o espectro
de poténcia P(k). Portanto o espectro de poténcia mede a distribui¢do das flutuacoes
da densidade de matéria no Universo no espaco de Fourier. Ele tem sido medidos por
varios aparatos, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS), o Southern Survey do Atacama
Cosmology Telescope [19] e o 2dF Galazy Redshift Survey .

O espectro de poténcia P(k) possui dimensoes de k=2, Como a intensao é de trabalhar
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com grandezas adimensionais, define-se o espectro de poténcia adimensional g,

_ K P(k)

A(k) o

(4.10)

O espectro de poténcia é definido a partir das flutuacoes da densidade de matéria, e é

definido como:

P(k) o« (6)? (4.11)

E com a funciio § que se faz o estudo dos modelos que serdo estudados neste trabalho, e
sua deteccao esté relacionada ao espectro de poténcia, e serd estudado com mais detalhes

nos proximos capitulos.

4.4 Analise de perturbacoes no modelo newtoniano

Seré aplicado agora a teoria de perturbacoes lineares nas equacoes que descrevem
a dindmica do modelo cosmolégico newtoniano, aplicando também a decomposicao de

Fourier:

op(7,t) = po(t)o(7,t). (4.12)

Por simplicidade foi escrito pg simplesmente como p, porém deixando claro que, apo6s
ser feita a decomposicao de Fourier, p sempre serd a densidade calculada na base. Foi

considerado ainda que a componente §(7,t) pode ser decomposta na forma de Fourier:

ik

(1) = 6,(t)e’s (4.13)

)

Aplicando primeiramente a equacao da continuidade obtém-se:

—

pd + pd + 3HSp + %péf}'k — 0. (4.14)

Aplicando as perturbacoes na equacao de Euler obtém-se:

. T
8T, + How, = —%5@ (4.15)
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Utilizando a equagdo da continuidade de base em (4.14) nos da uma forma para a
velocidade perturbada:

ady = —ik.0%, (4.16)

Para este caso foi considerado que a equacao de estado é uma dependéncia linear entre
p e p, de forma que podemos escrever op = pgd;, porém essa consideracao nao pode ser

generalizada para qualquer equagao de estado. A equacao de Poisson perturbada é:

kQ
—Eégp = 4nGpdy, (4.17)

Aplicando (4.16]) e (4.17) a equagao (4.15)) obtemos a equacao diferencial de segunda

ordem para a evolucao das perturbacoes lineares:

. . k2
O + 2ady + (cgﬁ — 47Gp)é =0 (4.18)

que é uma equacao de um oscilador paramétrico amortecido, onde a relacao adiabética
para a velocidade do som é g—’p’ = 2. Observe que ha uma "disputa"entre a contribui¢ao
da pressao e a contribuicao gravitacional nos termos entre parénteses. O termo gravitaci-
onal contribui de forma a desacelerar a expansao do fluido, tentando forcar um colapso,
enquanto a forca da pressao, que estd implicita na velocidade do som, se opoe a esse
colapso, forcando o fluido & uma expansao.

Para o caso onde as escalas de comprimento do sistema sao muito maiores que a escala

de comprimento de Jeans \; o termo V26, pode ser aproximado a zero. O comprimento

de Jeans é definido como:

™

Gpo )

[NIE

)\J = U5<

(4.19)

Jeans, em 1902, demonstrou que considerando um fluido homogéneo e isotropico, as flu-
tuagoes na densidade e na velocidade podem crescer com o tempo se os efeitos devido a
pressao no fluido forem muito menores que os efeitos auto-gravitacionais do fluido. Com
a predominancia da atragao gravitacional, regioes vao ficando mais e mais densas, criando
uma instabilidade e podendo até levar a um colapso. Para a flutuagao evoluir no tempo,

a escala de comprimento da flutuacdo (\) deve ser maior que o comprimento de Jeans
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(As). Para os casos que A < Ay, a for¢a devido a pressao do fluido prevalece sobre a forca
gravitacional de forma que as flutuacdes nao se comportam como ondas actsticas e nao
evoluem, se dissipando de forma rapida. Porém, quando A > \; a forca da gravidade
se torna superior que a contribuicao da pressao e, como mencionado antes, as flutuacoes

evoluem com o tempo.

4.5 Analise de perturbacoes no modelo neo-newtoniano

Sera desenvolvida nesta secao como as perturbacoes na densidade evoluem. O de-
senvolvimento de perturbagdes no modelo neo-newtoniano foi feito por Lima et al [18],
considerando ja as equagoes hidrodinamicas modificadas apresentadas na se¢ao Con-

siderando pequenas flutuacoes no Universo newtoniano, da forma (4.1)) a (4.4). Aplicando

isso nas equacgoes de movimento, obtém-se:

p[5+5-65}+3g(5p—p5)+(p+p)ﬁ-z7:o (4.20)
i .. N CL - 6(5}) —
V25 = 4wG(pd + 36p) (4.22)

2

onde foi considerado que as perturbagoes sao adiabéticas, e portanto g—’; = vZ.

Agora, passando para as coordenadas comdveis, tem-se que 7 = aq e portanto U = ag,

1+w

Op + Tﬁq T=0 (4.23)

L v o V0
TR ¥; AL S v P S L 4.24
Uk + aévk pa(l+w) V4o 4 ( )
Vi = 47G(1 + 3w)a?pd (4.25)

A varidvel V, é a derivada em relacao a coordenada comoével, e ela ¢ igual a %V =V,
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sendo V a derivada em relacao as coordenadas . Combinando as equagoes acima obtemos

a equacao diferencial que determina a dinamica do sistemas:

,02

.. a- 3
254200 1 R R— 4.2
5+2a5+29( +3w)(1 +w)é a2p(1+w)vq5k (4.26)

8rGp
3

onde foi utilizado que €2 = . Essa equacao coincide com a equacao relativista para

v, = 0 e possui solucoes do tipo Bessel.
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Capitulo 5

Modelos viscosos

Viscosidade é a medida de quao facil um fluido flui quando uma forca age sobre
ele, de forma que quanto mais viscoso for o fluido com mais dificuldade ele flui. Essas
propriedades de fluidos sao focos de estudo hé séculos, com aplicabilidade em varias areas
da fisica. As equacoes de movimento de um fluido viscoso isotropico sao obtidas através

da equacao de Euler modificada, que é chamada de equacao de Navier-Stokes:

p[@+<ﬁﬁ> U} = —Vp+nV3i+ (§+1n)€<6-6). (5.1)
ot 3

De forma geral n e ¢ podem variar, porém para a maioria dos casos eles podem ser
considerados constantes. Os termos 7 e £ serao considerados entao constantes positivas
chamadas de primeira viscosidade e segunda viscosidade, respectivamente.

Como modelos cosmologicos newtonianos consideram que o Universo é preenchido por
um ou mais fluidos, entdo o estudo de propriedades viscosas desse fluido ¢é razoavel. E de
de interesse investigar se uma modelos alternativos ao modelos cosmologico padrao obtém
melhores resultados, resolvendo também os problemas da teoria padrao, como o problema
da constante cosmologica, que é entender por que a densidade da energia do vacuo é
tao pequena e por que possui a mesma magnitude da atual densidade de matéria no
Universo (de acordo com observagdes com supernovas tipo Ia). Modelos viscosos propoe
a unificacao das componentes escuras na forma de um fluido viscoso, e ¢ um modelo
mais realista devido a nao observacao dessas componentes escuras, e também do nao

conhecimento do que elas sao. Modelos viscosos também explicam a expansao acelerada

42



do Universo com termos repulsivos gerados pela pressao negativa. Ainda, pode-se analisar
como uma equacao de estado diferente de p = 0, normalmente utilizada para a matéria
escura, ird influenciar a evolucao da estrutura do Universo.

O modelo que sera considerado nesse trabalho um modelo viscoso, cuja viscosidade é
incluida no termo da pressao, de forma a deixar a pressao viscosa negativa. O efeito que a
pressao negativa causa ¢ contrario ao efeito gravitacional, e dependendo da contribuicao
da viscosidade, forcando uma repulsao ao invés de uma atragao, explicando a expansao
acelerada do Universo. Aplicando entao uma modificacao na forma da pressao considerada
nos modelos cosmologicos newtonianos e neo-newtonianos, serd estudado como a dinamica
desses modelos ¢ alterada e se o acréscimo de viscosidade é suficiente para ser um candidato
apto a substituir a matéria escura.

A pressao sera de forma geral escrita como:
p= pr - 56 - 7. (5.2)

Normalmente a forma geral de p é considerada possuir a forma wp, porém a forma consi-
derada da pressao serd algo ainda mais geral. Serd incluido um parametro A no expoente
da densidade p, de forma que ele pode-se avaliar se modificagoes na equacao de estado
resultam em alguma melhora nos resultados do modelo. O coeficiente de viscosidade nesse

modelo seré diretamente proporcional & densidade de matéria do fluido viscoso, na forma:

§=&p”. (5.3)

Os parametros dos modelos relacionados as viscosidades serdo &, v e X. E importante no-
tar que neste modelo nao sera possivel distinguir matéria escura de energia escura. Havera
apenas uma densidade de energia viscosa que atuard como uma combinagao dessas duas
componentes escuras. Existem também varios modelos alternativos ao modelo viscoso,

como modelos de quintesséncia e o proprio ACDM
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5.1 Modelo newtoniano viscoso: analise perturbativa

5.1.1 As equacoes perturbadas

Aplicando a modificacao nas equacoes de movimento do modelo cosmologico newto-
niano, serd desenvolvido o modelo viscoso. Observe que para este caso, o Universo é
considerado composto totalmente por um fluido que possui uma viscosidade &,. As equa-
coes de movimento para a base sao as mesmas que o modelo nao viscoso apresentado no

Capitulo 4. Elas sao dadas por:

0 .
5 T V(o) =0, (5.4)
ov I ﬁp
n (0:V)T = 7 Vo, (5.5)
V2p = 47Gp. (5.6)

Observe ainda que mesmo com a mudanca feita na pressao, seu gradiente continua sendo

nulo, porém ao aplicar a teoria de perturbacao as equagoes de movimento do fluido, o

gradiente da pressao ¢ fundamental, motivo pelo qual é escrito dessa forma.
Considerando um fluido newtoniano viscoso, as equagao hidrodinamicas acima deter-

minam o movimento do sistema. A solucdo da equagao da continuidade (5.4)) resulta em

ps(t) = 2%, e a combinacdo das equagdes (5.5) e (5.6) resulta em

% = __Qv(p>7 (57>

onde foi considerado que £2,(p) = 8“3G" , € o indice subestrito , indica apenas que as

grandezas calculadas representam componentes do fluido viscoso.
Aplicando agora pequenas perturbagoes ao sistema, da forma (4.1))-(4.4), as equagdes

hidrodinamicas para o fluido viscoso, as equagoes perturbadas sao:

8py + Vs - Vpy + 3HSpy + pu¥V - 87, = 0 (5.8)
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: . Vép -
55+ Hot+ HF - ¥ - 65+ 2 4 ¥5p = 0 (5.9)
p

V30p = 4nGop (5.10)

que sao as equacoes da continuidade, de Euler e de Poisson perturbadas, respectivamente.

5.1.2 Aplicando a expansao de Fourier

Fazendo agora uma decomposigao de Fourier na perturbacgao, escrevendo essas pertur-
bagdes como uma combinagao de ondas planas na forma (4.7) e a pertubacdo na densidade

escrita como (4.9)), as equagoes de movimento perturbadas sao:

ady, = —ik.60, (5.11)
S ik op, ik
8T, + Low, + =Pk 4 s =0, (5.12)
a a p a
K sy = S0 s (5.13)
Ainda, a perturbacao na pressao é:
_ A—1 v—1 ZE VS
ope = |(WA0 = 3HEwp" ) dp = —&op 5vk]
PN y ik 7
= (w)\p —3H¢&p u) 0 — &op - OUg | - (5.14)

Com simples manipulagoes matemaéticas das equacoes acima, e substituindo a expressao
da perturbacao da pressao, obtém-se a equagao diferencial de segunda ordem para a

perturbacao J;, que é:

2

‘ k 0 30,
Op + HO), = - (wAp* ! = 3H&p" 1) b — agopvfl il

S (5.15)

onde foi usado que 0 = ik - 0%
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Pode-se também escrever a equacio da perturbagao (5.15) em termos de d; utilizando

a expressao (5.11)):

- a k2 k2 a k2 3 Q
5k + [25 + Efop :| 5k — |:3——€0Vp — —w)\p 2 bO (5k = 0. (516)
Escreve-se agora a equagao m em termos de a para ser feita a analise numérica.

Lembrando que p, = ’;“0 e a = apt??, e ainda escrevendo as derivadas em termos do fator

de escala 4 = Ha-, a equacio da perturbacio na densidade pode ser escrita como:
dt da’

Oolw
w
)

S

S

//
5k

3,3 /{:250,0 ] 5 [ 9k2w)\,0(()/\_1) N 2k%¢, Vp(V Vg
)

_l’_ R — - —_
2 2a§a3(u—1/2 4 a3a®-?) (Br—1/2) 9 42

Deve-se ainda tornar essa equacao adimensional, tornando-a mais simples de resolver e
analisar. Para tal, primeiro é feita a analise dimensional da equacgao (5.17)), cuja dimensao
¢ [tempo]™2. Divide-se entdo toda a equacao (5.21)) por HZ, que ¢ quadrado do valor da

constante de Hubble hoje. Fazendo ainda uma pequena modificacao na variavel temporal,

t — tHy, (5.18)

e redefinindo também o contraste de densidade da seguinte forma: 2,9 — %, obtém-se

Hg )
a equacao adimensional para a perturbacao:
v—1 (A—1 v—1) 2
PO T .Y, Sl DV I L0 <177 ) N 10,71 IS
F 2a 2a§a3(y_1/2) 4CZ aBA— 2)H? CL(3V_1/2)H§ 2 a2 .

Todas as variaveis envolvidas na equacao acima ja foram definidas previamente. Essa é
uma equacao diferencial de segunda ordem para a a perturbacao J, e é muito complicada
para se resolver analiticamente com todas as variaveis. Por isso, para analisar como seria

a perturbac@o nesse modelo (5.19) devera ser analisada numericamente.
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5.1.3 Uma solugao analitica: fixando o parametro v

Apesar da equagao (5.17)) ser muito complicada, foi encontrado um caso onde ela possui

solucao analitica. Ao fixarmos o valor do parametro v como
D
V=, 5.20
! (520)

a equacao ((5.16|) possui solucao analitica. Aplicando esse caso particular a equacao (5.16
G ¢ ¢

é obtida a seguinte equagao para a perturbagao:

o=

k2 B }(51@— |:5k’2d K2 A1y SQUO
2a2a

. a
5k: + |:25 + E&)p ———&)p 6 — gw)\p 2 :| (Sk =0. (5.21)

Deixando a equacao adimensional, a equacao para a perturbacao fica sendo:

k2 : k2 5k2 H . :mw
b 2a? H? TS

O + {2}1 + Efop*% WA = Db } 5, = 0. (5.22)

Essa equacao possui uma forma do tipo funcao de Bessel, e para o valor v = % possui

solucao analitica:

J(t) =t~ {clJm 4\/5 A CQYm 4\/5 t(gw)] } (5.23)
! (5-7) i- (5-7)
onde,
2 4 2
F= gk&) + 47 G2 B-§+£°a°1k (5.24)
Po ag @0 o
k*ywpg
a=—-=(B-1) C= T (5.25)
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5.2 Modelo newtoniano para o caso com dois fluidos:
analise perturbativa

O modelo cosmologico newtoniano é uma boa primeira aproximacao na tentativa de
descrever a evolucao do Universo. Aproximar o Universo por um fluido isotroépico acres-
centa simplicidade ao problema, porém nao necessariamente o torna realista. Ao traba-
lhar com um tnico fluido, estamos supondo que o Universo é composto por um unico
componente, e analisa-se apenas a evolucao de uma tnica componente, que interage gra-
vitacionalmente apenas com seus proprios componentes. Ao fazer a anélise de formagao
de estruturas a partir do modelo perturbativo, considera-se que as condicoes iniciais do
sistema sao determinadas em épocas primordiais. Como desde essa época passamos por
varias transicao de épocas de dominacao, como a transicao da época de dominacao da
matéria e a época de dominacao da energia escura EE, fazer a suposi¢ao de que o Universo
possui praticamente um tnico componente nao ¢ um bom modelo. Ainda, a formacao
da grande estrutura do Universo passou por varias fases de dominacoes de componentes
diferentes, mais uma motivacao para nao se trabalhar com apenas um fluido.

Uma forma de tornar a modelagem do Universo por fluido mais realista é considerar um
Universo composto por mais de um fluido, onde cada fluido evolui de forma caracteristica
as componentes que ele estard descrevendo. Um fluido que descreve a componente de
matéria barionica do Universo ird possuir equacao de estado p = 0. Um fluido que
descreve a EE ird possuir pressao negativa, como por exemplo para o caso da constante
cosmologica que possui equacao de estado py = —py, existindo ainda outras possibilidades

de descricao da EE.

5.2.1 As equacoes do modelo

Nesta secao serd considerado um modelo newtoniano composto por dois fluidos. Um
fluido ird descrever a componente de matéria bariénica, e outro fluido serd um fluido vis-
coso que ird unificar as contribuicoes que normalmente atribuimos as matéria e energia
escuras, como foi descrito no comecgo deste capitulo. As equacoes de movimento desses

fluidos devem ser escritas separadamente, cada uma contendo as caracteristicas dos com-
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ponentes que elas representam. Vamos denominar um fluido de fluido v, que sera o fluido

viscoso, e suas equacoes dinamicas sao:

dpy, = .
. pr— -2
P15 (i) = 0, (5.26)

v v — -V s 5.27
gr TV PR & (5.27)
V2p = 47G(py + py). (5.28)
A equacao de estado do fluido viscoso é definida como:
Dy = vai - gUpZﬁl_fva (529)

e pp pertencente ao segundo fluido, que serd descrito a seguir.
O segundo fluido ser& denominado de fluido b, que descreve as componentes bariénicas
do Universo. FEssas componentes possuem geralmente equacao de estado do tipo p = 0,

porém vamos considerar que a equacao de estado pode ser, de forma geral, escrita como:

Do = WPy (5.30)

para avaliar se pode ser obtida uma boa correspondéncia com os dados observacionais,
ou seja, escrevendo a equagao de estado desta forma fazemos uma generalizagao maior do

modelo, permitindo procurar melhores ajustes do modelo em comparagao com os dados

observacionais.
Opy = SN
LV - () = 0, (5.31)
ot
vy, N ﬁPb =
b ) -9 . 5.32
5 + (U - V)0, o Vi (5.32)

A equagao de Poisson descreve a interacao entre os dois fluidos, portanto (5.28)) ¢ a mesma
para os dois fluidos.

A solucao para as equacoes de base sao as mesmas que 0 caso newtoniano viscoso,
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para cada fluido separadamente. Portanto a solucao da equacao da continuidade para o
fluido v é p, = 2, e para o fluido b & p, = 2. J4 para a equacao de Euler, a solucio da
equacao de base, combinada com a equacao de Poisson nos da % = —(Q, + %) Apesar

de saber o comportamento de p, com o fator de escala a, é de interesse trabalhar com o

termo §2,,.

5.2.2 Anadlise perturbativa

Vamos agora fazer pequenas perturbacoes em cada fluido, separadamente. Para o

fluido b aplicaremos pequenas flutuagoes nas equagoes (5.31), (5.32) e (5.28). As equa-

coes perturbadas sao:

: 0
Sy = ——2, (5.33)
a
. k? k?
Gb -+ HH;, = ;wwpgdkb + Eéﬁpk, (534)
k? 3 /Q

onde foi definido que 6, = ik - 0Uxp. Aplicando agora a equacao de Poisson perturbada

(5.35) & equacao (5.34) resulta em:

. k? 3 Qo 3
(9;, -+ H(gb = ;wwpwkb — 5?5% — §Qva(5kv. (536)

Observe que é importante considerar as quadri-velocidades diferentes para cada compo-
nente do Universo, pois elas irao evoluir separadamente, interagindo apenas através da
contribuicdo gravitacional dada pela equacdo de Poisson. As equacoes e
também podem ser combinadas, de forma a serem escritas em termos das perturbacoes

na matéria J, em uma tnica equacgao:

. ) k2 3/
Oxp + 2H Orp + —wwp’byékb — = ﬁékb + Q,01, | = 0. (537)
a? 2\ a3

Essa é uma equacao diferencial de segunda ordem, que ao ser resolvida nos da como as

flutuacoes na densidade de matéria se comportam.
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Agora, para o fluido v, serdo perturbadas as equagoes (5.26)) e (5.27). As equagdes

perturbadas sao:

Oy = — 2 (5.38)

: L2 . o
0, + HO, = — {wqj}\p;\lékv — 3HEwp" 6y — &]%1_111 3o 3
“ a

onde j4 foi aplicada a equacdo de Poisson perturbada (5.35) & equagao (5.39)). Combinadas,
as equagoes ([5.38) e (5.39) resultam em:

.. ; k2 . k2 :
Sro + |22 4+ Sgopt S = S5 |32t —w Ao G +
a a2 a? | a
3 (o
— | — Q . A4
+ 2(@3 Orp + v5kv) (5.40)

Que é uma equacao diferencial de segunda ordem que, ao ser resolvida, nos da como a

flutuacao no fluido viscoso evolui.

5.3 Modelo neo-newtoniano viscoso: analise perturba-
tiva

Nesta secao serd apresentada a evolucao de perturbacoes na densidade de matéria em
um Universo newtoniano em expansao, para o caso do modelo neo-newtoniano viscoso.
Para o caso viscoso a equacao de estado do sistema serd p, = —fop”ﬁ - v. Essa equacao
de estado considera basicamente o termo viscoso, e é utilizada para simplificacao, pois de
resultados numeéricos feitos com o modelo newtoniano foi observado que os termos do tipo
wp® numericamente ficavam muito proximos de zero. Como estamos tentando modelar
as componentes escuras por um fluido viscoso, entao pressao negativa é uma propriedade
esperada do sistema, tornando essa aproximacao razoavel.

E importante primeiramente ser feito o calculo para as equaces de base. Devido a
forma da pressao, e também a modificacao da equacao da continuidade incrementada no

modelo neo-newtoniano descrito na se¢ao , a equacao da continuidade (3.29)) pode ser
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escrita na formas:

a v =, — — —
é{; + (p —&0p"V, v) V, -7=0, (5.41)
a_) — —
& (5-V,)T = Ve, (5.42)
ot
2 3 9 v—1v —
VTQO = —591) + §Qv50pv VT 0 (543)
onde foi considerado que €2, = @. Nao foi incluido o termo HZ pois a equagao ainda

nao foi tornada adimensional. Observe que as equacoes de base se tornam muito mais

complexas do que as equacoes de base para o caso newtoniano.

Seré aplicado agora pequenas flutuagoes as equagoes (p.41)), (5.42)) e (5.43). De acordo

com Lima et al [18|, para aplicar as perturbagoes deve-se utilizar o referencial comovel,
pois assim podera se obter equagoes perturbadas compativeis com o modelo relativistico.
No referencial comovel as coordenadas sao redefinidas como 7 = aq, e U serd considerada
a velocidade no sistema de coordenadas comoével, definida como v = aq. No referencial

comovel o operador V, que é o gradiente com respeito a um ¢ fixo, é:

V =aV,, (5.44)

—

onde V, é o gradiente com relacao a r fixo. A derivada temporal parcial também deve

ser reescrita com relacao a ¢ fixo. Portanto, para uma funcao f qualquer:

of  ; a. =
E_f_aq.vf (5.45)

Utilizando o referencial comovel as equagoes da base neo-newtoniana viscosa (5.41]),

(5.42) e (5.43)), obtém-se o seguinte conjunto de equagoes:

. 91}
Oy + 2
a

<1 +w— SE&)pZ_l) + 32(1/ — Dwdg, =0, (5.46)
a a

X ; v—1 k,Q 3
ekv + [g + &Jpv :| kv — |: wv

— — —afl, — 3p, Okws 5.47
(1+w)a—&py 2ltw 2" Putt| Ok (5.47)
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onde foi utilizado que w = pﬂ e novamente 0;, = ik - dvy,. O acréscimo de uma viscosidade
v
incluida na pressao aumenta a complexidade matematica tanto das equacoes de base,

quanto das equacoes perturbadas.

5.4 Modelo neo-newtoniano para o caso de dois fluidos:
analise perturbativa

Sera considerado nesta secdo um modelo com dois fluidos, como na segao porém
para o caso neo-newtoniano. A intensao de se trabalhar com dois fluidos é exatamente a
tentativa de um tratamento mais realista do Universo, e trabalhando com um modelo neo-
newtoniano, que foi visto na secao possuir equacao para a perturbacao na densidade
que coincide com as equacoes obtidas a partir da teoria relativista, torna o modelo ainda
mais realista em comparacao com o modelo newtoniano. A intencao entao é trabalhar
em cima desse modelo e compara-lo com os dados observacionais: o espectro de poténcia

P(k) e também dados de supernovas tipo Ia.

5.4.1 As equagoes do modelo

Sera considerado entao que o Universo pode ser descrito por dois fluidos, um fluido
b que representa os barions e um fluido v viscoso, que ira representar as componentes
escuras do Universo. A caracteristica do fluido b é que sua pressao é nula p, = 0, e ja

para o fluido v a equacao de estado considerada seré:
P = —Eopa Ny - U (5.48)

A pressao considerada é um caso simplificado do que o utilizado em ([5.29)).

Aplicando as propriedades do referencial comoével descritas acima nas equacoes da

dindmica neo-newtoniana (3.29), (3.30) e (3.31), o conjunto de equagdes proposto para

cada fluido é:

P+ Vo (0) =0, (5.49)
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ﬁb + (_'b . 67«) . _»b = —VTQO (550)
V2p = 47G(py + py + 3py), (5.51)

po+ Vo - (psTy) + puVy - T, = 0, (5.52)

—

Vrp =

v, 4+ (7, -V,) 7, = — — V.. 5.53
( ) P + Dy (5:53)

Nestas equagoes foi considerado que o ponto sobrescrito representa derivada parcial em
relacao ao tempo t. As equacao da continuidade de base para as componentes do fluido

b sao conhecidas do modelo newtoniano:

Pb
py(a) a—;, (5.54)
e a equacao de Euler para o fluido b é:
—=—— (=49, —Q,—&pl 5.55
a 2<a3+ )+2 a&)p” ( )
Ja a solucao das equacoes da base para as componentes do fluido v sao:
oy a a
3— | po —3=&p, | =0, 5.56
5 T3 <p aéopv) (5.56)
e a equacao de Euler combinada com Poisson nos da
a 1 [/ Qo 9 a 1
—=—— == 10, —Q,—&pl 5.57
a 2(@3+ )+2 a&)p” ( )

8w Gpy
3

onde foi utilizado que £, = S’TG% e Q, = , sendo ppo representando o valor da
densidade de matéria barionica hoje, e p, = p,(t). As equacoes de Euler para a base do
fluido b e do fluido v sdo iguais devido ao fato de a interacao entre eles ser descrita pela

mesma equagao, a equagao de Poisson.
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Sera tutil para aplicacboes numéricas escrever as equacoes da base em termos do fator
de escala a e também em termos do redshift, os motivos serao explicados nos proximos

capitulos. Para a base do fluido b, a equacao da continuidade escrita em termos do fator

de escala é:
0
H(a) {%a + 3/)1,} =0, (5.58)
e em termos do redshift z,
dpw o
H(z) |(1+ Z)E +3pp| = 0. (5.59)

Ja a equacao de Fuler escrita em termos de a é:

dH 1/ Qo 9 a.
— Ha+ H*=—(24+0Q, ZQ, =&t 5.60
da ot 2 <a3 + )+2 afopv ’ (5.60)

e escrita em termos do redshift z,

OH s 1 9 a4

Agora para a base do fluido v, a equagao da continuidade escrita em termos do fator

de escala é:

H(a) [%ﬁ 3 (0 3H§opz>] o, (5.62)

e a equacao da continuidade escrita em termos do redshift z é:

dpy
0z

H(z) {(1 +2) 75— +3(py — 3[‘[{0/)5)} =0. (5.63)

Ja a equacao de Fuler escrita em termos de a é:

dH 1 (o 9 a _
—Ha+H*=—>(—2+Q, | +=Q,~&p " 5.64
da a + 2<CL3 + )+2 aﬁopu ) ( )
e escrita em termos do redshift z:
0OH 1 /o 9 a _
l4+2)—H+H =——+Q, | +=Q,~&p " 5.65
G+ = =3 (S ea) + 50, S (5.65)
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5.4.2 Analise perturbativa

Aplicando agora perturbacoes da forma (4.1) a (4.4) as equacoes (5.49)), (5.50), (5.51),
(5.52) e (5.53), utilizando o referencial comdvel cuja velocidade ¥ considerada é a ve-

locidade no sistema de coordenadas comovel 7 = aqg definido na secao 5.3, as equacoes

dinadmicas do fluido sdo as seguintes:
1) para o fluido bari6nico:
Cl(;kb = —91, (566)

. 3/ 9
Hb —|— H‘gb = —5 (a_l;()(;kb + anékv> — 597} (wvyaékv — fop”_lev) (567)

Na equacao (5.67)) foi definido que w, = 7;—2, 0, = ik - 0Up € 6, = ik - 0U,. Foi aplicada

ainda a expansao de Fourier, considerando as coordenadas comoveis, que pode ser escrita

como

5 (q,t) = 6, (t)e T (5.68)

E importante enfatizar que as quadri-velocidades dos fluidos nao podem ser confundi-
das, pois cada fluido evolui de maneira propria, interagindo apenas gravitacionalmente,
interacao essa que ¢ expressa pela equacao de Poisson.

2) para o fluido viscoso:

) 7 0,

Sew + 3%%@ — D)y = = [14+20,] 2 (5.69)
: 9 1 k? (worvade, — E0p”10,) 3 (o 9
9v+ |:H - §Qv5010 :| 011 = ; 1+ w, _§ ?&cb + Qva(skv _ingvyaékv

(5.70)

Todas as notacoes acima ja foram definidas anteriormente.

O comportamento do contraste da densidade serd definido pelas equagoes (5.66)),

(5.67), (5.69) e (5.70). Escrevendo agora essas equagdes em termos do fator de escala,

para o fluido barionico:

da  a?

H(a) (5.71)

20, 0 3 [(Q 9 10,
H(CL) |:@_ab + Eb:| - _5 (a_l';[)(skb + Qvakv) - §qu (w'ul/(skv - &JPV 1;) (572)
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e para o fluido viscoso:

aékv 3(1/ — 1) 91)
H = —(1 4 2w,) =~ .
(a) { PR wvék} (1+2w,) -3 (5.73)
a0, 6, k2 va5kv—§OPV_1%” 3 o 3 v—10v
Hle) {aa +ﬂ ~ @ [ Gty | 2a 2™ [% SO 0P

(5.74)
Foi feita também a divisao de todos os termos do conjunto das equagoes acima por H
para tornar essas equacoes adimensionais. Para isso foi feita uma redefinicao do parametro

temporal t — Hyt. Os parametros 9 e €, também foram redefinidos da forma Q0 =

8w Gppg O = 87Gpy
3H? v 3HZ -

5.5 Modelo neo-newtoniano viscoso com trés fluidos:
um fluido baridénico, um viscoso e um representando

a constante cosmologica

As equacoes que descrevem a dindmica de um fluido no modelo neo-newtoniano sao as
equacoes da continuidade (3.29), equagao de Euler e equacao de Poisson do
modelo neo-newtoniano na se¢io 5.3l A vantagem de utilizar o modelo neo-newtoniano é
poder considerar a pressao participando efetivamente das equacoes dinamicas do sistema,
e é na expressao da pressao que serd incluida a viscosidade, como foi feito nos casos
anteriores. Sera considerado agora que o fluido c6smico que preenche o universo é formado
pela combinacao de trés outros fluidos: um fluido que descreve matéria barionica, um
fluido viscoso e um fluido que representa a constante cosmolégica A. A dinamica de cada
fluido é também determinada pelas equagoes neo-newtonianas e sua equacao de estado.

Para o caso do fluido bariénico a equacao de estado é dada por:

= 0. (5.75)

Para o fluido viscoso a equacao de estado é:
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po = —Eops” V - 1, (5.76)

sendo w,, A e v constantes. Ja para o fluido que representa a constante cosmologica, a

equacao de estado é:

PL = —pL (5.77)

A dindmica do sistema de base é escrita como a combinacao das equacoes:

py+ 3H(t)py = 0, (5.78)
po + 3H(t)p, — 3H(t)éop,” = 0, (5.79)
pr =0, (5.80)
e também
g — % (% —2Q; +Q, — 9QUH(t)§0pU”_1) : (5.81)

que é a equagao da aceleracao do fator de escala, onde ja foi utilizada a solugao da equacao
que resulta em p, = 25, sendo (yy = @. A equacao ([5.80)) implica que a densidade
da constante cosmoldgica é uma constante no tempo.

Para analisar como a inclusdao da constante cosmolbgica influencia na formagao de
estruturas, vamos aplicar a teoria linear de perturbacgao, considerando relevantes apenas
equagoes de primeira ordem na perturbacao. Perturbando o sistema, obtém-se as seguintes
equacoes para as perturbagoes nas densidades :

1) para o fluido bari6nico:

aSkb = —(91,, (582)

. 3 /90 9
0, + HO, = —3 (a—l;[)5kb + aQUcS/w) — §Qv (wvl/aékv — fop”_lﬁv) , (5.83)
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onde foi definido que w, = ’;—z, 0, = z'/;éﬁkb e 0, = Z'E(ka. Foi aplicada ainda a
expansao de Fourier, considerando as coordenadas comoveis. E importante enfatizar que
as quadri-velocidades dos fluidos nao podem ser confundidas, pois cada fluido evolui de
maneira propria, interagindo apenas gravitacionalmente, interacao essa que é expressa
pela equacao de Poisson.

2) para o fluido viscoso:

L 0,
S + 33%@ — Do = —[1+20,] L. (5.84)

9 K (wyrade, — &op”'0,) -3 (o
a? 1+ w, 2

. 9

0v+ |:H - EQvfopV_1:| QU - ?&cb + Qvaékv> _§vavya5kv~
(5.85)

Todas as notacoes acima ja foram definidas anteriormente. Essas equacoes perturbadas

sao as mesmas equacoes que foram obtidas no caso neo-newtoniano viscoso, analisado na

secao [5.4]
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Capitulo 6

Espectro de Poténcia

Mesmo assumindo o Universo ser em média homogéneo e isotropico, em escalas peque-
nas o Universo é altamente inomogéneo, possuindo em certas regioes galaxias aglomeradas
e em outras regioes um nimero muito menor delas com composigoes diferentes. Ao fazer
observagoes do Universo, o que detectamos sao essas inomogeneidades, radiagoes emiti-
das por esses objetos, e para fazer uma comparagao entre modelos cosmologicos e o que é
observado, precisamos primeiro saber como obter os dados e como analisid-los para testar
os modelos propostos.

Ao longo dos anos foram feitas varias tentativas de analisar a forma com que as galaxias
estao distribuidas no Universo, e como normalmente a distribuicao é muito complexa,
nao é muito vantajoso fazer analises pontuais para esses objetos celestes. Dessa forma, as
analises e medidas de dados sao feitas estatisticamente analisando-se as distribuigoes da
densidade de massa.

A funcao estatistica mais utilizada para medidas de galédxias e aglomerados é a funcao
de correlagao, que serd discutida em seguida. Se pensarmos nas galdxias como pontos,
devido a sua distancia, e desconsiderarmos efeitos relativisticos, entao a analise de dis-
tribuicao de matéria no Universo se torna uma analise estatistica da distribuicao desses
pontos. Considerando a densidade média de objetos sendo n, que esta dentro de um vo-
lume 0V, entao a probabilidade § P de encontrar um objeto dentro do volume infinitesimal

é

dP =ndV, (6.1)
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e ao integrar a equacdo acima encontra-se o nimero médio (N) de objetos dentro do
volume V

(N) =nV. (6.2)

6.1 A funcao de correlacao

A funcao de correlacao de dois pontos &, é definida sendo a probabilidade de encontrar
um ponto em um elemento de volume dV; e a0 mesmo tempo encontrar um outro em
um volume dV5, considerando uma separacao r12. A probabilidade é escrita na seguinte
forma:

5P = n?5VisVa[l — &.(r1s))], (6.3)

onde o fator n? torna a equacdo adimensional, e ndo se deve confundir a funcdo de cor-
relacao &, com a viscosidade &, apresentada nos capitulos anteriores nos casos de fluidos
viscosos. A funcao de correlacao de dois pontos mede, portanto, o quanto uma variavel
ird depender da outra. Estatisticamente na cosmologia a funcao de correlacao ird medir
o grau de dependéncia observado entre as posicoes das galdxias no Universo local, que
devido a atracao gravitacional acabam se aglomerando mais em certos pontos do que em
outros gerando assim as inomogeneidades. Caso o Universo fosse totalmente homogéneo
e isotropico a fungao de correlagao seria nula e a probabilidade de encontrar um objeto

nao dependeria das posicoes dos objetos, assumindo a forma:

5P = n?5V10Vs. (6.4)

De certa forma podemos interpretar a funcao de correlacao como uma forma de analisar
a capacidade de aglomeracao dos objetos, no sentido de que quao maior for a correlagao

entre galaxias, mais aglomeradas elas estarao. Ela pode assumir os valores entre:

1< <, (6.5)

sendo que &. = 0 significa que a distribuicao dos objetos é homogénea, se £, > 0 significa
que as posigoes dos objetos estao correlacionadas, e se —1 < &. < 0 significa que as

posicoes dos objetos estao anti-correlacionadas. Em outras palavras, quao mais positivo
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for £, significa uma maior aglomeragao de galaxias, e um &, negativo indica uma escassez
de galaxias [20].
Apesar de o valor médio de J ser nulo em todo o volume V por definicdo, a variancia

o?, que é o quadrado do desvio padrao de §, possui valores nao nulos, e ¢ escrita da forma:

o? = (6%) = (lul)*, (6.6)

k

onde § = p(t,)o—ofpo é o contraste da densidade definido anteriormente. A quantidade §; é o
coeficiente de Fourier, que aparece ao decompormos o contraste da densidade em ondas
planas. Conhecendo todos os possiveis 05 pode-se reconstruir a flutuacao da densidade 9.
Observe que o2 possui apenas dependéncia temporal, que é a dependéncia de J;, portanto
a variancia de 6 nao depende da posicao. A medida de o2 depende do volume V da
célula do espaco de fase e também da direcao do vetor de onda. Fazendo entao o volume
V — o0, retira-se a dependéncia de o2 com a direcdo de k, e a variancia pode ser escrita

na forma:

2 1 OO

0" = —
2m Jo

P(k)k*dk. (6.7)

Foi introduzida a variavel P(k) que ¢ igual a 67, e é chamada de espectro de poténcia do
contraste da densidade ¢ [21]. A funcdo P(k) é a transformada de Fourier da funcao de

correlacao, ou de forma contraria:

P(F) = / £(F)e e dF (6.8)

O espectro de poténcia ¢ uma funcao Real, e nos d& informacoes sobre a distribuicao
de matéria, indicando para quais valores de k existe maior probabilidade de encontrar
um objeto. Ele contém basicamente as mesmas informacoes que a funcao de correlacao,
deixando o critério de qual das duas funcgoes utilizar de acordo com a conveniéncia e tem
sido medidos por varios aparatos, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS).

A variancia pode ser escrita como:

o] +oo
9 1

o2 =— | Plk)k*dk = / A(k)dIn(k) (6.9)

2
2m4 Jo

—0o0
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definindo entdo uma quantidade adimensional A(k):

Alk) = %P(/{;)k?’ (6.10)

que representa a contribuigao da variancia por intervalo logaritmico em k [21].

6.2 Condicgoes iniciais do espectro de poténcia

O espectro de poténcia real depende de varios termos. Supondo que o ponto de
partida é um espectro inicial P;(k), que vem de uma época primordial , possui uma forma,
de poténcia:

Py o k™, (6.11)

onde n, é chamado de indice espectral. Harrison e Zel’dovich argumentaram que esse
fator deveria ser n, ~ 1 [22] devido a grande homogeneidade do Universo recente, e por
isso P(k) deveria ter amplitudes iguais para todas as escalas dentro do horizonte [23].
Essa proposta de Harrison e Zel’dovich possui uma concordancia razoavel com os dados
observacionais.

Anélises atuais indicam que para altos redshifts o comportamento do espectro de
poténcia é linear, como em P;(k). A amplitude de P(k) cresce até chegar em um pico

maximo, como esta apresentado na figura abaixo:
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Figura 6.1: O espectro de poténcia de galdxias CMASS, multiplicado por k para cada um dos dados
lancados do BOSS (DRY, DR10 e DR11), plotado em funcéo de k.

que ocorre aproximadamente em redshifts proximos a recombinacao, que é proximo tam-
bém do desacoplamento matéria-radiacao. Para os valores de z menores, o comportamento
de P(k) apresenta uma queda de amplitude. Dados mais atuais estao sendo coletados pelo
WiggleZ Dark Energy Survey [24], que planeja analisar as distribuigoes de galaxias para

melhor compreensao da energia escura.

6.3 Forma de P(k)

Uma funcao importante, que ira contribuir para "trazer" o espectro de poténcia pri-
mordial P;(k) para o atual P(k) é a funcdo de transferéncia Ty. Ela descreve o efeito de

reducao das amplitudes das perturbagoes que estao dentro do horizonte, e é definida como

= 59y (612)

onde g(z) é o fator crescimento linear entre o redshift z até hoje (z = 0). A fungao de
transferéncia causa um aumento na amplitude de P;, mantendo sua forma linear.
A forma de P(k) que sera utilizada neste trabalho é a seguinte:
9* (o)

P(R) = 104 = ARTE(R) oL, (6.13)
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onde §2,,0 é a soma das densidades relativas de matéria escura e matéria barionica hoje,
e {0y é a quantidade total de matéria no Universo hoje. O termo A é uma constante de

normalizagao, que pode ser fixada a partir de medidas do espectro das anisotropias da

CMB,

95
A = gl%[’ﬂ'

2
2 Qrms
2
TO

(6.14)

onde Qs = 18uk é o momento de quadripolo da CMB, que esta consistente com medidas

do WMAP, ly é o raio de Hubble, que é aproximadamente 3000 Mhpc e Ty é a temperatura

da CMB. Dessa forma podemos fixar A = 6,8 x 10°Mpc*. A funcao de transferéncia é

uma fungao de interpolacao de forma:

In(1+2,34q)
2,34q

N

T(n) = [1+3,89¢ + (16, 19)* + (5,46q)° + (6,71¢)"] "1, (6.15)

chamada de funcao BBKS. O termo ¢ é definido como um parametro adimensional:

n

_ 1
nI’ Mpc—1’ (6.16)

q=q(n)=

Q
em que [ = nghe_gbo_(ﬁ) é o parametro de Sugiyama [25].
Foi assumido ainda que a fungao de crescimento g(£2) possui a forma abaixo, que pode

ser encontrada em [26]

9(Q) = ? {Q? —Op + (1 + %) + (1 + %)} h (6.17)

que leva em conta o efeito da constante cosmologica A no processo de formacgao de estru-

turas, sendo 2, a fracao de massa da constante cosmolbgica.

6.4 Método numérico

As equacoes diferenciais para a perturbacao na densidade de matéria para os modelos
analisados, como as equagoes (5.37) e (5.40), sho muito complexas, portanto elas serdo

resolvidas numericamente. Por serem equacoes diferenciais de segunda ordem ¢é necessério
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conhecer as condicoes iniciais do problema. Portanto, o primeiro passo para resolver as
equacoes diferenciais é encontrar quais sao as condicoes iniciais para o problema em
questao.

Para serem fixadas as condicoes iniciais, usa-se como base o modelo que é mais com-
pativel com os dados observados no Universo hoje. Sera utilizado entao o modelo AC DM
como base para serem fixadas as condigoes iniciais. Ainda, precisa-se escolher uma posicao
inicial, onde serao calculadas as condicoes iniciais. Esta posicao inicial sera considerado
como sendo z + 1 = 500, ja que o redshift também pode ser utilizado como medida de
distancia, como mostra a equacao . Utiliza-se entao as condicoes iniciais para o
modelo ACDM sendo 9 = 0.04, Qprpo = 0.24 e Qpg = 0.72 que representam as fracoes
da massa que observamos hoje. Observe que essas condi¢oes iniciais de hoje sao utilizadas
para se obter, a partir do ACDM as condicoes iniciais no redshift que foi escolhido para
os modelos deste trabalho. E ainda importante comentar que o redshift escolhido pode
ser maior ou menor do que o escolhido para este trabalho, porém ele deve ser escolhido
entre os intervalos de redshift que limitam a fase do Universo em que a matéria dominava.

Apos fixadas as condicoes iniciais do modelo, resolve-se as equagoes de base para
encontrar os valores de H(a) e p(a). Apos todo este processo, resolve-se entao as equagoes
diferenciais para a perturbacio. E considerado que cada modo perturbado corresponde
a um valor de k. Faz-se entao variar o nimero de onda, encontrando entao os valores
de d(a), encontrando também o espectro de poténcia P(k) = |0,|?, que é o espectro de
poténcia tebrico para o modelo analisado.

Achado entao o espectro de poténcia tedrico, o passo seguinte é fazer a comparacao
com os dados observacionais. Para tal primeiramente define-se a probabilidade estatistica
© para o modelo, que é

2

poxe s, (6.18)

sendo

Pkmoeo_Pkos ?
x2=Z§V1( (k) modet ()”), (6.19)

g
para N dados da amostra, que é a funcao que quantifica a concordancia entre modelo e
dados observacionais. Portanto, ajustando os parametros do modelo para encontrar um

valor minimo para @, estaremos encontrando os valores para os parametros que melhor se
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ajustarao ao modelo [27].

Esses passos serao usados para as anélises do espectro de poténcia para os modelos
perturbados para o caso newtoniano com dois fluidos, para o caso neo-newtoniano com
dois fluidos e para o caso neo-newtoniano com dois fluidos e constante cosmologica. Os

dados utilizados serao os obtidos pelo 2dF Galary Redshift Survey.

6.4.1 2dF Galaxy Redshift Survey

O 2dF Galazy Redshift Survey, resumido como 2dFGRS, é um projeto construido
pelo Observatério Anglo-Australiano entre 1997 e 2002. A publicacao final dos dados
obtidos por esse mapeamento foi feita em 2003. Ele obteve o espectro de 245591 objetos,

em principal galaxias e obteve o redshift para 221414 galaxias [28].

6.5 Analise do espectro de poténcia para o caso new-
toniano com dois fluidos

Seré feita agora a andlise do espectro de poténcia para o caso da teoria newtoniana

viscosa com dois fluidos, caso esse descrito na se¢ao As perturbacoes sao dadas pelas

equacgoes (0.33), (5.36), (5.38) e (5.39). Essas equacoes serao resolvidas numericamente

utilizando o Mathematica 9.0, e para isso é necessario deixa-las adimensionais e escritas
em termos do fator de escala a. Serao fixados os parametros w, = 0.0001, & = 0.0001 e

A = 0. Reescrevendo entao essas equacoes:

Dw _ O

H = 2
()5 = -2 (6.20)
e, 0 k2 0 3 3
H(a) {d_ab + Eb} = ?Wb/\PbAHiz - Qa—?%b - EQv@w (6.21)
dékv o 01}
H(a) i (6.22)
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g, o k? O
H v Yv _ y—17~V v—1 —
(G/) |:da + a:| G/Q |: v'}/pu HO 3H-0€0va 6lﬂ)
B 6, 30 3
S Ny o — 20 2
|:a/2£0p'u Hoa:| 9 a3 6]{() 9 1)5]{1] (6 3)

onde ja foi feita a redefinigao de Q,,0, €2, e t incluindo nessa redefinigao os fatores H2. Os
parametros dessa modelagem serdao A, {2y e v.

Seré aplicado entao o método descrito na secao 6.4/ com as equagoes perturbadas acima
para o conjunto de dados coletados pelo projeto 2dFGRS. O espectro de poténcia hoje
obtido através da fun¢do BBKS ¢ mostrado na figura (6.2):

20000 |

15000 |-

PreEs k)
'

10000 e

5000 | -

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10 0.12 0.14 0.16

Figura 6.2: Espectro de poténcia hoje Pggis(k) , obtido a partir do espectro primordial através da
funcao BBKS, em funcao de k, para as amostras 2dFGRS.

Nas figuras (6.3(a)]) e (6.3(b))) sdo mostrados os graficos do log P(k) para o modelo vis-

coso (com os valores de melhor ajuste) e para o espectro de poténcia hoje devido & fungao

de transferéncia BBKS, respectivamente, em termos de logk. Ja na figura (6.4)), (6.3(a))
e (6.3(b)) sao plotados simultaneamente, permitindo uma melhor comparacao entre os

resultados obtidos pelo modelo comparado com o logaritmo do espectro de poténcia hoje.
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Figura 6.3: Figura esquerda: [0g(Py;scos0(k)) em func¢do de log(k) para o modelo newtoniano viscoso
com dois fluidos para amostra 2dFGRS. Figura direita: log(Pppks(k)) em funcio de log(k) para a
amostra 2dFGRS.
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Figura 6.4: Plot duplo do espectro de poténcia log[Prpx s (k)] (linha vermelha) com o espectro de poténcia
10g[Pyiscoso(k)] (linha azul), em funcdo delog(k) para o modelo newtoniano viscoso com dois fluidos, em
um ajuste estatistico de x?2,,, = 0.419517.

E observado na figura (6.4) que existe uma boa correspondéncia entre o modelo new-
toniano viscoso e o espectro Pgpis apenas na regiao log k = —1.1, e para valores menores
que log k =~ —1.1 os resultados do espectro de poténcia obtidos pelos modelos comegam a

divergir uns dos outros.
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Os valores estatisticos de melhor ajuste obtidos através do processo de minimizacao do
X2 sdo: v = —4.16818, Qo = 0.197784 e v = 1.57778 com um ajuste de x2,. = 0.419517.
Considerando o valor de melhor ajuste para o v e mantendo os parametros {2 € v livres,
obtém-se os valores desses parametros que melhor se ajustam a esse modelo, mostrados

na figura (6.5]).

Figura 6.5: Valores de melhor ajuste para ;9 e v com parametro v = 1.57778 fixado através do ajuste
estatistico de x2,,, = 0.419517.

No grafico observa-se que os valores de melhor ajuste para )y de maior proba-
bilidade sao os de cor mais clara, e estdao nas regioes de 0.19 < 2 < 0.21. Comparando
esses valores com o valor €25 = 0.042 obtido da literatura com o obtido pelo modelo
newtoniano viscoso 0.19 < Q0 < 0.21 é evidente que os valores previstos para a com-
ponente barionica no Universo hoje estao superestimadas pelo modelo newtoniano, de
acordo com as observacoes. Este valor também nao esta de acordo com o valor estimado
pela nucleossintese €2, ~ 0.04 . Ainda, mesmo com o valor 2,2 = 0.197784 estao
muito acima do valor de y9;;;. A anélise individual do parametro 2,9 é obtida através
do processo de integracao e estd esbocada na figura , e para o parametro v esta
na figura . Os valores de melhor ajuste de v ndo se comportam como uma forma

gaussiana, indicando um valor maximo em v ~ —3.8, porém a probabilidade estatistica
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para v muito negativos continua sendo relativamente alta. Este comportamento também

pode ser observado no processo de ajuste utilizando x? da figura (6.5]).

I | o.028f — A\

0,026 |
| |

FOF

FOF

|
| \ 4 0.022|

(a) Valores preferidos de 2 (b) Valores preferidos de v

Figura 6.6: Figura esquerda: Valores preferidos de o para o modelo newtoniano viscoso com dois
fluidos para amostra 2dFGRS. Figura direita: Valores preferidos de v para o modelo newtoniano
viscoso com dois fluidos para amostra 2dFGRS.

Mantendo agora os trés parametros livre, e realizando processos de integracao na

probabilidade estatistica , obtém-se comportamento similar ao que foi discutido acima,

como era esperado.

Figura 6.7: Valores de melhor ajuste para {2 e v, integrando os valores de A entre 1.5 e 5/3.
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Figura 6.8: Figura esquerda: Valores preferidos de € para o modelo newtoniano viscoso através do
processo de integragao, para a amostra 2dFGRS. Figura direita: Valores preferidos de v para o modelo
newtoniano viscoso com dois fluidos através do processo de integracao, para amostra 2dFGRS.

6.6 Analise do espectro de poténcia para o caso neo-

newtoniano com dois fluidos

Nesta secao serd analisado o modelo neo-newtoniano com dois fluidos, discutido na

secao As equagoes de base desse modelo que serao analisadas sao as equagoes (5.58)),

(5.60)), (5.62) e (5.64). Através delas resolve-se numericamente o parametro de Hubble H

e a densidade viscosa p,.

As equagoes perturbadas do modelo sao (5.66), (0.67), (5.69) e (5.70)), e a partir do

método detalhado na secao [6.4] sera calculado o espectro de poténcia P,;s0s0 para este
modelo. Seréd considerado que o Universo hoje possui €y = 0.04, que estd de acordo
com a nucleossintese primordial. Serd considerado ainda que os parametros livres do
sistema sao os parametros viscosos v e &y, entretanto os valores de v foram vinculados
a serem positivos. O programa utilizado para os célculos numéricos serd o Mathematica
9.0, utilizando a amostra de dados do 2dFGRS.

O processo de minimizacao da funcao x? nos d4 os valores preferidos de v e &, para o
modelo, que $a0 Vi, = 0.318917 € &ymin = 0.00491275, para um ajuste x2. = 0.363992.
Em comparagao com X2, acpy = 0.382248, 0 ajuste deste modelo ¢é ligeiramente melhor

do que o ACDM. O espectro de poténcia P,;s.os0(k) encontrado utilizando os valores
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preferidos Vi, € £omin €sta esbocado na figura .
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Figura 6.9: Espectro de poténcia Py;scoso(k) em funcdo de k para o modelo neo-newtoniano viscoso
utilizando os dados da amostra 2dFGRS.

log(k)

Figura 6.10: Plot duplo do espectro de poténcia hoje log[P(k)] (linha vermelha) com o espectro de
poténcia viscoso 10g[Pyiscoso(k)] (linha azul), em funcdo de log(k) para o modelo neo-newtoniano viscoso,
em um ajuste estatistico de x2,;,, = 0.363992.
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Na figura esta apresentado um plot duplo do logaritmo do espectro de poténcia
hoje P(k) obtido através da fun¢io BBKS e o logaritmo do espectro de poténcia Py;iscoso(k)
encontrado para o modelo neo-newtoniano com dois fluidos, em funcao do logaritmo de k.
Observa-se que ha uma boa concordancia entre os dois espectros, que comecam a divergir

para valores menores que log k ~ —1.26.
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Figura 6.11: Valores preferidos de v e &y para o modelo neo-newtoniano viscoso utilizando os dados da
amostra 2dFGRS.

Fazendo uma andlise estatistica da probabilidade (PDF) utilizando os valores de x?
para cada valor de k, obtém-se valores de melhor ajuste aos dados observacionais para os
parametros do modelo. O grafico esboca os valores preferidos para os parametros
v e & que melhor se ajustam aos dados observacionais. Neste grafico as regioes de
maior probabilidade possuem cores claras, quanto mais escura a cor vai ficando, menor
a probabilidade dos valores serem bons ajustes. O comportamento de nu indica que as
regioes de maior probabilidade estao entre os valores 0.29 < v < 0.35 para todo o intervalo

de & analisado. Também hé indicios de bons ajustes para regides de v = 0.45, porém ao
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tentar aumentar os intervalos de analise comecaram a surgir problemas computacionais
relacionados a precisao.

Fazendo ainda integracoes separadamente na funcao estatistica de probabilidade para
os parametros livres do sistema, encontra-se os valores preferidos de v e &, que estao
plotados na figura . A variavel v apresenta um pico de probabilidade em v = 0.29 e
também apresenta uma tendéncia a uma degenerescéncia para valores de v > 0.4 devido
ao indicio da existéncia de outro pico de probabilidade, porém como mencionado anteri-
ormente, na tentativa de analisar regides para valores maiores de v existem complicacoes
computacionais. Ja a variavel &, possui um comportamento peculiar, apresentando uma
tendéncia de dois possiveis picos, um para valores menores que & = 0.003, e outro para

valores maiores que & = 0.03.
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(a) Valores preferidos de v (b) Valores preferidos de &
Figura 6.12: Figura esquerda: Valores preferidos de v para o modelo newtoniano viscoso através do

processo de integracdo, para a amostra 2dFGRS. Figura direita: Valores preferidos de v para o modelo
newtoniano viscoso com dois fluidos através do processo de integracao, para amostra 2dFGRS.
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Figura 6.13: Uma amplia¢do do primeiro pico do grafico (6.12(a)) para os valores preferidos de v.

6.7 Analise do espectro de poténcia para o caso neo-

newtoniano com trés fluidos

6.7.1 Universo com () = 0.04 e Q; = 0.3

Sera considerado nesta secdo o modelo neo-newtoniano com um fluido bariénico, um
fluido viscoso e um fluido representando a constante cosmologica, que foi analisado na
secao As equacoes de base desse modelo que serdao analisadas sao as equacoes ,
(5.79), (5.80) e (5.81)), que podem ser escritas como:

dp, 3 N
H{a) {da +(po = 3H(a)6op )} =0, (6.24)
W= L (2 g 00, —ome0,0 (6.25)
da 2\ a®

pr=0 (6.26)

Através delas resolve-se numericamente o parametro de Hubble H e a densidade viscosa
Pu-
As equacoes perturbadas do modelo sdo as mesmas que o caso neo-newtoniano viscoso

com dois fluidos da se¢ao 5.4, que sao as equagoes (5.66), (6.67), (5.69) e (5.70), e a partir

do método detalhado na secao [6.4] serd calculado o espectro de poténcia P,;s.os0 para
este modelo. Seréd considerado que o Universo hoje possui {20 = 0.04, e também que o
parametro de densidade para a constante cosmologica representada pelo fluido ¢ Q2 = 0.3.
Sera considerado ainda que os parametros livres do sistema sao os parametros viscosos v e
&y, entretanto os valores de v sao vinculados a serem positivos. O programa utilizado para
os calculos numeéricos serda o Mathematica 9.0, utilizando a amostra de dados do 2dFGRS.

O processo de minimizacdo da funcio x? nos da os valores preferidos de v e & para o
modelo, que Sa0 Vi = 0.327343 e & min = 0.00282996, para um ajuste Xfm-n = 0.362564.

Em comparac¢ao com X2, \cpy = 0.382248, o ajuste deste modelo é ligeiramente melhor
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do que o ACDM. O espectro de poténcia Pyiscoso(k)

preferidos Vi € £omin €St esbocado na figura (6.14)).
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encontrado utilizando os valores

Figura 6.14: Espectro de poténcia Py;scos0(k) para os valores de melhor ajuste de v = 0.327343 e & =
0.00282996 em funcdo de log(k) para o modelo neo-newtoniano viscoso com trés fluidos utilizando os
dados da amostra 2dFGRS.
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Figura 6.15: Plot duplo do logaritimo do espectro de poténcia primordial (linha vermelha) e o logaritimo
do espectro de poténcia viscoso (linha azul) para os valores de melhor ajuste de v = 0.327343 e &, =
0.00282996 em funcao de log(k), utilizando os dados da amostra 2dFGRS.

Na figura estd apresentado um plot duplo do logaritmo do espectro de poténcia
hoje P(k) obtido através da fun¢ao BBKS e o logaritmo do espectro de poténcia Py;iscoso(k)
encontrado para o modelo neo-newtoniano com trés fluidos, em fungao do logaritmo de k.
Observa-se que h&d uma boa concordancia entre os dois espectros, que comecam a divergir

para valores menores que log k ~ —1.30.
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Figura 6.16: Valores preferidos de v e £, do modelo neo-newtoniano viscoso com 3 fluidos, utilizando os
dados da amostra 2dFGRS.

Fazendo uma andlise estatistica da probabilidade (PDF) utilizando os valores de x?
para cada valor de k, obtém-se valores de melhor ajuste aos dados observacionais para os
parametros do modelo. O grafico esbocga os valores preferidos para os parametros v
e & que melhor se ajustam aos dados observacionais. O comportamento de nu indica que
as regioes de maior probabilidade estao entre os valores 0.29 < v < 0.36, apresentando

uma leve declinagao a medida &y aumenta, chegando a apresentar bons valores no intervalo

78



0.26 < v < 0.31 para & = 0.05. Também ha indicios de bons ajustes para regioes de
v 2 0.45, que é um valor muito préximo ao que é encontrado na andlise feita na secdo
6.6 ocorrendo também problemas de precisao ao tentar investigar melhor esse intervalo.

Fazendo integracoes separadamente na funcao estatistica de probabilidade para os
parametros livres do sistema, encontra-se os valores preferidos de v e &y, que estao plotados
na figura (6.17). A variavel v indica uma maior probabilidade nos intervalos 0.27 < v <
0.33 e também apresenta uma tendéncia a uma degenerescéncia para valores de v > 0.44
devido ao indicio da existéncia de outro pico de probabilidade. J& a variavel &, possui
um comportamento peculiar, apresentando uma tendéncia de dois possiveis picos, um
para valores menores que & = 0.0036, e outro para valores maiores que & = 0.003.
Os resultados para os valores de melhor ajuste para este caso sao muito similares aos

resultados obtidos no modelo neo-newtoniano com dois fluidos.

PDF

PDF
.

(a) Valores preferidos de v (b) Valores preferidos de &y

Figura 6.17: Figura esquerda: Valores preferidos de v para o modelo newtoniano viscoso através do
processo de integracdo, para a amostra 2dFGRS. Figura direita: Valores preferidos de &y para o modelo
neo-newtoniano viscoso com trés fluidos através do processo de integragdo, para amostra 2dFGRS.

6.7.2 Universo com () = 0.04 e Q;, = 0.7

Nesta secao seré considerado o mesmo modelo neo-newtoniano com trés fluidos ana-
lisado na secao [6.7.1] porém para o caso onde 2y = 0.04 e Q; = 0.7. As equacoes de
base e equacoes perturbadas sao as mesmas analisadas em . Os parametros livres
do sistema sao os parametros viscosos v e &y, sendo os valores de v sao vinculados a se-
rem positivos. O programa utilizado para os calculos numeéricos sera o Mathematica 9.0,
utilizando a amostra de dados do 2dFGRS.

O processo de minimizacdo da funcio x? nos da os valores preferidos de v e & para o
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modelo, que S0 Vi, = 0.335828 € &omin = 0.00139273, para um ajuste x2,., = 0.359894.
Em comparagao com X2, rcpy = 0.382248, 0 ajuste deste modelo é ligeiramente melhor
do que o ACDM. O espectro de poténcia Pyis.0s0(k) encontrado utilizando os valores

preferidos vyin € Eomin €sté esbocado na figura (6.18]).
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Figura 6.18: Espectro de poténcia P,;scos0(k) para os valores de melhor ajuste de v = 0.335828 e &, =
0.00139273 em funcao de log(k) para o modelo neo-newtoniano viscoso com trés fluidos utilizando os
dados da amostra 2dFGRS.
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Figura 6.19: Plot duplo do logaritimo do espectro de poténcia primordial (linha vermelha) e o logaritimo
do espectro de poténcia viscoso (linha azul) para os valores de melhor ajuste de v = 0.332908 e £,.00176314
em funcao de log(k), utilizando os dados da amostra 2dFGRS.

Na figura (6.19) esta apresentado um plot duplo do logaritmo do espectro de poténcia
hoje P(k) obtido através da fun¢ido BBKS e o logaritmo do espectro de poténcia Py;iscoso(k)
encontrado para o modelo neo-newtoniano com trés fluidos, em funcao do logaritmo de

k. Observa-se ligeiras discordancias entre os dois espectros no intervalo de &k analisado.
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Figura 6.20: Valores preferidos de v e £ do modelo neo-newtoniano viscoso com 3 fluidos, utilizando os
dados da amostra 2dFGRS.

Fazendo a analise estatistica da probabilidade (PDF) utilizando os valores de x? para
cada valor de k, obtém-se valores de melhor ajuste aos dados observacionais para os
parametros do modelo. O grafico (6.20)) esboca os valores preferidos para os parametros v
e & que melhor se ajustam aos dados observacionais. O comportamento de nu indica que
as regioes de maior probabilidade estao entre os valores 0.312 < v < 0.355 para & = 0,

apresentando uma grande inclinacao a medida & aumenta, chegando a apresentar bons
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valores no intervalo 0.26 < v < 0.27 para & = 0.08. Também ha indicios de bons ajustes

para regides de v 2 0.46, que é um valor muito proximo a regiao encontrada nas se¢oes

anteriores e [6.7.1)), ocorrendo também problemas de precisdo ao tentar investigar

melhor esse intervalo.
Fazendo integracoes separadamente na funcao estatistica de probabilidade para os

parametros livres do sistema, encontra-se os valores preferidos de v e &y, que estao plotados
na figura (6.17). A varidvel v indica uma maior probabilidade em v ~ 0.2943 e também
apresenta uma tendéncia a uma degenerescéncia para valores de v > 0.44 devido ao indicio
da existéncia de outro pico de probabilidade. Ja a variavel &, possui um comportamento
peculiar, apresentando uma tendéncia de dois possiveis picos, um para valores menores
que & = 0.036, e outro para valores maiores que & = 0.003. Os resultados para os valores
de melhor ajuste para este caso sao muito similares aos resultados obtidos no modelo

neo-newtoniano com dois fluidos e também no caso do modelo neo-newtoniano com trés

fluidos em um Universo com §2;, = 0.3.
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Figura 6.21: Figura esquerda: Valores preferidos de v para o modelo newtoniano viscoso através do

processo de integracao, para a amostra 2dFGRS. Figura direita: Valores preferidos de &y para o modelo
neo-newtoniano viscoso com trés fluidos através do processo de integragdo, para amostra 2dFGRS.
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Figura 6.22: Uma ampliagao do primeiro pico do gréfico (6.17(a)
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Capitulo 7

Teste com supernovas tipo Ia

As supernovas tipo la sao fenémenos que acontecem quando uma ana branca que
estd em um sistema binario recebe um acréscimo de massa suficiente de seu parceiro
até chegar ao limite de Chandrasekhar, que é o limite méximo de massa que a pressao
gerada pelo elétrons da ana branca consegue manter. Passado esse limite, a ana branca
se torna instavel causando explosoes termonucleares que podem ser observadas a milhares
de megasparsecs. Como a estrela em colapso sempre possui massa perto do limite de
Chandrasekhar, a intensidade luminosa emitida por diferentes estrelas é praticamente a
mesma, tornando eventos de supernova la boas velas padrao [30]. Elas ainda sao estimadas
a estarem a poucos redshifts de nos, e possuem linhas espectrais bem conhecidas, portanto
quanto maior o desvio espectral observado para a supernova, maior a distancia ela estara

de nos.

7.0.3 Distancia luminosidade

Uma forma de medir distancias com supernovas tipo la é a distancias de luminosidade,
que nos permite medir distancias de galédxias a redshifts grandes. Quando se referencia a
redshifts grandes se refere a valores de z > 0.1, que sao distancias onde nao se pode mais
ignorar efeitos devido a expansao do Universo. Essas medidas nos permitem calcular se o
Universo estd ou nao se expandindo de forma acelerada.

Para fontes proximas a luminosidade aparente [ para uma fonte luminosa que emite
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luminosidade L a uma distancia d de um observador é:

L
= 1
l Ard?’ (7.1)
e define-se distancia luminosidade d; como sendo:
L
dr, =\ —. 7.2
L 47l (7:2)

Porém, para distancias cosmologicas varios efeitos devem ser levados em consideracao,
como a diferenca entre a area da fonte luminosa que emitiu a radiacao e a observada na
Terra, a taxa de emissao de foétons ser diferente da taxa de chegada ao observador na Terra
e a diferenca entre a energia dos fotons emitidos e dos recebidos. Dessa forma, levando

todos esses fatores em consideracao, a luminosidade aparente é:

L
[ — 7.3
drria®(to)(1 4 2)?’ (7:3)

sendo 7; a coordenada radial da fonte emissora e a(fy) o fator de escala hoje. Nessa

sequéncia, a distancia de luminosidade dj, pode ser definida como |30],

dL = a(to)Tl<1 + Z) (74)

Ainda, para uma métrica plana, d; pode ser escrito em termos do fator de Hubble, da

forma:
z dzl

dL:(1+Z> . H(z/)

(7.5)

Ao analisar um modelo, o ideal é que sejam feitos varios testes com eles, analisando
de todas as formas possiveis o modelo com os dados observacionais. Existem varios testes
que podem ser feitos, como a analise do espectro de poténcia, o teste com supernovas, o
BAO. Todos esses testes estao relacionados com a formacao de estruturas no Universo.

O teste com supernovas precisa do redshift e da magnitude de radiacao, que mede
o fluxo de radiacao em um receptor. Para um objeto que se conhece a luminosidade

aparente [, que foi definida em (7.1, define-se a magnitude bolométrica aparente, que
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considera todos os comprimentos de onda da radiagao, como:
= —2.5log(f) + C, (7.6)

sendo C uma constante que depende da escala de medida. Ainda, usando a definigao ((7.1)

pode-se reescrever a magnitude bolométrica aparente na forma:

m = —2.51og( )+ C. (7.7)

4ﬁd%

Quando a fonte luminosa estiver & uma distancia luminosa igual a 10pc entao:

M = —2.51og(

4W(10)2) + C. (7.8)

A quantidade M serd chamada de magnitude bolométrica absoluta.

A partir da diferenca entre as duas quantidades acima definimos o médulo de distancia

107°
p=m—M=—-25log( y2 ). (7.9)
L

onde ja foi feita a conversio 10pc = 107°Mpc. Porém, para a analise computacional é

mais conveniente escrever a equacao acima como:

p="5log((1+ z2) /OZ %)4—25 (7.10)

7.1 O método

O método numérico para fazer a analise de supernovas consiste em alguns passos.
Primeiro resolve-se as equacoes de base em funcao do do modelo redshift para encontrar
a forma do parametro de Hubble H(z), integrando sobre todo o redshift, no caso foi
considerado a integracao entre os intervalos z = 0 e z = 2. Apoés encontrada a funcao
H(z), resolve-se a equagao para encontrar os valores de p em funcao dos parametros
do modelo, que para o caso do modelo viscoso sao xo € V.

Apos feito o céalculo tedrico do moédulo da distancia, deve-se comparar os dados tedricos

com os observacionais, que é feito a partir da funcao £2. Essa funcao é definida de forma
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semelhante ao caso do espectro de poténcia, porém aqui as funcées comparadas serao os

modulos de distancia observacionais o, com os modulos de distancia teéricos fizeo,

Mmodelo(i) — Mobs(zi) ?
o)

X2 =3V, (7.11)

para o numero total N de supernovas analisadas, e o erro o; das medidas. Apo6s encontrado,
acha-se o valor que minimiza a funcao x?, que nos dar4 os valores que melhor se ajustam
ao modelo. Os dados que serao utilizados sao resultados do Union 2.0 [31], lancados em
2010, que foram calibrados com o filtro SALTII [32]. Os dados podem ser encontrados no
proprio site do projeto http://supernova.lbl.gov/.

7.2 Analise de supernovas com o modelo neo-newtoniano
com dois fluidos

Sera feita nesta secao a analise do modelo neo-newtoniano de dois fluidos com dados de
supernovas tipo Ia, utilizando os dados da amostra Union 2. E considerado um Universo

com Qy = 0.04, as equagdes de base utilizadas sao (5.59), (5.61) , (5.63) e (5.65)). Os

parametros livres desse modelo sao o parametro de Hubble H, e os parametros de visco-
sidade v e &, v estando livre para variar entre valores negativos e positivos. Utilizando
entao os passos descritos anteriormente neste mesmo capitulo na secao |7.1, serd calcu-
lado o modulo de distancia e avaliado os melhores ajustes para os parametros livres do
sistema em relacao aos dados observacionais. Toda a anélise numérica foi feita utilizando
o Mathematica 9.0.

Através do calculo de minimizacdo da funcao 2 encontrou-se os valores prefe-
ridos de H, nu e &, que sao H,,;, = 0.701628, v = —0.735962 e yo = 0.242566, para
um ajuste de x2,, = 542.609. Fixando o valor de H em seu valor preferido H = H,;p, , 0
comportamento dos outros parametros que melhor se ajustam aos dados observacionais é
apresentado na figura . Os valores de £2,,,, estdo coerentes com os valores encontrados

na literatura.
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Figura 7.1: O grafico acima é o plot do moédulo da distancia p em funcao dos pardmetros de viscosidade
& e v para os dados do Union 2, em um ajuste estatistico de y? = 542.609.

Fazendo uma andlise estatistica da probabilidade (PDF) utilizando os valores de x?
para cada valor de k, obtém-se valores de melhor ajuste aos dados observacionais para os
parametros do modelo. Integrando essa probabilidade em H, obtém-se os valores preferi-
dos para os parametros v e & que melhor se ajustam aos dados observacionais. O gréfico
(7.2) esboga os valores preferidos de v e &. Neste grafico as regides de maior probabili-
dade possuem cores claras, quanto mais escura a cor vai ficando, menor a probabilidade
dos valores serem bons ajustes. Observa-se que existe uma grande regiao central cujos
valores de v e & possuem boa compatibilidade com os dados observacionais, e essa regiao
se estende até valores negativos de v.

Fazendo ainda integracoes separadamente na funcao estatistica de probabilidade para
os outros parametros livres do sistema, encontra-se os valores preferidos de v e &g, que estao
plotados na figura . A variavel v apresenta uma maior probabilidade em v ~ —0.951,

e a variavel & possui uma maior probabilidade em &, ~ 0.2439.
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Figura 7.2: O grafico acima é o plot do moédulo da distancia p em funcado dos pardmetros de viscosidade
&o e v para os dados do Union 2, com pardmetro de Hubble fixado em 0.701628.
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Figura 7.3: Figura a: Valor preferido de v para amostra Union 2. Figura b: Valor preferido de &; para
amostra Union 2.
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7.3 Analise de supernovas com o modelo neo-newtoniano
com trés fluidos

Sera feita nesta secao a analise do modelo neo-newtoniano de trés fluidos com dados

de supernovas tipo Ia, utilizando os dados da amostra Union2. As equacoes de base

utilizadas sao (5.78)), (5.79) , (5.80) e (5.81). Essas equagdes também podem ser escritas

como:
dpy 5
H(z) |(1+2)5= +3(p = 3HEopy) | =0, (7.12)
0H 1 [/ Qo 9 a _
1 —H+H =—>—+Q,-20Q —Q,—&p 7.13
(—i—z)az + 2(a3+ L>+2 afopv ; (7.13)
onde ja foi aplicada a solu¢ao para a densidade baridnica p, = £3. Os parametros livres

a

desse modelo sao o parametro de Hubble H, e os parametros de viscosidade v e &, v

estando livre para variar entre valores negativos e positivos.

7.3.1 O Universo composto por {2, = 0.04 e Q7 =0.3

Considerando um Universo com 2y = 0.04 e 27, = 0.3, utilizou-se os passos descritos
na segao para calcular o modulo de distancia e avaliar os melhores ajustes para os
parametros livres do sistema em relagao aos dados observacionais. Toda a analise numérica
foi feita utilizando o Mathematica 9.0.

Através do calculo de minimizacao da funcao x? encontrou-se os valores prefe-
ridos de H, nu e &, que sao H,,;, = 0.701639, v,,;, = —0.197608 e xo = 0.182738, para
um ajuste de Y2, = 542.66. Fixando o valor de H em seu valor preferido H = H,,;,, 0
comportamento dos outros parametros que melhor se ajustam aos dados observacionais é
apresentado na figura . A regiao de maior probabilidade, indicada pela cor branca,

é claramente menor do que o observado no modelo com dois fluidos no grafico ([7.1J).
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Figura 7.4: O grafico acima é o plot do médulo da distancia p em funcao dos pardmetros de viscosidade
&o e v para os dados do Union 2, com pardmetro de Hubble fixado em 0.701628.

Fazendo uma anélise estatistica da probabilidade (PDF) utilizando os valores de x? e
integrando essa probabilidade em H, obtém-se os valores preferidos para os parametros
v e & que melhor se ajustam aos dados observacionais. O grafico esboca os valores
preferidos de v e &. Observa-se que existe uma grande regiao central cujos valores de v
e & possuem boa compatibilidade com os dados observacionais, e essa regiao se estende
até valores negativos de v.

Através de integracoes na fungdo estatistica de probabilidade, encontra-se os valores
preferidos de v e &, que estao plotados na figura (7.6). A varidvel v apresenta uma
maior probabilidade em v ~ —0.1971, e a variavel &, possui uma maior probabilidade em

£ ~ 0.1837.
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Figura 7.5: O grafico acima é o plot do moédulo da distancia p em funcao dos pardmetros de viscosidade
&o e v para os dados do Union 2, com pardmetro de Hubble fixado em 0.701628.
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Figura 7.6: Figura a: Valor preferido de v para amostra 2dFGRS. Figura b: Valor preferido de & para
amostra 2dFGRS.
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7.3.2 O Universo composto por {2, =0.04 e QO =0.7

Considerando um Universo com 0 = 0.04 e 2, = 0.7, utilizou-se os passos descritos
na secao para calcular o modulo de distancia e avaliar os melhores ajustes para os
parametros livres do sistema em relagao aos dados observacionais. Toda a analise numérica
foi feita utilizando o Mathematica 9.0.

Através do calculo de minimizacao da funcao 2 encontrou-se os valores prefe-
ridos de H, nu e &, que sao H,,;, = 0.701852, v, = 0.351738 e & = 0.0981243, para
um ajuste de x2,, = 542.68. Fixando o valor de H em seu valor preferido H = H,;,, 0
comportamento dos outros parametros que melhor se ajustam aos dados observacionais é
apresentado na figura . A regiao de maior probabilidade, indicada pela cor branca,
apresenta maiores probabilidades para maiores valores de v e menores valores de &, se

comparado com a figura ((7.4)).

0.06 0.08 0.10 0.12 0.14
&

Figura 7.7: O grafico acima é o plot do médulo da distancia p em funcdo dos pardmetros de viscosidade
&o e v para os dados do Union 2, com pardmetro de Hubble fixado em 0.701628.

Com uma anélise estatistica de x? e integrando a probabilidade estatistica em termos
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H, obtém-se os valores preferidos para os parametros v e & que melhor se ajustam aos
dados observacionais. O grafico esboca os valores preferidos de v e &. Observa-se
que existe uma grande regiao central cujos valores de v e & possuem boa compatibilidade
com os dados observacionais, e essa regiao se estende até valores negativos de v.

Através de integracoes na fungdo estatistica de probabilidade, encontra-se os valores
preferidos de v e &), que estao plotados na figura . A variavel v apresenta uma
maior probabilidade em v ~ 0.3261, e a variavel £ possui uma maior probabilidade em

€0 ~ 0.09927.

0.06 0.08 0.10 0.12 0.14

Figura 7.8: O grafico acima é o plot do médulo da distancia p em funcdo dos pardmetros de viscosidade
&o e v para os dados do Union 2, com parametro de Hubble fixado em 0.701628.
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Figura 7.9: Figura a: Valor preferido de v para amostra 2dFGRS. Figura b: Valor preferido de & para
amostra 2dFGRS.

7.4 Analise conjunta dos resultados do espectro de po-
téncia e de supernovas tipo la

Sera feito nesta secdo uma anédlise conjunta de todos os resultados obtidos com as
analises anteriores. Esbogado na (Tabela 1) estdao os valores de melhor ajuste obtidos na
minimizacao de x? para os parametros das andlises com o espectro de poténcia. Com a
introducao de novos fluidos nos modelos observa-se uma melhora no ajuste do modelo com
os dados, e também observa-se uma queda em Y2, com a introdugdo e com o aumento
de QL.

Os resultados do caso newtoniano nao sao muito favoraveis ao modelo, pois ao deixar
Qyo como parametro livre encontra-se excesso de matéria barionica no Universo que nao
estd de acordo com a predicao da nucleossintese primordial, que indica valores de 2y ~
0.04. Outro fator desfavoravel ao modelo é o valor excessivamente pequeno de v para &
fixo, o que indica que também é necesséario grandes quantidades de componentes viscosas
no Universo. Por sabermos previamente que os resultados do modelo newtoniano nao sao
compativeis com os relativisticos a nivel perturbativo, o intuito de analisar este modelo
foi apenas para analisar de forma geral a variagdo dos parametros livres. Devido a esses
fatos, os resultados obtidos por este modelo nao serao comparados com o modelo neo-
newtoniano. Foi ainda considerado uma forma mais completa da equacao de estado para
os bérions, e os resultados indicaram que no fluido bariénico possui pressao muito préxima
de zero, fato este que implicou o uso direto da pressao nula para as componentes barionicas

nas outras analises.
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Os modelos com €2y indicam que a presenca de um fluido A gera uma menor neces-
sidade de componentes viscosas, que pode ser visto com a grande queda nos valores de

&o. Os modelos neo-newtonianos apresentam varias ilhas de probabilidade, que podem ser

vistas nas figuras (6.13)), (6.22)) e (6.20]). Existem varias regioes de grandes probabilidades,

dificultando a anélise do modelo. Outro fator que dificulta a anélise é a utilizagao de um
grande redshift (z = 499), pois ao ser feita a integracao até hoje (z = 0) encontra varias
regioes de baixa probabilidade, e isso acaba dificultando a analise em certas variagoes dos
parametros.

O caso mais favorecido foi 0 modelo neo-newtoniano com trés fluidos sendo €2, = 0.7,
que apresentou menor ajuste y2,. e cujos valores de v mais se aproximaram ao valor de
v ajustado para a amostra de supernovas. No caso da anélise do espectro de poténcia, o
parametro de Hubble foi fixado em 0.72, que também nao difere tanto do valor encontrado

para o caso de supernovas.

Tabela 1: Tabela com os valores favoritos para os parametros das analises do

espectro de poténcia com a amostra 2dFGRS

€aso: X%nin Viin §omin Yemin Qo
newtoniano dois fluidos 0.419517 | - 4.168180 | 0.0001 1.577780 | 0.197784
neo-newtoniano dois fluidos | 0.363992 | 0.318917 | 0.004913 | — 0.04(fixo)
neo-newtoniano trés fluidos | 0.362564 | 0.327343 | 0.002830 | — 0.04(fixo)
Q=03

neo-newtoniano trés fluidos | 0.359854 | 0.335828 | 0.001393 | — 0.04(fixo)
Qp=0.7

Tabela 2 : Tabela com os valores favoritos para os parametros da analise as

analises com Supernovas tipo Ia com a amostra Union2

caso: Xmin Vmin Eomin Hypin Qo
neo-newtoniano dois fluidos | 542.609 | - 0.735962 | 0.242566 | 0.701628 | 0.04(fixo)
neo-newtoniano trés fluidos | 542.66 | - 0.197608 | 0.182738 | 0.701639 | 0.04(fixo)
Qp=0.3

neo-newtoniano trés fluidos | 542.68 | 0.351738 | 0.0981243 | 0.701852 | 0.04(fixo)
Qp,=0.7
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Na (Tabela 2) estdo os valores preferidos dos parametros livres obtidos através da
anélise com supernovas tipo la. Os valores de ajuste de 2, para todos os casos estdo
muito préximos, com diferencas na ordem de 1072

Os valores preferidos para os parametros v sao muito diferentes dos valores encontrados
com a anéalise do espectro de poténcia, que pode ser visto na (Tabela 1), e os valores
preferidos de z7y sao muito maiores que os valores encontrados com a anélise do espectro
de poténcia (Tabela 1), indicando a necessidade de grandes viscosidades nos modelos.
Ha portanto uma incompatibilidade entre os resultados encontrados para as analises de
supernovas tipo la e as do espectro de poténcia.

A figura exemplifica as ilhas de probabilidade citadas acima. A figura ((7.10(a)))
foi feita em uma anélise para o modelo neo-newtoniano com dois fluidos, sem vincular
o valor de v. Observe que para valores negativos aparece uma grande degenerescéncia
para os valores de melhor ajuste de v, com um X2, = 0.38216. A figura (7.10(b)) foi
feita também em uma anéalise do modelo neo-newtoniano viscoso com dois fluidos, porém
vinculando os valores de v a serem positivos, e ela mostra os valores preferidos de v e {; em
relacao aos dados observacionais. Observe que os valores de v também sao degenerados
para o caso de v vinculado, apresentando valores de bom ajuste em v > 0.67, para um
ajuste de x2, = 0.363496.

Para a formacao de estruturas nos modelos analisados, o valor do intervalo escolhido
gera grandes variacoes em x2 . . Ainda, com as vérias ilhas de probabilidade torna dificil

a comparacgao entre os testes de supernovas e espectro de poténcia.
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(a) Valores preferidos de v e { com —3 < (b) Valores preferidos de v e & com 0 <
v <0.7e0 <& <0.005. v <0.7e0 <& <0.005.

Figura 7.10: Figura esquerda: Valores preferidos de v e £ para o modelo neo-newtoniano viscoso
com v livre. Figura direita:Valores preferidos de v e £ para o modelo neo-newtoniano viscoso com v
vinculado. Para as duas figuras foram utilizados os dados da amostra 2dFGRS.
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Capitulo 8

Conclusoes

Este trabalho estudou modelos neo-newtonianos viscosos, que descreve as componentes
escuras do Universo em um tnico fluido, chamado fluido viscoso. Por nao conseguirmos
medir diretamente essas componentes e nao sabermos do que sao constituidas, é possivel
trata-las como uma tnica componente, nao podendo portanto distinguir as componentes
escuras. Foi estudado ainda como uma pressao negativa também & matéria escura afeta
o Universo.

O modelo neo-newtoniano é estudado na literatura [33|, e possui grande compatibi-
lidade a nivel perturbativo com resultados relativisticos para perturbacoes lineares . As
regioes de interesse deste modelo sao perturbacoes que estao dentro do raio de Hubble,
tornando possivel um tratamento nao relativistico.

Foram analisados casos neo-newtonianos com dois fluidos, um fluido bariénico e um
fluido viscoso. As componentes barionicas foram consideradas se conservar separadamente
do fluido viscoso. A anélise deste modelo foi dividida em duas etapas: a analise do fundo
homogéneo e isotrépico a partir de teste com Supernovas tipo Ia da amostra de dados
Union2, e a analise perturbativa testada com o espectro de poténcia com a amostra de
dados 2dFGRS, para estudar a formacao de estruturas de larga escala.

Foi analisado ainda o modelo neo-newtoniano em um Universo composto por trés
fluidos, um fluido dos barions, um fluido viscoso e um fluido representando a constante
cosmologica. Analisou-se dois casos, o caso com 27, = 0.3 e Q;, = 0.7, atribuindo mais e
menos, respectivamente, contribuicao da energia escura ao fluido viscoso. A anélise deste

modelo também foi dividida em duas etapas, como no caso do modelo neo-newtoniano
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com dois fluidos.

A andlise com Supernovas indica necessidade de viscosidades altas no modelo. O
estudo do espectro de poténcia indica que a contribuicao de 2, alivia a necessidade de
viscosidade ao fluido, e também valores altos e positivos para v. Nesse sentido, ha uma
discordancia entre os resultados encontrados nas analises com espectro de poténcia e
Supernovas tipo la.

Apesar de haver discordancia entre os testes, isso nao descarta de imediato o modelo
estudado. Foram encontradas vérias ilhas de probabilidades nos estudos dos dois testes
observacionais. Existe a possibilidade de encontrar regioes com alta compatibilidade entre
0s teste ao se estudar todas essas ilhas de probabilidade. Ainda sao necessarios varios
estudos utilizando dados mais recente e mais precisos para verificar a compatibilidade do

modelo com o cenario atual.
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