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Resumo

O modelo padrao da cosmologia considera que matéria e energia escura, componentes
fundamentais para explicar fenomenos observados no Universo, compoem cerca de 95% do
total de energia cosmica, enquanto barions e radiacao contribuem com uma fracao menor
que 5% do total de energia cosmica. E considerado que a matéria escura fria possui
equacao de estado de pressao nula, porém sua natureza ¢ um dos maiores mistérios da
cosmologia atual, e assumir uma equacao de estado do tipo poeira pode ser um equivoco.
Viscosidades estao constantemente presentes na natureza, e é natural pensarmos que
também na matéria escura deva existir viscosidades. Neste trabalho fazemos um estudo
de matéria escura com propriedades viscosas, que possui uma equacao de estado diferente
de zero e com pressdo negativa (pois viscosidades sdo mecanismos dissipativos). Sao
consideradas duas viscosidades: a volumétrica e a de cisalhamento. O objetivo principal
deste trabalho é estudar como a inclusao da viscosidade de cisalhamento impacta na
formacao de estruturas. Um objetivo secundario é investigar a relacao de viscosidade
de cisalhamento com modelos de gravidade modificada, utilizando uma parametrizacao

fenomenologica.



Abstract

The cosmological standard model considers dark matter and dark energy, important
components to explain observed phenomena in the Universe, contribute for about 95% of
the total cosmic energy budget, while baryons and radiation with a small fraction of less
than 5% of the total cosmic energy. Cold Dark Matter is considered to have equation of
state of zero pressure, however its nature is one of the greatest mysteries of cosmology, and
assume a dust-like equation of state can be a mistake. Viscosities are constantly present in
nature, and is natural to think that dark matter must also have viscous properties. In this
work we consider the study of a dark matter with viscous properties, which have a non-
zero equation of state with negative pressure (since viscosities are dissipative mechanisms).
Two viscosities are considered here: bulk and shear. The main goal of this work is study
how the inclusion of shear viscosity impacts on the structure formation. A secondary goal
is to investigate the relation of shear viscosity with models of modified gravity, using a

phenomenological parametrization.
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Capitulo 1

Introducao

Nas tultimas décadas varias observagoes indicam a existéncia de componentes miste-
riosas no Universo, de forma que elas seriam a resposta para explicar fendmenos como a
expansao acelerada do Universo e curvas de rotacao de galaxias. A essas componentes
foram dados os nomes de matéria escura e energia escura, e elas estao presentes no atual
Modelo Padrao da Cosmologia |1], também chamado de modelo ACDM. O nome ACDM
se da pois ele considera que a energia escura ¢ composta pela constante cosmologica A, e
CDM indica a componente de Matéria Escura Friaﬂ

Predigoes do modelo padrao foram bem sucedidas em descrever observacoes da Radia-
¢ao Cosmica de Fundo, sendo a primeira missao dedicada a estudé-la foi o COBE ( Cosmic
Background Ezxplorer) |2]. Porém, quando analisamos dados de Estruturas em Grandes
Escalas alguns conflitos aparecem, como excesso de aglomeracao indicado pela colabora-
¢ao Planck (2015) [3]. Os conflitos envolvendo o modelo AC DM, a natureza desconhecida
da energia escura e também a falta de evidencias experimentais de sua existéncia e da ma-
téria escura (apenas temos evidéncias observacionais) motivam as tentativas de alteracoes
no Modelo Padrao da Cosmologia, e até mesmo de questionar se a Teoria da Relatividade
Geral é valida em escalas cosmologicas.

O objetivo deste trabalho é estudar como pequenas alteragoes em caracteristicas do
modelo padrao podem impactar nas predi¢cdes em comparacao com o modelo ACDM.
A proposta de alteracdo é na equacao de estado da componente de Matéria Escura. O

modelo padrao assume que a Matéria Escura possui a mesma equacao de estado dos

'Em inglés é Cold Dark Matter, por isso C DM



bérions, com pressao nula. Mas como a natureza dessa componente ainda é desconhecida,
e, apesar de termos alguns vinculos observacionais sobre a Matéria Escura, temos ainda
liberdade de supor algumas caracteristicas dela, como a possibilidade de existéncia de
viscosidades. Na natureza viscosidades estao constantemente presentes, portanto parece
natural supor que elas também estejam presentes na Matéria Escura, e a inclusao de
viscosidades torna também o modelo mais realistico. Utilizamos o formalismo de Eckart
incorporando os termos viscosos na equacao de estado dessa componente escura, com uma
pressdo negativa (pois viscosidades sdo mecanismos de dissipagao).

Consideramos dois tipos de viscosidades neste trabalho, as viscosidades volumétrica e
de cisalhamento. Viscosidades volumétricas ja foram amplamente estudadas na literatura
[4-24], mas inclui-las neste trabalho é essencial para termos uma base de comparagao
do efeito de viscosidade de cisalhamento. Sabemos que a viscosidade volumétrica tem
efeito de supressao no crescimento das estruturas, e neste trabalho queremos investigar o
impacto de viscosidade de cisalhamento na formacao de estruturas.

Para estudar o impacto da inclusao dessas viscosidades na formacao de estruturas apli-
camos o teste observacional de Distor¢ao do Desvio para o Vermelho (fog) e comparamos
com os dados observacionais.

Observamos ainda que uma assinatura de inclusao de viscosidade de cisalhamento é
que os potenciais gravitacionais ¢ e ¥ nao mais sdo iguais. Da equagao de Einstein (i — j)
temos que a diferenca entre os dois potenciais gravitacionais é proporcional ao parametro
de viscosidade de cisalhamento 7. Porém a assinatura ¢ # 1 também é caracteristica
de modelos de gravidade modificada, que costumam incluir o parametro de deslizamento
n = % como medidor do quanto o modelo estd se distanciando da Relatividade Geral.
Existe uma degenerescéncia entre os efeitos de viscosidade de cisalhamento e de gravidade
modificada, e um segundo objetivo deste trabalho é investigar se existe alguma forma de
identificar separadamente qual é a contribuicdo da modificacao da gravidade e qual é a
contribuicao da viscosidade de cisalhamento.

O trabalho est4 organizado da seguinte forma: No Capitulo 2 fazemos uma breve
revisao do modelo cosmolégico de concordancia ACDM e apresentamos a notagao que
serd utilizada no trabalho. No Capitulo 3 fazemos uma revisao da cosmologia viscosa,

apresentando modelos de unificacao e seus problemas e revisando os principais resultados



de estudos de viscosidade volumétrica.

No Capitulo 4 o modelo de gravidade modificada f(R) é revisado, apresentando os
formalismos métrico e de Palatini e quais modelos f(R) sdo vidveis . No Capitulo 5
fazemos a inclusao da viscosidade de cisalhamento e estudamos o seu impacto em formacao
de estruturas. Desenvolvemos as equacoes de Einstein, as equacgoes de conservacao do
tensor momento-energia e combinamos essas equacoes para chegar a uma equagao para
o contraste da densidade A. Estudamos a evolucao de A e comparamos com dados
observacionais de fog. Desse estudo resultou um artigo |25].

No Capitulo 6 desenvolvemos um estudo fenomenolégico de modificacoes da gravidade
com o intuito de tentar estudar a possibilidade de distinguir se um efeito (em formagao
de estruturas) é devido & modificacao da gravidade ou se é devido a viscosidade de ci-
salhamento. Aplicamos uma modificagdo da gravidade fenomenologica nos baseando no
trabalho do Planck (2015) [26] e desenvolvemos a analise de fog para comparar com os
resultados do caso de viscosidade de cisalhamento. Esse trabalho estd em etapa final de
desenvolvimento do artigo. No Capitulo 7 apresentamos perspectivas futuras do nosso
trabalho sobre ondas gravitacionais no cenario viscoso (que estd em desenvolvimento), e
solucoes encontradas sao expostas. Por fim, no Capitulo 8 fazemos a conclusao do nosso
trabalho apresentando os principais resultados, as dificuldades apresentadas e projecoes

para a continuacao deste trabalho.



Parte 1

Revisao em Cosmologia



Capitulo 2

O Modelo de Concordancia

Um modelo cosmologico é uma modelagem do Universo que tenta explicar matema-
ticamente a sua evolugao. O atual modelo de concordancia da cosmologia é o chamado
modelo ACDM, onde A vem da componente da constante cosmologica e C DM vem de
Cold Dark Matter, que é a componente de matéria escura fria (logo em seguida sera ex-
plicado melhor o que sdo essas componentes). Esse modelo foi ganhando forga ao longo
dos anos por ser bem sucedido em descrever diferentes testes observacionais utilizando o
mesmo conjunto de parametros.

Este modelo assume correto o Principio Cosmoldgico (introduzido por Einstein), que
afirma que o Universo é espacialmente homogéneo e isotropico em escalas suficientemente
grandes. Resultados observacionais da Radiagdo Césmica de Fundo (RCF)[|ddo uma forte
evidéncia da isotropia do Universo em grandes escalas, mas isotropia nao implica homoge-
neidade. Considerando que observamos um Universo isotropico, partindo da suposicao de
que nao estamos em um referencial privilegiado e usando o Principio Copernicano temos
como consequéncia a homogeneidade do Universo [27]. A Radiagao Cosmica de Fundo é
composta dos fotons que sofreram o tltimo espalhamento no Universo no desacoplamento

da matéria com radiacao.

'Do inglés Cosmic Microwave Background (CMB).



2.1 Componentes materiais do Universo

O modelo padrao da cosmologia considera que o Universo é composto por quatro tipos
diferentes de matéria: matéria baridnica (denotada pelo indice b), radiagdo (denotada
pelo indice r), matéria escura fria (denotada pelo indice ME e energia escura (denotada
pelo indice EE). Cada uma dessas componentes sera descrita por um fluido perfeito

conservativo com equagao de estado da forma p; = w;p; (i = b,r, ME, EE):

e Matéria barionica : Componentes baridnicas sao todas as formas de matéria que
observamos, que interagem eletromagneticamente. Esta ¢ uma componente que
possui pressao nula, portanto seu parametro de estado é w, = 0, e sua evolugao
temporal em termos do fator de escala é p, = ppoa 2, sendo que p, ¢ a densidade de
energia dos barions, pyo € a densidade de energia dos barions hoje (quandoa = 1) e a
¢ o fator de escala. Sua densidade contribui apenas em cerca de ~ 4% da densidade

total do Universo.

e [otons: Sao componentes relativisticos responsaveis pela interacao eletromagnética.

Sua equacao de estado ¢ dada pelo parametro w, = % A evolucao temporal da

densidade de energia da radiacdo é p, = poa*

, sendo que p,o ¢ a densidade de
energia da radiagao hoje. Sua contribuicao para a densidade do Universo hoje é

muito pequena em comparacao com as componentes escuras e barionicas, da ordem

de 107°.

e Neutrinos : Diferentemente de fo6tons e barions, neutrinos césmicos ainda nao foram
observados, mas argumentos com forte embasamento fisico incluem essa componente
como essencial para o modelo padrao. Estima-se que os neutrinos cosmicos perderam
contato com o plasma césmico em cerca de 1 s ap6s o Big Bang, portanto a deteccao
do fundo de neutrinos nos forneceria informagoes do Universo primordial ainda antes

1. Sua massa é muito

da CM B |28,29]. Sua temperatura cai simplesmente com a~
pequena ou nula, sendo que sabe-se teoricamente que o limite superior de sua massa
& m,, < 0.66¢eV (95% Planck-+WP-+highL) [30]. Sua contribui¢ao para a densidade
do Universo hoje ¢ muito pequena em comparacao com as componentes escuras e

bariénicas.



e Matéria Escura Fria (ME) : E uma das bases do modelo padrio da cosmologia. A
ME é uma componente que é introduzida para explicar fendmenos locais, como cur-
vas de rotagao de galéxias [31,32]. Essa matéria nao interage eletromagneticamente,
portanto nao conseguimos ter uma deteccao direta dela. Ela também desempenha
um papel importante nas perturbacoes da matéria bariénica, sendo sua presenca

essencial para que as estruturas se formem.

A MFE possui pressao nula, portanto seu parametro de estado é wy g = 0, porém
essa é uma suposicao que pode ser modificada, ja4 que a natureza da componente
escura é desconhecida. Posteriormente neste trabalho irei abrir mao desta suposicao
e introduzir viscosidades na M E. A evolucao temporal da densidade de energia
dessa componente é pyp = puroa > , sendo que parpo € a densidade de energia da
ME hoje (a = 0). Sua densidade total hoje contribui com cerca de 25% do total da

energia do Universo.

e Energia Escura (EE) : Essa componente foi introduzida na tentativa de explicar
a expansao acelerada do Universo [33]. No modelo padrao a FE é descrita pela
constante cosmologica A. Ela é uma forma de energia desconhecida que compoe em

cerca de 71% da densidade material do Universo. Possui equagao de estado negativa,

com parametro de estado wprp = —1 e densidade de energia constante ppp = ﬁ. A
equacao de estado é negativa para gerar a expansao acelerada do Universo. Existem
tentativas de associar a FF com a energia do viacuo quantico, mas a densidade
de energia observada é muito diferente do que a prevista pela Teoria Quantica de

Campos.

A contribuicdo de energia de cada componente combinada resulta na densidade de

energia total do Universo:

p = po+ py+ pntpuE + pPEE (2.1)

Portanto, de acordo com o modelo padrao da cosmologia, conhecemos apenas aproxima-

damente 5% do Universo, sendo 95% composto por esse setor escuro.
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2.2 A dindmica do modelo

O modelo ACDM considera que a interacao gravitacional ¢ ditada pela Relatividade

Geral de Einstein, e a equacao de Einstein é

1
R, — §9WR + g\ = 87GT),, (2.2)

Essa equacao relaciona a geometria do espaco tempo com suas componentes de matéria e
energia. Nesta equagao g,, ¢ a métrica do espaco-tempo, R, € o tensor de Ricci, R ¢ o
escalar de Ricci, G é a constante da gravitacao de Newton, A é a constante cosmoldgica
e T, ¢ o tensor momento energia. Observe que a constante cosmoldgica escrita dessa
forma possui uma natureza geométrica, mas ela também pode ser absorvida pelo termo
material ao lado direito da igualdade, sendo assim identificada como uma componente do
Universo.

O tensor momento-energia total do Universo é dado pela soma do tensor-momento

energia de cada componente material do Universo, portanto
T =T, + T, + T, + TN +T5LF (2.3)

A curvatura do espaco-tempo é representada pelo parametro €2, e a principio ela
deve ser considerada. Porém, dados da Colaboragao Planck (2015) 1] limitam valores do
parametro de curvatura em €, = 0.0008105039 com confianca de 95% (1¢). Portanto, por
simplicidade assumimos €2, = 0, que é caracteristica de um espaco plano. A métrica de
um Universo que satisfaz o Principio Cosmolégico, que é plana e que estd em expansao é a

chamada métrica de Friedmann Lemaitre Robertson Walker (FLRW) e esta representada

na matriz abaixo:

1 0 0 0
10 a’(t) 0 0
0 0 @w o
0 0 0 a0 |

11



O tensor de Ricci é definido como fungao dos simbolos de Christoffel

R, =0I% —To 4repf _roerps 2.4
iz Ba™ pv B

J122Ne% o,V v opao

sendo que os simbolos de Christoffel sao definidos como

_ ﬂ 09w agﬁu _ agaﬁ

" = 2.5
ap 2 | 0xf  Ox>  Oav (25)
Para o caso da métrica FLRW (equacao (2.2])), os simbolos de Christoffel ficam
[o=0 TIg=Tp="I%=0
i a .
FjO = (5wa(5w ng = CLCL(;ij. (26)

Aplicando (2.6) nas componentes do tensor de Ricci (2.4]) obtém-se as componentes

Roo = —327
a

Ry = [2a° + da) 6. (2.7)

A partir do tensor de Ricci (2.4) pode-se encontrar o escalar de Ricci (R), também cha-
mado de escalar de curvatura, que é um invariante em transformacoes gerais de coorde-
nadas, e é uma forma de identificar a geometria do espacgo-tempo. Ele é definido como

sendo a contracao do tensor de Ricci com a métrica
R=g¢"R,, (2.8)
e para o caso especifico para a métrica FLRW (equagao ([2.2))) o escalar de Ricci pode ser

%+ (g)j . (2.9)

O tensor momento energia carrega as componentes de matéria e energia do Universo,

escrito como

e, de forma geral, pode ser escrito como [34, 35|

T = pufu, — p (¢* — u'u,) + ATF, (2.10)

12



sendo p a densidade de matéria, p a pressao e u* a quadri-velocidade. Na componente
AT™ estao incluidos todos efeitos de interacdo (como condutividade térmica) e visco-
sidades (como viscosidade volumeétrica e de cisalhamento). Se a componente AT* for
desconsiderada, este tensor descreve um fluido ideal (no qual suas componentes nao inte-

ragem), e o tensor momento-energia de um fluido ideal pode ser escrito como

—p 0 0 0
T#:OpOO
0 0 p 0
0 00 p

sendo p a densidade de energia do fluido ideal, e p sua pressao para o Universo como um
todo.

O tensor momento-energia total deve se conservar, e para fluidos em que nao ha
interacao entre suas componentes, ele deve ser conservado separadamente para cada fluido.

A conservacao deste tensor é expressa como
T =0 (2.11)

ou seja, a derivada covariante de 7" em relacao a v é zero. Para o caso de v = 0 obtém-se

a equacao de conservacao da densidade de energia

dp a
R -0 92.12
s a(p+p) (2.12)

Um parametro que serd muito utilizado serd o parametro de densidade () para cada
componente i (i = b,r, ME, EFE)do fluido cosmologico. Esse parametro é escrito como a

razao da componente i por sua densidade critica do Universo hoje (pe0) € = ﬁ E|
CcT

8rG
0, =%, (2.13)
2 P :
3H
2A densidade critica do Universo é a densidade que o Universo deve ter de forma que sua geometria
seja plana. Podemos tirar essa relacdo da equacdo de Friedmann: a2 — 8”—3@@2 = —kc?, e estudando o
valor de p quando k = 0 temos a equagao para a densidade critica p., = %. Observe que a densidade

critica apenas depende da taxa de expansao do Universo, e estd decrescendo com o tempo, ja que H esta
3H?

decrescendo [36]. O valor da densidade critica hoje & p..o = 5-&-

13



de forma que, se combinar a contribuicao de todas as componentes
QB+ + Q0+ Que+ Q=1 (2.14)

Como mencionado anteriormente, a contribuicao dos neutrinos e dos fotons para a densi-
dade do Universo é muito pequena em tempos tardios, portanto por simplicidade iremos
considerar que 2, =0 e 2, = 0.

Do desenvolvimento da parte temporal da equacao de Einstein encontra-se a

equacao de Friedmann, que descreve a dinamica do modelo

o Qk) (2.15)

H*(a) = H} (? + Q) + 2
sendo que a é o fator de escala, Hy é o atual valor do parametro de Hubble (em ag = 1),
Q0 € 0 parametro de fragao de matéria do Universo (matéria sem pressao, portanto €2,
inclui matéria barionica e também Matéria Escura Fria), Q.9 ¢ o parametro de fracao de
radiacao e (2, é o parametro da componente da constante cosmolégica. Uma componente
de curvatura €2, também é permitida no Universo de FLRW, mas ja estamos considerando
que 2, = 0, como mencionado anteriormente.
Da parte espacial das equagoes de Einstein tem-se uma equagao para a aceleracao (da
expansao) do Universo
a A G

b 2y a) (2.16)

Observe que para a > 0 precisa-se ter um fluido com pressao negativa para contrabalancear

a contribuicao positiva das densidades de energia.

2.3 Virtudes da cosmologia padrao

Como em todo o modelo, o ACDM tem suas virtudes e seus pontos negativos. Nesta
secao iremos explicitar algumas das virtudes do Modelo Padrao da Cosmologia. O modelo
AC' DM tem seu sucesso na explicacao de trés fatos observacionais: o Universo em expan-
sao acelerada, a abundancia dos elementos leves e a radiacao césmica de fundo. Como

base para esta revisdo utilizaremos a referéncia [29).
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Temos boas evidéncias de que o Universo estd em expansao, sendo que a primeira
delas foi encontrada por Lemaitre em 1927‘@ e depois por Hubble em 1929. Se o Universo
estiver se expandindo, como era esperado, entao as galidxias deveriam estar se afastando
de nos, e foi exatamente o que Hubble (e também Lemaitre) encontrou, notando ainda

que a velocidade aumentava com a distancia. Esse efeito pode ser observado no diagrama

de Hubble na Figura (2.3]).
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Figura 2.1: Diagrama de Hubble feito pelo Hubble Space Telescope Key Project(Freedman et al., 2001) [51]
usando cinco diferentes medidas de distdncia. O painel inferior mostra valores de Hy em termos da
distancia, sendo a linha horizontal o melhor ajuste de 72 km sec™! Mpc~1.

Outro grande sucesso do modelo padrao é a Nucleossintese Primordial, que nos da a
abundancia primordial dos elementos. No Universo primordial, quando o Universo come-
cou a resfriar e ter energias abaixo das energias de ligacao de nicleos tipicos, elementos
leves comecaram a ser formados. Conhecendo as condi¢oes do Universo Primordial é pos-

sivel calcular as abundancias esperadas dos elementos. E possivel calcular, dessa forma, a

3 Até hoje a descoberta do Universo em expansio é associada apenas a Hubble, porém Lemaitre, dois
anos antes, chegou aos mesmos resultados que Hubble utilizando praticamente os mesmos dados.
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densidade de barions primordial, que é a combinacao da densidade de protons e néutrons
(que eram os tnicos barions nessa época). Como conhecemos o comportamento dessas
densidades a medida que o Universo evolui podemos calcular, a partir da abundancia
dos elementos leves em medidas da densidade de barions hoje. Conclui-se a partir da
Nucleossintese Primordial que a matéria bariénica contribui no maximo em 5% da den-
sidade hoje. Como a densidade de matéria total é estimada estar ser entre 20% e 30%,
a Nucleossintese nos d& argumentos fortes para a possivel existéncia de uma matéria nao
barionica.

A Radiacao Cosmica de Fundo também é um dos grandes sucessos do modelo padrao
da cosmologia, sendo que a primeira missao totalmente dedicada a estuda-la foi a missao
COBE |2]. Ela nos fornece uma visao de como era o Universo quando ele tinha tempera-
tura de cerca de 3000K e em um desvio para o vermelho de 1100. Essa radiagao de fundo
é composta por fotons que sofreram o ultimo espalhamento com elétrons e depois desse
espalhamento viajam livremente no espaco, nos dando assim o observavel de fétons que
nos permite enxergar o mais proximo possivel do Universo primordial. O dltimo espalha-
mento garantiu que os fétons estivessem em equilibrio, de forma que eles deveriam ter um
espectro de corpo negro. E essa predicao estd de acordo com os dados observados pelo
COBE. Um fato muito importante que aprendemos com a Radiacao Cosmica de Fundo
é que o Universo antes do ultimo espalhamento era muito homogéneo. Inomogeneida-
des no espectro da Radiacao Cosmica de Fundo foram encontradas, mas para explica-las

precisamos ir além do modelo padrao.

2.4 Problemas da cosmologia padrao

Apesar de o modelo ACDM ser um modelo de concordancia, ainda existem sérios
problemas que nao foram resolvidos, como o problema da excessiva aglomeracao de ma-
téria devido a natureza da Matéria Escura Fria, o problema da falta de satélites [37,38],
o problema do halo-cispide [39-41] e também problemas associados ao fato de que a
colaboracao do satélite Planck observou menos aglomerados de galédxias do que era es-
perado [3]. Esses problemas motivam a encontrar modificagoes para o atual modelo de

concordancia de forma que seja possivel resolvé-los.
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O problema da falta de satélites |37,38| aparece quando sao feitas simulagoes numéricas
usando como base o modelo padrdo, e compara o valor predito de satélites (pequenas
estruturas) com o valor que é observado. O modelo padrao prevé, a partir de simulacoes,
que a abundancia de satélites em um grupo de galaxias similar ao Grupo Local seria de
~ 300 satélites em um raio de 1,5 Mpc, enquanto apenas ~ 40 satélites sao observados no
Grupo Local [38]. Também existem problemas quando sao feitas simulagoes para galaxias
de dimensoes da ordem da nossa galdxia, sendo que também o modelo prevé mais satélites
do que é observado. Esse problema coloca em cheque o modelo padrao e até mesmo o
modelo hierarquico de evolu¢ao das estruturas [37]. Isso indica que a ME forma muitas
estruturas a nivel galatico.

Ja o problema do halo-ctspidd’| também surgiu de simulacdes computacionais, pois
modelos de ME prevéem a densidade de distribui¢oes internas de galdxias com uma
densidade com comportamento tipo cuspide, seguindo um perfil do tipo Navarro-Frank-

White [42], que tem a forma

(D) (e

sendo que p; esta relacionado com a densidade do Universo no instante do colapso do halo

pnrw (1) = (2.17)

e R, é o raio caracteristico do halo [42|. Esse perfil prevé que quando r — 0, sendo r o
raio da galixia, entao a densidade da galaxia p — oco. Entretanto, observacoes indicam
uma densidade de ME aproximadamente constante. Portanto o excesso de aglomeracao
em modelos de ME nao esta de acordo com observacoes das regioes internas de galaxias
[43.144].

O problema da coincidéncia césmica é que observacoes indicam que hoje densidades
de ME (py ) e de EE (pgg) sdo da mesma ordem de magnitude. Como a densidade de

EE é constante e a de ME varia com o fator de escala da forma a3

, ou seja, tanto no
Universo primordial quanto no Universo futuro os valores de ppg e de pyp diferem em
varias ordens de magnitude, entao parece ser uma coincidéncia que essa igualdade esteja
ocorrendo hoje [19].

Existem também tensoes entre a medida da Radia¢do Cosmica de Fundo (RCF) e

4Em inglés é conhecido como cusp-core problem, ou cuspy halo problem.
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as medidas de Estruturas em Grandes Escalas (LSY) [45,146]. Quando é feita analise
conjunta apenas com dados de (LSS), que sdo dados de Distor¢ao Espacial de Desvio para
o Vermelho (RSDE]), aglomerados de galaxias detectados via efeito Sunyaev-Zeldovich e
efeitos de Lenteamento, o valor

Existem também tensdes entre as medidas da Radiagdo Cosmica de Fundo (RCF)
e as medidas de Estruturas em Grandes Escalas (LSY) [45,146]. Quando é feita analise
conjunta apenas com dados de (LSS), que sao dados de Distor¢ao Espacial de Desvio para
o Vermelho (RSDED, aglomerados de galaxias detectados via efeito Sunyaev-Zeldovich e
efeitos de Lenteamento, o valor og = 0.7946 £ 0.0094 é preferido [46]. Agora, quando é
feita uma analise com dados da CMB e Oscilagoes Acusticas Barionicas (BAO) obtém-se
os = 0.827 £ 0.017"| para dados do Planck + WP + BAO como o valor preferido [46].
Geralmente dados de lenteamento preferem valores de og muito menores. De acordo
com a referéncia 46|, comparando as diferengas entre os dados de LSS e os do Planck
+ WP + BAO para um modelo de 5 parametros o grau de tensdo entre os dados é
quantificado sendo maior que 5o. Mas essa tensao parece depender dos dados, pois em
trabalhos mais recentes, como na referéncia [47] onde é feito um estudo para quantificar
a discordancia e é encontrado que dos dados de Estruturas em Grandes Escalas mais
discrepantes com os dados Planck2015+ Pol + BAO (o simbolo "Pol" & referente a dados
de polarizacao dos fotons da C'M B) pode ser quantificado como uma tensdo em 2.550,
mas se utilizar os dados de Estruturas em Grandes Escalas que estao mais de acordo com
Planck2015 + Pol + BAO a tensao ocorre em apenas 0.760.

Outra tensao no modelo padrao envolve medicoes de Hy. O parametro Hy pode ser
interpretado como uma medicao da atual expansao do Universo, e esse valor é limitado
por diferentes observacoes. Medidas feitas pelo Planck Collaboration indicam um valor
de H§MB = 66.93 £ 0.62 kms~ Mpc™' baseado em um modelo ACDM com trés sabores
de neutrinos tendo uma massa de 0.06 eV e usando dados da C'M B [48|. Porém medidas

recentes de alta precisao do valor de Hy de medidas locais conseguiram reduzir a incerteza

Do inglés, Large Scale Structure (LSS)

6Do inglés, Redshift Space Distortion

"Do inglés, Large Scale Structure (LSS)

8Do inglés, Redshift Space Distortion

90 conceito dessa quantidade og serd melhor detalhado mais a frente no Capitulo , ela é a norma-
lizacdo do espectro de poténcia em escalas de 8h~' Mpc
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de 3,3% para 2,4% usando medidas de Supernovas Tipo Ia e distancias calibradas por
Cefeidas, obtendo assim um valor atual de H}*® = 73.24 4 1.74 kms~—! Mpc™! 49|, que é
3.40 maior que o valor encontrado pelo Planck Collaboration. Portanto atualmente existe
uma tensao nas medidas feitas de Hy por medidas locais e usando a CM B, com uma
diferenca relativa de (H¢ — HSMB)/HS™MB ~ 9% [50], que é muito maior que a barra de
erro tanto da medicao H{’¢, que ¢ de 0.9%, quanto da medi¢do HS™5, que é de 2.4%.

Devido a essa tensao na medida de Hy houve necessidade de escolher um valor de Hy
para utilizar nas anélises numeéricas, e escolheu-se o valor de Hy = 72kms~! Mpc™!, que
esta dentro da incerteza de H’ e também esta de acordo com o resultado encontrado pelo
Hubble Space Telescope Key Project (HST) que é de HIST = 72 £ 8 kms~—! Mpc! [51].
Como a intensao principal deste trabalho ¢ fazer uma andlise qualitativa, nao houve
necessidade de se trabalhar com as incertezas envolvendo Hj.

Também existem outros problemas no modelo padrao da cosmologia que nao foram
citados aqui, pois nao serao abordados a fundo neste trabalho. Mas isso nao diminui a

importancia dos varios problemas do modelo AC DM, e eles podem ser encontrados com

detalhes em |29,34,52].
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Capitulo 3

Cosmologia Viscosa

O modelo padrao, apesar de ser o modelo de concordancia, apresenta problemas ainda
nao solucionados. Como exemplo, o modelo padrao prevé um excesso de estruturas que
nao condiz com os dados observacionais. Isso se da devido a ME ser modelada como um
fluido sem pressao no modelo padrao, assim a ME tem um excesso de poténcia a nivel nao
linear, prevendo formacao de sub-estruturas em torno de galéxias cerca de uma ordem de
magnitude maior do que é observado, como foi mencionado na secao (|2.4)).

Existem varios modelos alternativos confrontando o modelo padrao e tentando soluci-
onar os problemas nele presentes. Um exemplo sao modelos de quintesséncia, que tentam
explicar a aceleragdo cosmica com um campo escalar (@) que pode variar com o tempo
(diferentemente da constante cosmoldgica), é espacialmente inomogéneo, pode ser atrativo
ou repulsivo e suas auto-interacoes sao determinadas por um potencial V(Q) [53}54].

Outros classes de modelos que tem como motivagao confrontar o modelo ACDM sao
modelos de gravidade modificada. Nesses modelos assume-se que a gravidade, que é a
interacao dominante em escalas cosmoldgicas, nao ¢ completamente descrita pela teoria
de Einstein. Sao feitas modificacoes na acao de Einstein-Hilbert e a aceleragao cosmica
é resultado dessas modificacoes na teoria de gravitacao. Um dos exemplos mais famosos
de modelos de gravidade modificada sao as teorias f(R), onde as modificagbes na agao de
Einstein-Hilbert sao dependentes apenas do escalar de curvatura R [55].

Existem também modelos que alteram pequenas caracteristicas do modelo padrao,
tentando ver como pequenas variacoes modificam os resultados previstos pelo modelo.

Uma dessas alteragoes é abrir mao da exigéncia de que o Universo é composto por fluidos
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perfeitos (é comum na Cosmologia fazer um tratamento termodinamico do Universo),
introduzindo assim elementos dissipativos. Podem existir véarios efeitos dissipativos no
Universo, como producao de particulas [56-59], difusao [60,/61], e também viscosidades
sao provaveis de ocorrer na evolucao cosmica, como a viscosidade volumétrica. Como
viscosidades estao constantemente presentes na natureza, € no minimo natural pensar que
também no universo viscosidades devam estar presentes. Para este trabalho é de interesse
estudar apenas a introducao de viscosidades como mecanismo dissipativo, e nao seré
aprofundado o caso de difusao e de producao de particulas pois temos o objetivo de estudar
como as viscosidades volumétrica e de cisalhamento podem amortecer o crescimento das

estruturas.

3.1 DinaAmica de Fundo

A cosmologia viscosa ¢ baseada na ideia de que Matéria Escura Fria (ME) se comporta

como um fluido viscoso. A dindmica do modelo viscoso é dada pela equagao de Friedmann:

QbO QrO
H3a) = Hy |5 + 4

+Qu(a) + (3.1)

sendo que €; (2.13) ¢ o pardmetro que denota a fragdo material de cada componente i
do Universo, sendo (2 a fracao de matéria bariénica hoje, €2,¢ a fragao de radiacao hoje,
Q,(2) a fracdo de ME viscosa e Q5 a fragdo da constante cosmologica.

A equacao da continuidade pode ser escrita, como
pi +3H(a) (pi +p;) =0 (3.2)

sendo que cada componente é conservada separadamente, pois considera-se que as com-
ponentes nao interagem entre si.

Viscosidades do tipo cisalhamento, conducao térmica e difusdao, que sao processos
dissipativos direcionais, nao podem influenciar a nivel de base, pois alterariam a homo-
geneidade e isotropia do Universo em grandes escalas, porém podem ser considerados
como efeitos secundarios, sendo relevantes no estudo perturbativo. A tnica viscosidade

que pode ser introduzida a nivel de base é a viscosidade volumétrica, que é introduzida
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como um divergente no campo de velocidade, que nao altera a homogeneidade e isotropia
do Universo. Modelos com viscosidade volumétrica ja foram amplamente estudados na
literatura [4-24).

Em um fluido cosmologico viscosidade volumétrica surge devido a rapidas expansoes
e contragoes do fluido, de forma que o sistema nao tem tempo suficiente para recuperar
o equilibrio termodinamico. A viscosidade entao surge como uma pressao efetiva restau-
rando o equilibrio termodinamico do sistema [62].

E possivel levar em consideracio efeitos de viscosidade de cisalhamento e de condu-
cao térmica a nivel perturbativo. Viscosidade de cisalhamento é o tema principal deste
trabalho e sera discutida mais detalhadamente em capitulos seguintes.

A pressao no fluido de ME pode ser escrita como uma combinacao da contribuicao

cinética da pressao (px) e a contribui¢do viscosa (p,) :

PME = Pkt Do (3.3)

e py e pode ser vista como uma pressao efetiva. A forma da pressao p, foi primeiramente

introduzida por Eckart [35], que é

Pv = _gv,uuu (34)

onde que & é o coeficiente de viscosidade volumétrica e u ¢ o campo de velocidade. Essa
pressao viscosa pode ser vista como uma forma de medir a pressao necessaria para recu-
perar o equilibrio termodinamico local [62|. O sinal é negativo pois a viscosidade ¢ um
processo dissipativo. Trabalhos estudando a equacao de estado da matéria escura, como
o trabalho de Serra et.al [63], encontraram parametro para a equacao de estado negativo
para os aglomerados de Coma e CL0024, com valores preferidos em torno de w ~ —1/3,
portanto a suposigao de pressao negativa para a ME é razoavel.

Para o fluido viscoso a equacao da continuidade no formalismo de Eckart fica na forma

po+3H(p, —3HE) =0 (3.5)

A forma de £ é fundamental para a dindmica do modelo. Devido as referéncias anteriores
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ja estudarem um caso especifico de dependéncia direta com a densidade, como em [2124,

64,65|, sera assumida a seguinte forma para a viscosidade volumétrica

= (SO) (36)

sendo &, e v parametros constantes. Este formato de £ pode levar a uma amplificacao

do sinal do efeito Sachs-Wolfe Integrado, porém para valores de v = 0 e v = —1/2 o
problema de amplificacdo ndo é tao severo |21]. Na auséncia de componentes barionicas
as equacoes da dinamica sao equivalentes ao modelo de Gas de Chaplygin Generalizado

(GCG) [66-68] , com v = —a — 3. O modelo de GCG tem equagao de estado

A
Paca = o (3.7)

[0}

sendo A e « constantes. Para A > 0 a pressao é negativa, podendo, portanto, contribuir
para a expansao acelerada do Universo.
O formalismo de Eckart ¢ um dos mais simples para tratar a pressao viscosa. Porém

existem problemas associados a teoria de Eckart:
e Todos os estados de equilibrio dessa teoria sao instaveis [69];
e Os sinais podem se propagar pelo fluido com velocidade super luminal |70}/71|

Devido a existéncia dessas desvantagens na teoria de Eckart, Israel e Stewart |72}/73]
desenvolveram um formalismo em que os problemas supracitados sao resolvidos e que
retorna para a teoria de Eckart no limite quando o tempo de relaxacao do sistema for
pequeno o suficiente. Porém, apesar de ser uma teoria mais consistente, o formalismo de
Israel-Stewart ¢ mais complexo de se trabalhar do que o formalismo de Eckart.

No formalismo de Israel Stewart a evolucao da pressao viscosa Il é dada por

1 (§/r)* 1*
7I* + 11 = -V, u"é — —711 |V, u* — - — 3.8
AT Y T g T T &5
sendo que 7 é o tempo de relaxacao, T' é a temperatura e o simbolo e indica
[I* = 'V, II (3.9)
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Portanto, além de ter uma equacao mais complexa de ser resolvida para encontrar a forma
da pressao viscosa, ao utilizar o formalismo de Israel-Stewart temos mais um parametro
livre no modelo, que é o tempo de relaxacao 7. Também existe uma forma truncada da

equagao (3.8)) bastante utilizada na literatura, que é
TII* + 11 = =V, uk¢ (3.10)

Porém, mesmo na forma truncada ainda existe o parametro livre 7.
O formalismo de Eckart vem sido amplamente utilizado (mesmo com suas desvanta-
gens) em grande parte devido a sua simplicidade em comparagao com a teoria de Israel-

Stewart.

3.2 Perturbacoes no modelo

Apesar de ja na base do modelo haver pequenas diferencas com o modelo padrao, as
principais diferencas entre o modelo padrao e o modelo viscoso surgem ao fazer a analise
perturbativa. Vamos nos concentrar na evolugao das perturbacoes lineares em escalas de
aglomerados de galdxias analisando as flutuacdes na densidade de matéria do Universo.

Podemos escrever, de forma geral, as perturbacoes na métrica da seguinte forma,

goo = —a* [1 + 20(7, 7], (3.11)
goi = a*w;(7,7), (3.12)
gij = a*{[1 — 2(7, 7)) 65 + x55(7, 7) } (3.13)

mas as perturbacoes da métrica desta forma geral nao sao completamente definidas. Para
contornar esse problema vamos fixar o calibre da métrica, escolhendo o calibre newtoniano,
que é o equivalente a fazer w;(7,7) = x;;(7,7) = 0 na equacao (3.11) [74,75|. Portanto o

elemento de linha para a perturbacao escalar no calibre newtoniano é

ds* = a®(1) [~ (1 + 2¢)dr” + (1 — 240);;da’ da’ | (3.14)
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sendo que os dois potenciais newtonianos sao idénticos, pois nao estamos considerando
contribuigbes anisotropicas (que sdo contribuigoes direcionais, como a viscosidade de ci-

salhamento). Aplicando essa métrica nas equacgoes de Einstein obtém-se as equacgoes [23]

H2 2
P — 3HY — 3H = 0 (0 + Q) (3.15)
3H2 2
— k(' + 1) = = (b + (1 +w,)20, (3.16)

W'+ 3HY + (2H + HP) ¢ =
3HgCLZQU Wy /
s [—@(/ﬁev +3HY + 3¢ + I/wvAv] (3.17)

sendo que cada fluido tem um escalar da perturbacao da velocidade 6, e que w, = %.

Detalhes dos calculos serao mais detalhados mais a frente. Dentro dos colchetes da equacao
i — j de Einstein (3.17) os termos estao relacionados com a perturbacao da pressao, op, e

observe que a viscosidade contribui para a pressao da seguinte forma

Py = —EV Ut

dpy, = —3H0E — &6 (V ,ut) (3.18)
e assumindo que £ tem a forma a perturbacao na pressao fica
Spy = —3HEVA — ¢ (5(viui) _3Hy — :w) (3.19)

Aqui ndo foi levado em conta a contribui¢do da pressdo cinética (pressdo cinética é a
parcela da pressao relacionada com a velocidade do fluido, que nesse caso é considerada
ser muito pequena).

Como o potencial gravitacional v pode ser calculado a partir da equagao , e essa
equacao tem dependéncia com dop, podemos ver claramente como a viscosidade altera o
potencial gravitacional, alterando assim o efeito Sachs-Wolfe Integrado. Esse teste obser-
vacional é muito sensivel para testes de modelos viscosos e pode colocar fortes restricoes

a0 modelo.
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O tensor momento energia deve ser conservado, ou seja,

v, T" = 0. (3.20)

14

Desenvolvendo essa equacao para v = 0 temos
vV, I = 0,18 + T — Ty, (3.21)

e considerando a métrica perturbada no calibre newtoniano temos a equagao da continui-

dade perturbada, que ¢é a seguinte

08

Al — 3Hw,A, = (1 + 2w, ) kb — 37—[%?. (3.22)

Agora, considerando v = i na equagdo (3.21]) e desenvolvendo de forma anéloga a feita

acima encontramos a equacao de Navier-Stokes perturbada

w! k2w
0 1 — 3w, v _ L
| R = 3w) + 77 SH( + w,)
k ke, kw, 0
O ke R 08 (3.23)

_1—|—wv H(1 + wy) 14w, &

Essas equagoes da continuidade e de Navier-Stokes perturbadas sao as equagoes (3.16) e
(3.17) da referéncia |21], onde foi feito w = ¢% = 0, ou seja, desconsiderou-se a contribuigao
cinética da parte adiabatica do fluido. Aplicando ainda uma aproximacao de sub horizonte
na equacao de Poisson temos

— k) = gﬂAv. (3.24)

Combinando as equacoes (3.15)-(3.17) com as equagoes de conservacdo do tensor
momento-energia (3.22)) e (3.23)) acima, mas que também podem ser encontradas nas refe-
rencias [21.23,24], e também considerando a equagao de Poisson no limite sub-horizontes

encontra-se uma equacao para o contraste da densidade de matéria escura

d’A a dH dA
2 v a 2 v
@ —s + {H_da +3+ A(a) + B(a)k"| a T
[C(a) + D@k - g} A, = Pla), (3.25)
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sendo que os parametros A(a), B(a), C(a), D(a) e P(a) sdo os seguintes

Ala) 6. + a dw, 2a dwv+ 3wy
a) = —0Owy - s
l4+w, da 142w, da  2(1+4w,)
w
B(a) = — 2
(@)= —smea tm)
3w 3w? a dH
Cly= 2 gy (1 2y
(@) 2(1 4+ wy) “ “o 1+ w, +Hdoz
3 (1+2wv>dwv 6aw, dw,
“ 14w,/ da 1+2w, da’
w2
D(a) s

- H?a2(1 4 wy)
dA
P(a) = _BVw”ad_av + 3vw, Ay, | — 3 + 9;%
—1 — 4w, + 2w? adwv B k(1 — w,) ]
wy(l+w,)(142w,) da  3H?a?(1+ w,)l

(3.26)

A equacao foi escrita nessa forma para deixar claro os termos com dependéncia
quadratica com a escala, os que nao possuem essa dependéncia e os termos que dependem
de v, que estao relacionados com derivadas da viscosidade volumétrica £. Quando v = 0,
que é um dos casos estudados em |24, P(a) = 0. Observe que, da equacao é possivel
concluir que as perturbacoes no modelo viscoso sao dependentes da escala, diferentemente

do modelo ACDM.

A equacao diferencial possui dependéncias complexas com o parametro de Hub-
ble e com o fator de escala, tornando dificil uma solucao analitica dessa equacao. Mas
uma solu¢do numérica ¢ possivel, e foi feita em Velten et al. (2013) [23], e o resultado
obtido esta apresentado na Figura Nesta figura a linha horizontal indica o inicio do
regime nao linear (em A, = 1), lembrando que hoje a = 1. Sao plotadas curvas para
diferentes valores de viscosidade volumeétrica, e € bem claro que o efeito da viscosidade é
de amortecimento do crescimento das estruturas. Quando maior o valor da viscosidade,
maior é o amortecimento. Observe que para valores especificos de como éz 2 x 1074
e é = 2 x 107° 0 amortecimento & grande o suficiente para fazer com que as perturbacoes

na densidade de matéria nao cheguem nem mesmo ao regime nao linear hoje (a = 1).

Na referéncia Velten et al. (2013) [23] o parametro £ é um parametro adimensional que tem forma

5 = %. Essa forma do parametro de viscosidade também seré utilizada mais a frente neste trabalho.
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Figura 3.1: Crescimentos do contraste da densidade para escalas de aglomerados de galaxias k =
0.2Mpc~1, retirado da pégina 12 de Velten 2013 [23].

Como observamos aglomerados de galaxias no Universo, entdao necessariamente deve-
mos chegar ao regime nao linear, pois ¢ quando as estruturas comecam a ser formadas.
Analisando entao a evolucao das estruturas para cada caso especifico de é é possivel co-
locar restrigbes nos possiveis valores de viscosidade volumétrica. Em [23] foi colocado o
limite que, para escalas da ordem de aglomerados de galdxias valores de é ~ 1075 iria
evitar a formacao de aglomerados de galdxias no Universo.

Foi investigado entao que viscosidades volumétricas podem reduzir o crescimento das
estruturas, e dependendo de seu valor, pode ser uma supressao consideravel. Pode-se
considerar isso como um possivel caminho para tentar resolver o problema do excesso de
aglomeracao da ME.

Na referéncia [24] é feito ainda um estudo do efeito Sachs-Wolfe Integrado, onde foram

(M)AUCD]\/I

calculadas as amplificacoes relativas, parametrizado por um parametro () = (LT)I%— 1,

e é encontrado que os parametros permitidos pelo modelo vC' DM CorrespondeTmI;M\//alores
de Q = 0% até valores de Q = 40%. Quando comparado esse fator com o de modelos
de unificacao do setor escuro, que chegam a apresentar uma amplificagdo de até Q) ~
120% [64], esse é um efeito Sachs-Wolfe Integrado reduzido. Ainda na referéncia [24]

foi encontrado que efeitos de viscosidade volumétrica causam supressao substancial do

crescimento das estruturas também em pequenas escalas, como era esperado, tendo em
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vista que viscosidades sao mecanismos dissipativos.
Outra grande diferenca em comparacao com o modelo padrao é que as perturbacoes
sao nao-adiabéticas, ou seja,

;
p—Zp#0, (3.27)
op

sendo que 0p e dp sdo as quantidades perturbadas e p e p sdo as quantidades da base.
Portanto a velocidade do som efetiva possui, além da contribuicao adiabatica, também

ieEa v 2 2 2
uma contribuigao viscosa ¢y = Cugp + Cyjs-

3.3 Viscosidade resolvendo tensoes entre as medidas da
radiacao césmica de fundo e estruturas de grande
escala

Como foi mencionado na secao (2.4]), existem tensoes entre medidas da CMB e medidas
locais, que dao valores preferidos diferentes para og e Hy. Existem muitos estudos recentes
que tentam explicar essa discordancia. Uma das tentativas é utilizando neutrinos massivos
do tipo estéreis (que interagem apenas gravitacionalmente) ou ativos (que interagem via
interagdo fraca) [46,|76], pois neutrinos iriam suprimir o crescimento das estruturas em
tempos tardios. Isso explicaria o motivo de os valores reduzidos de og observados em
experimentos tipo Lenteamento Fraco nao estarem de acordo com dados de RCF (pois
na RCF os dados sdo do Universo mais recente (no sentido de ter ocorrido em um desvio
para o vermelho maior), da época do desacoplamento matéria-radiagao). Porém, adigao
de neutrinos estéreis nao resolve a tensao de Hj.

Outra tentativa de explicar essa tensao ¢ introduzindo viscosidades ao modelo [77].
Quando viscosidades do tipo volumétrica e de cisalhamento sao introduzidas na matéria
escura fria, o crescimento das estruturas é amortecido, reduzindo a poténcia em pequenas
escalas do espectro de poténcia da matéria [25]. Como consequéncia o parametro og tem
seu valor deslocado de forma a concordar tanto dados de LSS quanto dados de CMB
do Planck. Portanto a introducao de pequenas viscosidades, sendo que para viscosidade
volumétrica adimensional & = (2.60 & 0.78) x 107 a nivel de 1o, e para viscosidade de

cisalhamento adimensional 77 = (2.30 & 0.58) x 107% a nivel de 1o [77], & possivel resolver
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a tensao em og e também em H,.

3.4 Descartando modelos de unificacao do setor escuro

Devido a natureza desconhecida do setor escuro do Universo é natural que surjam
modelos que explorem ao méaximo todas as possibilidades para as componentes escuras.
Nesse cenério existe uma classe de modelos que consideram que as componentes exoticas
que denominamos matéria e energia escura sejam diferentes aspectos de um tnico fluido,
e esses modelos sao chamados de modelos de unificacao do setor escuro.

Nesses modelos o fluido responsavel pela unificacao do setor escuro possui equacao e
estado do tipo p(p) ou p(H). Uma classe particular amplamente estudada na literatura é
a viscosidade volumétrica [4-24]. Varios estudos foram feitos considerando a viscosidade
volumétrica em modelos de unificacdo |20,22], mas com testes observacionais limitados.

No trabalho de Barrow et al [64], considerando que a geometria do espago-tempo
¢ descrita pela Relatividade Geral, e que a pressao efetiva da componente viscosa tem
pressao efetiva pp = —3aH p7; (sendo o e m parametros livres do modelo), foi estudada
a evolucao do fundo do modelo e também a evolucao das perturbacdes no regime linear.
Observe que a componente viscosa, por ter pressao negativa, é a responsavel por acelerar a
expansao do Universo. No estudo do modelo foi considerado que a composicao do Universo
¢ dada pelas componentes baridnica, de radiagdo e matéria escura viscosa (que unifica M E
e EE). A nivel de fundo Barrow et al realizou testes com dados de distancia luminosidade
(Dp) de supernovas (a distancia luminosidade é medida em termos da magnitude aparente
(m) e da magnitude absoluta (M) da fonte na forma M = m — 5(log(Dy, —1) ) e também
fez testes com Radiacao Cosmica de Fundo. Foi entao concluido que o modelo viscoso
unificado imita o AC'DM muito bem, servindo como uma boa descrigao da cosmologia de
fundo [64].

Apesar do sucesso em descrever o fundo, Barrow et al realizou testes no modelo tam-
bém a nivel perturbativo da densidade de perturbagao em primeira ordem. Desenvolvendo

as equacoes perturbadas chegam na seguinte equagao para o contraste da densidade
b+ [Ci(a) + KCala) | A + [Cola) + K*Ca(a)] Ap = 0 (3.28)
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H,H

que é a equacao de um oscilador harmoénico amortecido, sendo que indica derivacao

em funcao do tempo conforme, e

2 /
o = 2 ()

2H H 14w
w 1
02<a) - _3(1 _i_w)ﬂa
2 /
Kppa w
C3(a) = 5 (14 w)(1 4 3mw) + 3w?] =3 <1 +w’H —i—w?—[')
— 3wH® — 3w (H' — H?) <m + L) :
1+w

Cy(a) = w (m + HLW) . (3.29)

Observe que, diferente do AC' DM, existe uma dependéncia com a escala tanto no coefici-
ente com A, como em Ap. Para a matéria barionica, a amplitude e a forma do contraste
da densidade sao ambos diferentes do que prediz o modelo AC DM, como pode ser visto

na Figura (3.2) (painel a direita).

Dark Matter Baryons

-3 -2 -1 0 1 -3 1 -2 1 -1 1 0
10 10 scale factor a 10 10 0 0 scale factor a 0 0

Figura 3.2: Painel & esquerda: Gréafico da evolucao do contraste da densidade Ap para o fluido viscoso
(curvas sélidas) em comparagado com a predigdo do modelo ACDM (curvas tracejadas). Painel a direita:
O mesmo para o contraste da densidade dos barions. Gréaficos retirados da referéncia [64].

Na Figura (3.2)) (painel & esquerda) também é possivel observar que a evolugao de Ap
desvia do predito pelo AC DM apenas em tempos tardios, mas significativamente. Mesmo
que a evolucao de Ap nao seja diretamente refletido no espectro de poténcia das galaxias

observadas, ele vai modificar o potencial gravitacional e, portanto, afetar observaveis como
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a Radiacao Cosmica de Fundo e Lenteamento Fraco. Como a componente escura viscosa
contribui para a maior parte da energia total do Universo, o decaimento no contraste da
densidade como na Figura (3.2) também vai fazer com que o potencial gravitacional ¢

decaia rapidamente, que ¢ mostrado na Figura (3.3) [64].

O-O 1 1 LI B B B T 1 |l|||l| T T LN I B I B |

gravitational potential ¢

scale factor a

Figura 3.3: Linhas sélidas: A evolugado do potencial gravitacional ¢ no modelo de viscosidade volumétroca
(linha sélida) em comparagao com resultados do modelo ACDM (curvas tracejadas). Gréficos retirados
da referéncia [64].

O decaimento rapido de ¢ vai amplificar o efeito Sachs-Wolfe integrado, que entao
contribui com um termo de fonte para as flutuacoes da Radiacao Cosmica de Fundo,
amplificando a poténcia desse espectro, como mostrado na Figura . Observe que na
Figura a posicao dos picos é a mesma, ja que o modelo viscoso de unificacao tem
um fundo quase indistinguivel do fundo do ACDM [64]. Amplificacao do efeito Sachs-
Wolfe Inegrado é caracteristica de modelos de unificagao, descartando assim essa classe

de modelos.
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Figura 3.4: A flutuagdo da temperatura do espectro da Radiacdo Coésmica de Fundo do modelo com
viscosidade volumeétrica (linha sélida) em comparacdo com a predi¢gdo do modelo ACDM. Graficos
retirados da referéncia [64].

Portanto, a partir de toda a analise do trabalho do Barrow et al podemos concluir
que a modelos de unificacao do setor escuro nao sao modelos vidveis, pois levam a severas

modificagbes em comparacao com as predi¢coes do ACDM.
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Capitulo 4

Modificando a Teoria da Gravidade

4.1 Formulacao Lagrangiana da Relatividade Geral

Previamente as equacoes de campo de Einstein foram apresentadas de uma forma
direta como sendo as equacbes que relacionam a geometria do espaco-tempo com suas
componentes de matéria e energia. Porém existe uma forma mais atual e mais conveniente
de expressar essas equacoes de campo, que é por meio de uma formulagao Lagrangiana.
Escrever a Relatividade Geral na formulagao Lagrangiana traz grandes vantagens, pois
torna mais simples de comparar teorias alternativas da gravidade e também escrever na
forma de acdo torna mais facil de identificar o significado fisico dos termos presentes
(temos cinéticos e dindmicos, termos acoplados, etc) [78].

Justificada a necessidade de introducao dessa formulagdao, vamos agora expo-la. A
Relatividade Geral é governada pela acao de Einstein-Hilbert, que leva esse nome pois
Hilbert foi o primeiro a chegar na expressao correta para a acao, mas foi baseada em
trabalhos prévios de Einstein.

Na Relatividade Geral o campo gravitacional é o proprio espago-tempo, entao a va-
ridvel de campo utilizada para construir a Lagrangiana ¢ o tensor métrico g, e suas
derivadas, de forma que a variacdo da Lagrangiana vai gerar as equacdes de campo. E
comum expressar a agao total como uma soma da parte material (S,,) e da parte gravi-
tacional (.S,)

S =5Su—+9,. (4.1)
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A acdo da parte gravitacional pode ser escrita como

1

_ —
Sy = e Ry\/—gd x, (4.2)

sendo R o escalar de Ricci, G a constante gravitacional de Newton e g o determinante do
tensor métrico. A partir da equagao (4.2)), fazendo uma variagdo em termos da métrica e
aplicando o principio da minima acao nos termos do integrando chagamos na equacao de

Einstein para o caso de auséncia de matéria |79)], ou seja, na equagao

1
RMV — §gNVR = 0. (43)

J& a acao da componente material é escrita da seguinte forma

Su = /ﬁM\/—gd%, (4-4)

sendo que L), é a densidade lagrangiana de matéria e \/—gd*x é o elemento invariante

do quadri-volume. O tensor momento energia pode ser escrito na forma

.1 (/9w
T = ==Y (4.5)

onde o termo ¢ esta indicando a variacao em termos da métrica. Existem outras formas
de se definir o tensor momento-energia. Um exemplo ¢ no espaco plano de Minkowski
em que a conservacao do tensor momento-energia surge como consequéncia da simetria
da Lagrangiana sobre translagoes no espago-tempo. Do teorema de Noether, que diz que
para cada simetria de uma acao existe uma lei de conservacao correspondente, isso leva
a uma equacao de conservacao chamada de Tensor Momento-Energia Canoénico. Porém,
a equacao é conveniente de ser utilizada pois ela é o que aparece no lado direito da
equagao de Einstein quando ela é derivada da acao e ela é invariante de calibre [80)].

Ao aplicar S, e Sy na equagao da acao total (4.1), temos

S = / [ﬁ}z + cM} J=gd'z. (4.6)
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A partir do principio da minima agao é possivel chegar na equacgao de Einstein

1
R = 59uR = 87GT,,. (4.7)

A derivacao das equagoes de campo nao serao detalhadas aqui, pois nao é o foco do
nosso trabalho, mas estda muito bem desenvolvida na literatura. Para mais detalhes as

referencias [34}79] podem ser consultadas.

4.2 Porque modificar a gravidade?

A Teoria da Relatividade Geral de Einstein é considerada como um dos pilares da
fisica moderna. Ela consegue explicar (e também conseguiu prever) varios fendomenos na
natureza em escalas macroscopicas, como propagacao da luz, dilatagao temporal, efeitos
de atraso no tempo devido a gravidade, propagacdo de ondas gravitacionais [75|, compor-
tamento de buracos negros, e varios outros efeitos. Ela é a base do Modelo Cosmologico
de Concordancia ACDM e consegue explicar a formagao hierdrquica de estruturas no
Universo, onde as estruturas menores se formam primeiro, crescem e evoluem para estru-
turas maiores [75]. Esses varios exemplos mostram como a Teoria da Relatividade Geral
é bem sucedida. Além de tudo, apés mais de um século as equacoes de campo de Einstein
permanecem inalteradas.

Sendo a Teoria da Gravidade de Einstein tao bem sucedida, por que modifica-la?
Tentativas de modificar a Relatividade Geral nao sao recentes. Mesmo pouco depois que
Einstein fez a publicacao de sua Teoria em 1915 ja surgiram tentativas de modifici-la
por diversas razoes, desde de tentativas de incorpora-la em uma grande teoria unificada a
razoes observacionais. Uma das primeiras tentativas de modificar a Teoria da Relatividade
Geral foi de Hermann Weyl (1919) que propés um novo tipo de geometria e uma teoria
de unificagao da gravidade e eletromagnetismo. O trabalho de Weyl foi continuado por
Eddington, em 1922, incluindo invariantes de curvatura na a¢do gravitacional [81].

Entretanto motivacoes mais fortes para modificar a teoria da gravidade de Einstein
surgiram no inicio da década de 60. Foi observado que a Relatividade Geral nao era

renormalizavel, e portanto nao pode ser convencionalmente quantizada. Utiyama e De
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Witt mostraram que para que a Teoria da Relatividade Geral fosse renormalizada em
um laco (loop) a acdo de Einstein-Hilbert precisa ser acrescida de termos de curvatura de
ordem superior [82]. Em 1977 Stelle demonstrou que ag¢oes gravitacionais que incluem ter-
mos quadraticos no tensor de curvatura sao renormalizéveis (mas ndo unitérias), podendo
acoplar também com outros campos renormalizaveis [83].

Resultados mais recentes mostram que quando correcoes quanticas sao levadas em
conta a acao gravitacional efetiva de baixa energia admite invariantes de curvatura de
ordem maior [84-86]. Entretanto a relevancia desses termos na agdo foi considerada
restrita apenas a regimes gravitacionais fortes, sendo despreziveis em baixas energias.
Por isso correcoes na Relatividade Geral foram consideradas serem apenas importantes
em escalas da ordem da escala de Planck, e consequentemente no Universo Primordial
(como no cenario inflacionario) [81] e nas proximidades de buracos negros.

Observacoes cosmologicas e astrofisicas agora nos levam novamente a nos interessar
por modificacoes na Teoria da Relatividade Geral. Como ja foi discutido anteriormente,
para descrever certos fenomenos fisicos 0 modelo cosmologico AC' DM precisa langar mao
do setor escuro, supondo assim que o Universo é composto em grande parte pelas com-
ponentes escuras chamadas de Matéria Escura e Energia Escura. Mas esse modelo é um
ajuste empirico dos dados observacionais, nao explicando a origem das componentes es-
curas. Nao temos deteccao direta dessas componentes, e o modelo padrao da cosmologia
nao da nenhuma pista da natureza dessas componentes ex6ticas. Mesmo no cenario mais
otimista, supondo que logo a natureza da matéria escura serd determinada por algum
acelerador de particulas, o problema da constante cosmolégica (que é a discordancia entre
os valores observados da densidade de energia do vacuo, suposta ser a mesma da constante
cosmologica, e o valor teorico da energia de ponto zero da teoria quantica de campos [87])
ainda estaria presente.

A gravidade é a interacdao dominante em escalas cosmoldgicas e, portanto, é a forca
que governa a evolucao do Universo. Uma possibilidade é que nossa descrigao da interagao
gravitacional em grandes escalas nao seja adequada, e que talvez isso seja a origem de
véarios problemas que tem nos afligido. Seguindo entao esse raciocinio, faz sentido tentar
modificar a teoria da gravidade e identificar se com essas alteracdes é possivel evitar alguns

problemas (como as componentes escuras do Universo). Enquanto nao encontramos uma
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resposta plausivel para os problemas que nos afligem devemos esgotar todas as alternativas
possiveis. Ainda que a resposta final seja que a Relatividade Geral fornece a correta
descricao para a gravidade, tentativas de altera-la fard com que compreendamos melhor
a Relatividade Geral e também que ganhamos mais confianca na teoria.

Existem varias propostas de tentativa de modificar a teoria da gravidade, como teorias

DGP, TeVeS, f(R), entre outras.

4.3 Teorias de Gravidade Modificada

Teorias de gravidade modificada devem satisfazer alguns principios para que seja uma
alternativa razoavel a Relatividade Geral, que sdo explicadas no artigo do Bekenstein [88|.

Esses principios sao os seguintes:

e Principio da Ac¢ao : a teoria deve ser derivada de um principio de acao, pois assim é
garantido que as leis de conservacao da energia, momento linear e momento angular

sao incorporadas automaticamente.

e Invariancia Relativistica : a acao deve ser um escalar relativistico para que todas as

equacoes da teoria sejam relativisticamente invariantes.

e Principio da Equivaléncia : a teoria deve ser uma teoria métrica, ou seja, todas
as outras leis da fisica (que nao sejam gravitacionais) devem ser expressas com a

métrica g, substituindo a métrica de Lorentz.
e Causalidade : as equagoes nao devem permitir propagagao super-luminal.

e [nergia positiva : os campos na teoria nao devem nunca ter energia negativa. Do

ponto de vista quantico isso é uma precaucao para prevenir instabilidades do vacuo.

Fatos observacionais também indicam que a teoria de gravidade modificada deve prever

um certo ntmero de fenémenos [88]:

e Concordancia com fenomenos extragalaticos: a teoria deve prever corretamente feno-

menos extragalaticos, como dinamica de galaxias em aglomerados.
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e Concordancia com fenémenos de lenteamento gravitacional (desvio da trajetoria da
luz pelo espago-tempo curvo) : a teoria deve prever corretamente o lenteamento de

radiacao eletromagnética emitida por estruturas extragalaticas.

e Testes no Sistema Solar : a teoria deve concordar com varios testes no Sistema Solar,
como deflexao de raios luminosos, atraso temporal de sinais de radar, precessao do

periélio dos planetas, entre outros [89).

e Concordancia com testes de pulsares binarios : a teoria deve prever corretamente o
tempo dos pulsos observados de pulsares binarios. Eles possuem informagao sobre o
tempo de atraso relativistico, precessao do periastro e decaimento da 6rbita devido

a radiacao gravitacional.

e Testes cosmologicos : a teoria deve estar de acordo com varios fenémenos cosmo-
logicos, como a expansao de Hubble, a estrutura da Radiacao Césmica de Fundo,
a abundancia dos elementos no Universo da nucleossintese primordial, as ondas

gravitacionais, etc.

4.4 Teorias f(R) da Gravidade

Umas das teorias alternativas a Relatividade Geral mais conhecida e estudada envolve
fung¢oes nao lineares do escalar de curvatura R, que é conhecida como teoria f(R) |81}
90]. Ela fornece uma explica¢ao para a aceleracao cosmica sem a necessidade de energia
escura e nem energia do vacuo [91] e evita restricoes de testes solares [92], mas tendo que
introduzir mecanismos de blindagem.

A teoria f(R) vem de uma generalizagao direta da agdo de Einstein-Hilbert, em que
substitui o escalar R da acdo de Einstein-Hilbert por uma funcao f(R) mais geral do
escalar de curvatura. Essa classe de modelos de modificacao da gravidade foi inicialmente

estudada a fundo por [93]. A agao (4.2)) é entdo reescrita como

~ 1o | eV R), (4.8
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e adicionando matéria a agao total

S = = [ d'ev/=gf (R) + Su (g ¥), (4.9)

sendo que Sy é a densidade Lagrangiana da matéria.

Poderia-se pensar, por que apenas em funcdo de R, e nao de algo mais geral, como
termos invariantes de ordem superior, como R, R*”. Primeiramente entra o fator simpli-
cidade, pois fungdes f(R) sao suficientemente gerais para englobar caracteristicas basicas
de gravidade de ordem superior. Além disso, elas ainda sao simples o suficiente de se
trabalhar [55]. A fungdo f(R) pode ser vista, por exemplo, como uma expansao em série

R* R3

f(R):...+%+%—2A+R+E+E, (4.10)

sendo que «; e 5; sao constantes com a dimensao apropriada. Outra razao para se utilizar
teorias f(R) é que elas parecem ser as tnicas entre teorias de ordem superior que conse-
guem evitar a instabilidade de Ostrogradski. No limite da Relatividade Geral, f(R) — R.

As equagoes de campo para o modelo podem ser obtidas aplicando o principio variaci-
onal na acao (4.9)). Porém existem principios variacionais diferentes que podemos aplicar
na acao para obter as equacoes de campo: o principio variacional métrico, principio va-
riacional de Palatini e o métrico afim. A primeira é obtida variando a acao com relacao
a métrica, ja o de Palatini a métrica e a conexao sao assumidas serem variaveis indepen-
dentes e variamos a acao em relacao a ambas varidveis, mas assumindo que a acao da
matéria nao depende da conexao. Devido a forma linear da acao de Einstein-Hilbert, os
dois formalismos fornecem a mesma equacao de campo, porém ao modificar a equacao de
Einstein-Hilbert com uma funcdo f(R) os dois formalismos nao fornecem mais as mesmas
equagoes de campo. Portanto, quando trabalhamos com gravidade modificada f(R) de-
vemos especificar qual formalismo estd sendo utilizado. Por fim, a variagdo métrico afim
de f(R) segue a mesma ideia do formalismo de Palatini, exceto que a imposigao de que a

acao da matéria seja independente da conexao ¢ abandonada [81].
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4.4.1 f(R) no formalismo métrico

Variando a acao (4.9) com relacao & métrica temos

1
o 4
05 = /d 167G

e reescrevendo a variacao do primeiro termo da integral,

[V=90f(R)+ f(R)6/—g] + 16#G%59“”, (4.11)

167G OR
+/d4x—5(' _gSM)(SgW.

dgHv

o5 = [[ateror o [v=a Do+ £V

(4.12)

Primeiramente vamos calcular a variacao de y/—g:

5\/—g = _%(_g)—l/%g, (4.13)

e usando a formula de Jacobi, que nos diz como variar um determinante, temos que

09 = 99" g, Aplicando isso na equagao acima

—g = —%\/( — 9)9, 09" . (4.14)

Vamos agora desenvolver dR. Podemos escrever o escalar de curvatura em termos da
métrica e do tensor de Ricci da forma R = ¢g"”R,,,, entao a variagao do escalar de curvatura

pode ser escrita como

R = Ruwdg™ + ¢""6 Ry,

= R 09" + g" [V,00%, — V,0I% ], (4.15)

sendo que 6%, = 197 (Vy0gau + Vudgar — Vadgu,). A acdo entao pode ser reescrita

como

— 4, VY ﬁ pv ﬁ pv _1 p
+ / iy 2V =95) V_gsM)égW. (4.16)

ogHv
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Como os outros termos ja estao bem desenvolvidos para o objetivo de chegarmos na
equacao de campo, neste momento vamos focar nossa atencao apenas no segundo termo

da integral (4.16). Vamos chamar esse termo de [

/d4x\/_ R,
/d4x\/_v {\/_%] (g 0Ty, — g"7oly,) (4.17)

sendo que foi feita uma integracao por partes e levado em consideracao que a derivada
covariante da métrica é nula. A variacao do simbolo de Christoffel, como mencionado

anteriormente, pode ser escrita como

1
51“5” — Egm (Vubgap + Viu0Gar — Vadgu,) (4.18)

e os termos dentro do parénteses da equagao (4.17) podem ser desenvolvidos para chegar

no resultado

1
9007 = 5Va (97 9w09"™) = V. (69"7)

pv

v 1 o} v
ghoory, = 2Vﬂ (9" g 69™") . (4.19)
Substituindo os termos acima na integral (4.17))

1= [ ata%, |V | 77 (G0 = 7 ). (4.20)

Aplicando esse resultado na variacao da acao total

of 1
122 I _ _
59 (aRRuu 2g,uuf)

/ 167G |:g;wvgv ( _g%) _gauvgvu( ggé)] g

d*x
+ / */_SM)é w. (4.21)

dgHv

d4x

08 =

_I_
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Igualando 6S = 0 chegamos na equac¢ao de campo

of 1 of of

— R, — = — y— L= =kT,, 4.22

i~ g 9w = ViuVegp +9ullap = w1, (4.22)
sendo que 0 = V7V, £ = 87G e o tensor momento-energia ¢ 1), = —\/%5(— V(ngffM).

Observe que, como era esperado, para o caso f(R) = R recuperamos a Relatividade
Geral R, — %glw = kT,

Na equacao de campo ¢ uma equacao diferencial parcial de quarta ordem na
métrica (lembrando que R também inclui derivadas da métrica de segunda ordem), di-
ferentemente da Relatividade Geral, cujas equagoes de campo sao de segunda ordem na

métrica. Observe que agora o traco da equagao (4.22]) é [55,[78|

of of

sendo que T' = ¢g""T,,,. O trago entao relaciona R e T a partir de uma equacao diferencial,

e nao mais como na Relatividade Geral em que tem uma forma simples R = —87GT.

4.4.2 f(R) no formalismo de Palatini

Como vimos anteriormente, existem principios variacionais diferentes que podemos
aplicar na agdo para obter as equagdes de campo para o modelo f(R). Uma das formas
¢ aplicar o formalismo de Palatini [94]. Ele leva o nome de o matematico Attilio Pala-
tini, porém o primeiro a inventar esse formalismo foi Einstein. Esse formalismo consiste
em descartar a relacao entre a conexao Ff\w e a métrica ¢g", de forma que a conexao
pode ser pensada como um campo independente. Portanto, ao aplicar o formalismo de
Palatini consideramos dois campos descrevendo a gravidade: o campo métrico simétrico
e uma conexao independente. Isso afeta também a acao da matéria Sy, que deve ser
também independente da conexao nesse formalismo. Assim como na Relatividade Geral,
a geometria é pseudo-Riemanniana.

E importante atentar as consequéncias de abrirmos mio de fixar uma relacdo entre a
métrica e a conexao. Uma dessas consequéncias é que o transporte paralelo nao é mais

definido, e também a derivada covariante [78]. O quanto a conexao falha em preservar a
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métrica é medido pelo tensor de ndo-metricidade Q) = =V, (I')g,. Algumas definicoes
classicas também devem ser reescritas (basicamente para nao haver confusao ao longo da
leitura). Vamos comecar considerando um espago 4-dimensional com conexao FW, a
métrica simétrica ¢g"”. A derivada covariante aqui é escrita como
nwo__ v v @ «a v

V.(T)AY = 0,A, + T AT — T AL (4.24)

Aqui V,(I") denota a derivada covariante sem a conexao estar relacionada com a métrica.
O tensor de Riemann é escrito como

RY = =0\t +0,I', +T%

vo

ao V/\ FZ)\FSU. (425)
Observe que aqui o tensor de Riemann apenas possui uma simetria ébvia: é antissimétrico
nos dois ultimos indices. Reforcando o que foi dito anteriormente, como a conexao e a
métrica a priori nao possuem nenhuma relacdo entre si, entao a derivada covariante em
termos da métrica e o transporte paralelo nao sao definidos. A conexao nao é necessa-
riamente simétrica, e a parte antissimétrica da conexao é chamada de tensor de torcao
S/;\V = Ffw [78.,095].
O tensor de Ricci é dado por

R, () = =0\, — o, + 10,19, — T, (4.26)

M}\V ov ;M?

e o tensor de Ricci nao é necessariamente simétrico nessa formulacao, mas assim como
qualquer tensor ele pode ser escrito como uma parte simétrica e uma anti-simétrica
R,w(I') = Ru)(I') + Ryw(I), onde os indices (uv) e [pv] indicam partes simétrica e
anti-simétrica, como é usual na literatura. Contraindo o tensor de Ricci com o tensor

métrico obtemos o escalar de Ricci
R(T") = g‘“’RW(F). (4.27)

Vamos agora desenvolver a agao no formalismo de Palatini. A forma da agao ¢é a
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mesma que a da equagao (4.9)

~ 167 G/ 2v/=gf (R(I)) + Sar (G, ¥), (4.28)

sendo que Sy é a densidade Lagrangiana da matéria e por simplicidade escreveremos
a partir de agora f(R(I')) = f, lembrando que R(I") estd associado com o tensor de
Riemman construido com Ff;l,. Fazendo a variacao da acao com relacao aos dois campos,

a métrica e as conexoes, temos

1

05 = 167G

/ & [6(/=gf + 6Su]
/ 0 [(55/=5) F + V=g0f + 5u] (4.29)

~ 167G

Como j& vimos anteriormente na equacao ({4.14|)

—g= —%\/( — 9)9,,09" . (4.30)

Podemos entao escrever a variacao da acao da seguinte forma

167TG {——f W+\/_ ( ) (D) | 09" 4 6Sur

+ m /d4m\/—_gaR(F)g“l’5RW(F). (4.31)

Como o formalismo limita que a acao da métrica dependa da conexao (o que é insatisfatorio
do ponto de vista tedrico, pois sabe-se que a matéria fermidnica contém dependéncia com

a conexao [96]), ndo permitimos que Sy, dependa de Fﬁy. Usando entéo a definicao

2 0Su
T, =———— 4.32
nv \/_—g(sgwj7 ( 3 )

e usando ainda que a variagao do tensor de Ricci pode ser escrita como [78|

5R,,(T) = VA(I)oL,, — V,(I)o0,

pv?

(4.33)
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a variacao da agao fica

55 = /d“x{—ﬁfgwﬂ/—_g

R,,(T') — 87GT,,| 64"

of
167TG OR(I)

e / =95 ( 19 9" [VA(D)Ty, — V, (D)oL}, ] - (4.34)

Integrando por partes o segundo termo da integral, de forma similar como foi feito
no formalismo métrico, e assumindo que 51“2,/ = 0 na regiao de contorno (de forma que
o termo linear de superficie se anule) tem-se que a variagdo da acdo pode ser escrita

como [78|

167TG / =g { R(T) Ry (I') = %f Guw — SWGTMV:| SgH

" 167rG / A [_VA(F) <\/__9 P g“(fp)g“”> + V() ( —95 2{F)g“") 5;} o,
(4.35)

O termo R, (") esta associado com a parte simétrica de R, (I"), e aparece pois levamos
em conta que R, (I") pode ser escrito em termos de sua parte simétrica e de sua parte
anti-simétrica (como foi comentado anteriormente), e como a parte anti-simétrica estaria
multiplicando 6g"” que é simétrico, entao o produto Ry,,(I")0g"” = 0, restando apenas a
parte simétrica.

Aplicando agora o principio da minima acao obtemos:

of 1
BR(T) () (F) = 5f g = 87GT,, (4.36)
— V(D) (\/—_g%é)g’“’) + V() < 9 g{r) gW> 5 = 0. (4.37)

A equagao é a generalizacao da equacao de Finstein para esta nova formulagao da
gravidade, e a equacao ¢ a equacao responsavel pela dinamica dos campos F;\w.
Observe também que se fizermos f(R) = R recuperamos a Relatividade Geral.

As equacoes de campo podem ainda ser escritas em uma forma mais compacta, de

acordo com a referéncia [78]. Podemos tomar o trago da equagao (4.40) contraindo os
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indices A e v. Dessa forma a equacio (4.40) fica

Vo(I) (\/—_g 5 g{r)g"”) =0, (4.38)

portanto as equacoes de campo ficam na forma

0
W{F) Ry () — % f 9 = 87GT,, (4.39)
V(D) (V—_g 5 Z{F)g‘“’> =0. (4.40)

Vamos agora olhar para a equagao (4.40)) e fazer a seguinte defini¢ao

of

h;w = W(F)gm/a (441)

onde h,, é um tensor. Agora observe que, sendo h = det(h,,) e g = det(g,,), entdo

g = ( = v e W = 97 Substituindo em (4.40)) temos
AR(T) OR(T")

o) (5250

= V,(I) (\/__h%{” of h“”)

( 8}%)2 OR(T)

=V, (1) (V=hr) =0, (4.42)

que significa que a conexao Fzy é a conexao Levi-Civita para a métrica h,,,, que é [7§]

1

A
FW_2

P (Ouhoy + Ouhgy — Oshy) - (4.43)

Contraindo o tensor de Ricci com ¢g" temos

B 3 af of 3 of
R(IT)=R+ o\ (V“ﬁR(F) vu@R(F)) + ﬂD_@R(F)' (4.44)
2 <8R(F)) OR
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Por fim, substituindo na equagao (4.40) temos [78|

87G 1 f 1 of
G = =7 T = 39 (Rm - E) + o7 (VuVe = 90) 55
OR OR OR
3 1 of _ of 1 f \?
3 (V%V% 29 (57) ) ‘ (4.45)

2 (of 2
R
Portanto a equacgao de campo foi escrita na forma das equacoes de Einstein. Observe que

quando f(R) = R recuperamos a Relatividade Geral, como era esperado.

4.4.3 Equivaléncia com Brans-Dicke

A teoria de Brans-Dicke é uma teoria escalar-tensorial (que considera campos escalares,
vetoriais e tensoriais) alternativa a teoria de gravidade de Einstein. O efeito desses campos
adicionais devem ser despreziveis em escalas conde a Relatividade Geral é bem testada, e
isso costuma ser obtido a partir de acoplamentos fracos ou por mecanismos de blindagem
(como o Camaleao) [97H99].

Teorias escalar-tensoriais tiveram motivacao inicial introduzir a variacao do acopla-
mento gravitacional G' [L00]. Elas sao muito utilizadas para modelar desvios da Relativi-
dade Geral, e sao particularmente interessantes, pois sua estrutura das equacoes de campo
permite solugdo analitica exata em varias situagoes [101]. O estudo de teorias escalar-
tensoriais também é importante pois nos fornece uma generalizagao, de certa forma, sim-
ples da Relatividade Geral, e também esses acoplamentos sao possiveis nos limites de
baixas energias da teoria de cordas |101]. Ainda, teorias com termos de ordem superior
no escalar de Ricci, associadas com efeitos quanticos [102], também podem ser escritas
em uma forma escalar-tensorial através de uma transformacao conforme apropriada [103].

A densidade Lagrangiana geral de uma teoria escalar-tensorial é

L= ﬁ\/—_g [f(@)R = g(9)VupVH¢ = 2M()] + Lin (¥, (D) guv), (4.46)

sendo f, g, a e A fungoes arbitrarias do campo escalar ¢, £, é a densidade lagrangiana

do campo de matéria ¢. Podemos escolher o referencial de Jordan e absorver h(¢) na
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métrica a partir de uma transformacao conforme na forma

()G = Guo- (4.47)

Nesse referencial, que também é chamado de referencial fisico em algumas bibliografias,
a matéria acopla-se de forma direta somente & métrica, portanto nao ha interacao direta
entre o campo escalar e a métrica. Particulas teste nesse referencial conforme seguem
geodésicas da métrica que estdo acopladas [101]. Entretanto, de acordo com a referéncia
[104] a escolha do referencial fisico ndo leva a um tensor momento-energia bem definido
para o campo escalar.

Duas formulagoes para a teoria escalar-tensorial sao possiveis: o referencial de Jordan,
comentado anteriormente, e o referencial de Einstein, que esta relacionado com o primeiro
através de uma transformacao conforme. Qual das duas formulacoes escolher ainda é um
problema em aberto, pois existem predicoes tedricas a serem comparadas com observacoes
(por exemplo, predi¢oes de modelos inflacionarios na cosmologia), e os resultados depen-
dem do referencial conforme adotado nos calculos. Véarios autores concordam no ponto
de vista de que as duas formulagoes sao equivalentes, ja outros defendem o ponto de vista
oposto [105]. Nesta revisdo iremos considerar o referencial de Jordan. Como nao ¢é o
objetivo desta tese discutir as diferencas entre as duas formulagoes, nao irei aprofundar
muito neste topico, mas para uma revisao mais completa as referéncias [105,106] podem

ser consultadas.

Aplicando entdo a transformagao (4.47) na equacao (4.46)), e fazendo f(¢) — ¢ temos

E= ﬁ\/__g ¢R - %WW% = 20M(0) | + Lo (¥, g, (4.48)

sendo que w(¢) é uma funcao arbitraria chamada de parametro de acoplamento, e A(¢)
é uma generalizagao da constante cosmoldgica com dependéncia com o campo escalar.
No limite w — o0, :’—; — 0 e A — constante retomamos a Relatividade Geral. ja no
limite w — constante e A — 0 a teoria se reduz a Teoria de Brans-Dicke [107], que vamos

discutir com mais detalhes.
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A Teoria de Brans-Dicke

A Lagrangiana da Teoria de Brans-Dicke é

w

£= v |on

167 VWV%] + Lo (¥, 9w ), (4.49)

e as equacoes de campo sao obtidas aplicando-se o principio variacional com relacao aos

campos ¢ e g", que sao

Oo = 2w1—|— 3 (87T,
G =TT+ 5 (96900~ 30,770V, ) (1.50)
+ % (VYo — guw9), (4.51)
vV, T =0, (4.52)

sendo 1" o traco do tensor momento-energia. Existem também teorias generalizadas de
Brans-Dicke que consideram w = w(¢) [108].

Teorias de Brans-Dicke sao amplamente estudadas na literatura por, de certa forma, ser
uma das generalizagoes mais simples da Relatividade Geral. Ainda, o setor gravitacional
da Teoria exibe uma invariancia conforme restrita sobre certas transformacoes que imitam
invariancias conformes das teorias de cordas em altas energias [109]. Porém, talvez a
motivacao mais forte de estudar esta teoria é que limites de baixa energia da teoria de
cordas bosonica corresponde a Teoria de Brans-Dicke com w = —1. Estudos de cenarios

inflacionarios na cosmologia também é um interesse adicional.

Equivaléncia das Teorias

Até agora foram apresentadas algumas alternativas para a teoria da gravidade, e po-
demos fazer redefinicoes na teoria de campo e reescrever a acao total da teoria. Existem
varias redefinicoes possiveis, sendo as mais comuns as renormalizacoes e transformagoes
conformes. Mas, se a partir de uma redefinicao nas variaveis é possivel chegar em outra
teoria podemos nos perguntar o quao diferentes essas teorias realmente sao.

Duas teorias sao consideradas dinamicamente equivalentes se, com uma redefini¢ao
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apropriada dos campos gravitacional e de matéria, podemos fazer as equacgoes de campo
coincidirem. O mesmo pode ser dito a nivel da acao. Uma das vantagens de explorar a
equivaléncia dinamica entre duas teorias é que podemos usar resultados ja estudados em
uma teoria e aplicar na outra [55].

Vamos fazer um breve estudo da existéncia de equivaléncia entre a teoria f(R) nos
formalismos métrico e de Palatini com a Teoria de Brans-Dicke.

No formalismo métrico a a¢ao da teoria da gravidade f(R) é

1

Smet 16 G

d'2/=gf(R) + Sm(guvs), (4.53)

lembrando que as equagoes de campo dessa teoria ja foram derivadas na segao (4.4.1)).
Seguindo os passos da referéncia [78], podemos introduzir um novo campo x e escrever

uma acgao equivalentemente dinamica

1
167G

(fOO) + f'OO)(R = X)) + Sl g, V), (4.54)

H/Il

sendo que aqui o "/"indica derivada parcial em termos do do campo . Variando a equacao

(4.54) com relagao a x obtemos f”(x)(R — x) = 0, que implica x = R se f"(x) # 0.
Redefinindo agora o campo y por ¢ = f'(x) e fazendo também V(¢) = x(0)o — f(x(9)).

Aplicando tudo na agdo obtemos

— 15 | VI OR = V(@) + Slg.0). (1.55)

que é a acao da Teoria de Brans-Dicke com parametro w = 0 e com um potencial. Portanto
teorias f(R) no formalismo métrico sdo dinamicamente equivalentes a classe de Teorias
de Brans-Dicke com termo cinético nulo e com um potencial.

Ja no formalismo de Palatini a acao é

~ 167 G/ V=g f(R() + S (G- ), (4.56)

e aplicando a introducao de um campo escalar y e a mesma redefinicao para ¢ a acao fica
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da forma

5= torg [ oV ORI = VIO + Su(gps Th ), (457)

lembrando que as equagoes de campo dessa teoria ja foram derivadas na secao (4.4.2)).
Usando que h,, = f'(R(I'))g,. e, assim como no caso métrico f'(R) = ¢ temos que

hyw = ¢g,.,. Contraindo o tensor de Ricci temos

3
R(I) =R+ (P (RO (Vo f (R(I)) (V" (R(I)))
3
———Of"(R(T")). 4.58
+ g 2 (AT (158)
Por fim usando que f'(R(I")) = ¢,
RT)=R 5 VvV, oV* 3D 4.59
()— +27¢2u¢ ¢_g¢ ()
Aplicando na acao (4.57))
— 1 4 _ i Kb
— = [ d'av=g (¢R+ 55 0n00"0 V<¢>> + Sulgn ), (460)
que ¢é a acao da teoria de Brans-Dicke com parametro w = —%. De acordo com a referéncia

[78], uma forma de prevenir a equivaléncia dinamica é o acoplamento da conexao com a
matéria, sendo a dnica exce¢do o caso em que o fator conforme relacionando g, e a
métrica que é compativel com a conexao for constante (pois nesse caso a teoria se reduz
a f(R) no formalismo métrico). No caso de teorias f(R) afins que permitem dependéncia

de S,, com a conexao, nao possui equivaléncia dinamica com Brans-Dicke.

4.4.4 Modelos f(R) viaveis

Como ja foi mencionado na secao , um dos principais objetivos de implementar
modificacoes no modelo de gravitacao de Einstein é tentar driblar o problema da neces-
sidade da componente de energia escura, justificando que o responsavel pela expansao
acelerada do Universo é a propria geometria do espago-tempo. Dessa forma nao precisa-
mos considerar a energia escura no Universo, e os problemas relacionados ao setor escuro

seriam fortemente aliviados.
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Nesta se¢ao vamos estudar se modelos f(R) podem ser modelos cosmolégicos vidveis.
Esta revisao seré guiada principalmente pela referéncia DeFelice et al [112].

De acordo com DeFelice et al, para evitar problemas no modelo cosmolégico a funcao
f(R) nao pode ter uma forma qualquer. Para evitar massa quadrada negativa (instabili-

0% f

55z > 0 ndo pode ser violada. Ainda,

dade taquidnica) para o campo escalar a condigao
para evitar o aparecimento de fantasmas (neste caso, por fantasmas entende-se por ener-
gia cinética de R(I") negativa) a condigao % > 0 também nao pode ser violada. Portanto
modelos f(R) cosmologicos vidveis devem ter
af 0 f

- > 4.61
0R>0’ SR < g Dara R > Ry, (4.61)

sendo Ry o escalar de Ricci hoje.
A partir de uma definicao de parametros r e m pode ser estudado a viabilidade de

modelos cosmologicos, sendo

RZL ~RYL
m= ﬁp , T= de, (4.62)
OR

e o0 modelo ACDM corresponde a m = 0, portanto o parametro m caracteriza o desvio
da dinamica de fundo do modelo ACDM. Uma discussao mais aprofundada sobre esses
parametros é feita na referéncia [113] e também em [112], mas como nao é o foco desta
tese iremos nos concentrar apenas nos resultados.

E mostrado na referéncia [113] que m precisa ser proximo de 0 tanto durante a época
de dominacao da radiagao como na época de dominacao da matéria, portanto modelos
viaveis devem ser proximos ao ACDM em R > Ry. Também modelos vidveis devem
fazer m variar rapidamente do passado até hoje para ser capaz de aumentar m em até
10% ordens de magnitude para que hoje m(R) > O(0,1).

Modelos que se adequam a esses requisitos sao

(Ric)Qn

e f(R) = R—pReimy
Hu e Sawicki [92].

com n, i, R. > 0. Este modelo de f(R) foi proposto por

e f(R) = R— uR. [1 — <1 + g—;) n}, com n, u, R. > 0. Este modelo de f(R) foi
proposto por [114].
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Esses modelos dois modelos acima também sao consistentes com limitagoes locais

de gravidade para n 2 1.
e f(R)=R— uR.tgh (%), com p, R, > 0.

Todos esses modelos tem condigoes especificas para possiveis valores de p para que
sejam estdveis, entretanto modelos do tipo f(R) = R— 5 (o > 0 e n > 0) ndo sdo viaveis
o f

2 )
757 € violada.

pois a condi¢ao

A nivel perturbativo o escalar de curvatura local ndo necessariamente segue a densi-
dade do campo de matéria, de forma que altas densidades nao implicam em altas curvatu-
ras, o que pode se tornar um problema em testes locais no Sistema Solar caso a curvatura
for significativamente menor se comparado com a Relatividade Geral para o mesmo campo
de densidade. Portanto, para que modelos f(R) passem em testes locais e sejam vidveis
o espago-tempo deve ser recuperado em regioes de alta densidade, e para garantir que
isso ocorra ¢ introduzido o mecanismo de blindagem [99]. Mecanismos de blindagem,
entao, escondem modificacoes na gravidade em pequenas escalas, suprimindo desvios da

Relatividade Geral. Revisoes sobre mecanismos de blindagem podem ser encontradas nas

referéncias [97,98].

4.5 Teoria de Horndeski

A Teoria de Brans-Dicke ¢ uma teoria escalar-tensorial, mas nao é a mais geral. A
teoria escalar-tensorial estavel mais geral em quatro dimensoes ¢ chamada de Teoria de
Horndeski, que ¢ uma generalizacao de vérias outras teorias escalar-tensoriais, como a
teoria de Brans-Dicke. Ela leva a equagoes de segunda-ordem tanto para a métrica quanto
para o campo escalar, e engloba todas teorias escalar-tensoriais com equagoes de campo
de segunda ordem em um espaco-tempo de quatro dimensoes. Vantagens dessa teoria é
que ela evita as instabilidades de Ostrogradski [110].

A acdo de Horndeski ¢ dada por [110]

SH :/d4x\/—g

> Li+ Em(gw)] (4.63)
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onde g, é a métrica, L, ¢ a densidade Lagrangiana da matéria e £; ¢ dado por

Ly = Gao(p, X),
L3 = —G3(9, X),
£4 - G4(¢7 X)R + G4X <¢7 X) [(ng)Q - Qs;,uuqﬁ;m/} )

A 1 : .
/CS = G5(¢7 X)G;WQWW - 6G5X(¢7 X) [(D¢)3 + ¢:/M¢?;/¢fla - 3¢;w/¢7wjm¢] .

(4.64)
(4.65)
(4.66)

(4.67)

Os termos G, G3, G4eGr sao funcoes arbitrarias do campo escalar e o termo cinético é

peX =—¢+p,/2. Sy é a acao mais geral para um campo escalar com equagoes de

movimento de segunda ordem e que satisfaz o principio de equivaléncia fraco [111].
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Parte 11

Cosmologia com viscosidades

volumétrica e de cisalhamento
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Capitulo 5

Incluindo viscosidade de cisalhamento

O modelo padrao da cosmologia tem como uma das componentes a Matéria Escura
Fria. Simulacoes com M FE predizem um ntmero de galaxias muito maior do que é obser-
vado na Via Lactea. Podemos ver esse excesso de aglomeracao da M E como uma pista da
possivel existéncia de algum mecanismo fisico que nao esta sendo levado em consideracao,
que seria capaz de suprimir o crescimento do contraste de densidade. Visando encontrar
este mecanismo de supressao, a abordagem que vamos usar neste trabalho é aliviar a su-
posi¢do que Matéria Escura se comporta (em grandes escalas) como um fluido perfeito e
adiabatico, e vamos assumir que se comporta como um fluido com um mecanismo natural
de dissipagao. Modelos com introducao de efeitos dissipativos nas componentes de Maté-
ria Escura j& foram previamente estudados como uma tentativa de aliviar os problemas
supracitados, utilizando, por exemplo, efeitos de viscosidade volumétrica [65,[115H117]. A
inclusao de uma viscosidade volumétrica torna o modelo mais realistico, afinal a suposicao
de fluido ideal é apenas teérica, sabemos que no mundo real processos dissipativos ocor-
rem em todos fendmenos, e também durante a era da formacao das estruturas processos
dissipativos devem ter ocorrido.

Varios processos dissipativos podem ocorrer durante a evolucao cosmica, como pro-
dugado de particulas [118-123|, difusdo de matéria [60| e viscosidade de fluidos |115}124].
Na literatura trabalhos indicam que efeitos dissipativos no fluido de radiacao, como vis-
cosidade volumétrica e de cisalhamento, sao importantes durante a época inflacionaria
[125H130] e também como uma possivel descrigdo para matéria e energia escura 131136/,

pois viscosidade volumétrica implica em uma contribuicao de pressao negativa que pode
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acelerar o Universo. Apesar desse efeito poder levar a um mecanismo realistico para a
cosmologia, seu uso como o responsavel pela aceleracao do Universo em tempos tardios é
problematico [21.64,65,130], e a presenca da energia escura (isto é, na forma de constante
cosmologica) ainda parece ser necessaria.

O papel da viscosidade volumétrica no processo de formacao de estruturas no regime
linear foi amplamente estudado pela literatura [22-24)137-141]. Entretanto neste trabalho
pretendemos avaliar a contribuicao da viscosidade de cisalhamento e seu efeito combinado
com a viscosidade volumétrica no processo de formacao de estruturas. Desejamos aqui
determinar se a viscosidade de cisalhamento sozinha, ou em combinacao com a viscosidade
volumétrica, pode ter um impacto similar na supressao do crescimento das estruturas do
que foi encontrado na literatura apenas para a viscosidade volumétrica isolada. Seré
feita entao uma analise e comparacao do comportamento da densidade de contraste deste
modelo com o modelo padrao ACDM, e os resultados serao testados usando dados de
Distorcoes do desvio para o vermelho.

Outros efeitos dissipativos, como por exemplo condugao térmica, nao sao relevantes
em nossa analise. Tais efeitos estao conectados ao acoplamento da matéria baridénica com
a radiacao de fotons, que sao importantes em tempos proximos a recombinacao, ou em re-
gime altamente nao linear na formagao das estruturas em pequenas escalas (por exemplo,
em formagao de galaxias) e quando esses efeitos se tornam importantes para modelar pro-
cessos astrofisicos. De fato sabe-se que condugao térmica pode ser tao importante quanto
viscosidade de cisalhamento quando se considera seus efeitos no plasma foton-barions,
afetando a oscilagao actustica dos barios através de amortecimento Silk [142]. Nenhum
destes regimes, onde a conducao térmica seria relevante, serd tratado neste trabalho, que
estd considerando apenas o regime linear das perturbacoes escalares em uma época em
que nem fotons e nem barions sao as componentes mais importantes.

Por nao contribuir para o fundo homogéneo e isotropico do Universo os efeitos da
viscosidade de cisalhamento vem sido negligenciado, mas este nao ¢ o caso a nivel pertur-
bativo. Essa viscosidade contribui para a evolucao das perturbacoes, que pode nao ser
desprezivel como j4 foi mostrado no caso de cosmologia de universo recente, em particular
durante a inflagdo [127-129]. As referéncias [143}[144] devem ser mencionadas aqui, ja que

o impacto de efeitos tipo cisalhamento na CMB foram investigados, porém foi utilizado
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uma parametrizacao para a velocidade do som, que difere deste trabalho.

5.1 A dindmica do fundo do modelo Aviscoso

O modelo cosmologico que é investigado aqui possui similaridades com o modelo
ACDM. Uma dessas similaridades é em relacao as componentes, onde o parametro de
energia escura {2, ¢ mantido com o mesmo valor do modelo padrao. Entretanto no modelo
viscoso a matéria escura nao possui mais equagao de estado de pressao nula, pois consi-
deramos que a matéria escura se comporta como uma componente viscosa/dissipativa e
incorporamos o mecanismo viscoso na sua pressao. A estrutura deste modelo é dada pela

equacao de campo de Einstein

1
R, — 59“,,]% — 9w\ =8nGT,, (5.1)

onde 7T}, ¢ o tensor momento-energia da matéria viscosa. Esse tensor possui tanto a estru-
tura de um fluido perfeito como efeitos dissipativos na forma de viscosidade volumétrica

¢ e viscosidade de cisalhamento 7 [34,145] tal que

T = putu” — p (g"" — utu”) + ATH, (5.2)

onde a componente AT é a contribuicao viscosa do fluido

ATH =nu"” +u"" —ufV, (u'u”)]

2
+ (5 - 577) (g" — utu”) V ul. (5.3)
Por simplicidade a pressao cinética serd fixada como 0. Um motivo para essa escolha é
que efeitos de pressao adiabatica pequena podem gerar efeitos de instabilidade, conhecidos
como instabilidade de Jeans. Mas como o efeito da pressao de voscosidade volumétrica

pode amortecer a densidade de flutuagoes, essas instabilidades podem ser evitadas [146).

Entao, a nivel de fundo, a matéria escura possuira apenas pressao viscosa na forma:
— H
py = —Eul,. (5.4)
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A parte viscosa do tensor momento-energia é construida de forma que os termos
associados a viscosidade de cisalhamento se cancelam, e dessa forma a viscosidade n nao
contribui para o fundo do modelo. Isso é necesséario, pois 77 € uma viscosidade anisotropica,
que nao é aceitavel em um fundo homogéneo e isotropico.

Neste trabalho utilizamos o formalismo nao-causal de Eckart. Para o Universo tardio
(que é o periodo da evolugao cosmica que estamos interessados) esse formalismo nao-causal
constitui uma boa aproximacao. Portanto, a analise feita neste trabalho se limitara ao
formalismo hidrodinamico apresentado. Uma observacao importante deve ser feita: é
bem conhecido que na termodinamica de nao equilibrio a pressao viscosa representa uma
pequena correcao a pressao cinética. Essa condicao se aplica tanto a teoria nao-causal de
Eckart [147], equagdo (5.4), e também se aplica ao formalismo causal de Miiller-Israel-
Stewart [71},/148,149].

Usando a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) a equacao de

L\ 2
H? = <9> _ &G LA (5.5)

Friedmann é escrita como

a 3 3’

sendo G a constante gravitacional de Newton e A a constante cosmoldgica. Na equagao
acima esta sendo assumindo uma geometria euclidiana plana e a contribuigao da radiacao
estd sendo negligenciada, pois ¢ muito menor que a componente de matéria na época
cosmologica considerada neste trabalho (quando as estruturas do Universo comegam a
serem formadas, que ocorre muito apos a época de dominagao da radiagao). Além disso,
considera-se que todas as componentes de matéria, representadas por p,, possuem propri-
edades viscosas. Seria possivel atribuir para matéria escura e matéria barionica diferentes
propriedades viscosas, mas essa seria uma complicacao desnecessaria ja que nosso objetivo
neste trabalho é avaliar a importancia das viscosidades volumétrica e de cisalhamento no
processo linear de formacao de estruturas.

De fato, se ¢ considerado apenas formacao de estruturas no regime linear, que é o
caso deste trabalho, é desnecessaria uma separacao entre barions e matéria escura, pois
no regime linear as flutuagoes barionicas dp, seguem as de matéria escura % — %.

E importante definir o parametro de densidade 2, = 87Gp,/(3HZ2) e Oy = 87Gps/(3HE),

sendo Hy o valor atual do parametro de Hubble. Pode-se entao reescrever a equacao de
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Friedmann (5.5) como
H? = H2(Qy + Q) . (5.6)

Como ja foi mencionado no capitulo o parametro de viscosidade volumétrica nao pode
assumir qualquer valor. De acordo com [23], considerando o parametro de viscosidade
volumétrica adimensional & = % (que ja foi definido anteriormente), valores de &
maiores que a ordem 107° amortecem o crescimento das estruturas o suficiente para nao

entrar nem no regime nao-linear, evitando a formacao de aglomerados de galaxias no

Universo.
‘ 120F
— ACDM —_— /\_CDM
1000t </\iscoso ] 1001 Viscoso
800+t 1 801
—_ ] = i
% 600 = 60
400+t ] 401
200 1 20L
0, ‘ ‘ ‘ ‘ 5 O, ‘ ‘ : ; ;
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
a a

(a) (b)

Figura 5.1: Comparagoes entre o fundo do ACDM e o fundo viscoso. Painel (a): comparagao da fungao
de Hubble H(a) em fun¢ao do fator de escala (a) com viscosidade volumétrica adimensional &, = 1076,
Painel (b): comparagdo do parametro de densidade da matéria escura 2,,(a) em fungio do fator de escala

(a).

Analise de como valores de & menores que 105 alteram a base do modelo est4 esbo-
cada no grafico . Observe que para valores fo = 107 alteracoes do fundo do modelo
viscoso em comparacao com o modelo AC DM sao imperceptiveis. De fato, calculamos a
diferenca entre os parametro H(a) dos dois modelos para a = 0.2, e essa diferenca é de
aproximadamente 0,02% diminuindo a medida que nos aproximamos de a = 1. Podemos
portanto afirmar que o fundo homogéneo e isotropico do modelo viscoso é muito similar
ao fundo do modelo ACDM. Esse comportamento foi mantido para todos os valores de

viscosidades aqui estudados (7, & = 1074,107%,107).
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A equacao da continuidade para o fluido viscoso,

pv+ 3H (pv + pv) =0, (5'7)
pode ser reescrita considerando que a pressao viscosa é p, = —3HE e utilizando o para-
metro de densidade:

ds2,

a——+ 30,(1 4+ w,) =0, (5.8)
a

e aqui foi definido o parametro da equacao de estado para o fluido de matéria viscosa, w,,

sendo
M 3H
wy = Po = 3HE (5.9)
Pu Pu

A validade das equacoes da hidrodindmica que descrevem as contribuicoes das visco-
sidades aqui consideradas requerem |w,| < 1, caso contrario uma diferente formulagao
hidrodinamica seria necesséria (na referéncia [128] é possivel ver uma diferente formulagao
hidrodinamica viscosa, aplicada ao cenario inflacionario).

E de grande utilidade relembrar a definicdo do parametro de viscosidade volumétrica
adimensional, e também introduzir o parametro de viscosidade de cisalhamento adimen-
sionail, £ = 241GE/Hy e 7 = 247Gn/ Hy, respectivamente. Assume-se que os coeficientes

de viscosidade possuem uma forma geral [150]

£ = (/o))" o, (5.10)
1= (Q/Q0)* o, (5.11)

sendo que os expoentes v e A sao numeros reais, enquanto &, e 79 sao parametros cons-
tantes. Vamos considerar que & = 24wGEy/Hy e g = 24nGno/Hy. De forma geral os
coeficientes de viscosidade volumétrica e de cisalhamento podem ser proporcionais tam-
bém ao livre caminho médio da particula, mas para isso é preciso de conhecimento sobre
detalhes microscopicos das interacoes envolvendo particulas de matéria escura. Neste tra-
balho nao esta sendo considerado nenhum candidato especifico de particulas de matéria
escura, e assumir as formas funcionais acima e tem a vantagem de permitir

uma andlise independente de modelo para as particulas de matéria escura.
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5.2 A dindmica perturbativa

Como bem sabemos, o Universo contém estruturas inomogéneas, como galaxias, aglo-
merados de galaxias, entre outras, e para levarmos em consideracao a existéncia dessas
inomogeneidades precisamos adentrar na teoria perturbativa.

Medidas da Radiacao Coésmica de Fundo nos dizem que o Universo primordial era
homogéneo e isotrépico, mas com pequenas anisotropias.O mais aceito hoje é que essas
pequenas anisotropias (que surgiram na inﬂagéoE] através de flutuagoes quénticas) cresce-
ram devido a instabilidade gravitacional (¢ uma propriedade natural da gravidade, sendo
que matéria é atraida para regioes de maior densidade, amplificando assim as inomoge-
neidades ja existentes) formando as estruturas que observamos hoje. Podemos estudar
essas pequenas inomogeneidades a partir de uma teoria perturbativa linear, mas quando
elas se tornam grandes (em relacdo ao fundo homogéneo e isotropico) é necessario uma
teoria de evolucdo nao linear para estuda-las [151].

Para estudar a evolugao das inomogeneidades (estruturas) do Universo vamos fazer o
estudo da dinamica perturbativa utilizando o calibre newtoniano para esse estudo. Neste
calibre o elemento de linha para a perturbacao escalar em um Universo com fundo homo-

géneo e isotropico é
ds® = a®(1) [—(1 + 2¢)dr” + (1 — 2¢p)6;;da’da’] (5.12)

sendo 7 o tempo conforme e ¢ e 1) os potenciais descrevendo os modos escalares da
perturbacao da métrica, que em geral sao iguais na auséncia de estresse anisotrépico,
como viscosidade de cisalhamento, porém para os processos dissipativos considerados
neste trabalho eles sao funcoes independentes [152].

Neste calibre os simbolos de Christofell devem ser estudados até termos de primeira

I'E uma Teoria que assume uma expansio exponencial do Universo recente, explicando varios problemas
do modelo padrao, como o problema do horizonte e da planeza
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ordem, sendo linear em ¢ e/ou 1. Eles sdo escritos como

Loo=H+¢' (5.13)
Lo =T = ¢, (5.14)
Iy =[(1—2¢ —2¢)H — '] 6 (5.15)
[y =M -9 (5.16)
Ty = 0k = k6i5 — 0 (5.17)

sendo H o parametro de Hubble em termos do tempo conforme. Aplicamos essas formas
do simbolo de Christoffel ao tensor de Ricci e escalar de Ricci para chegarmos a equagoes

de Einstein. Para mais detalhes a literatura [36] pode ser consultada.

5.2.1 Equagoes de Einstein perturbadas

Ao aplicar a equacgao (5.12)) as equagoes de Einstein (5.1]), utilizando os simbolos de
Christoffel e utilizando a forma da equacao para o tensor momento-energia, obtém-se
as equagoes para as componentes (0—0), (0—i), (i = j) e (i # j). A componente (0—0) da
equacao de Einstein, que ¢ o equivalente da equacao de Poisson, é obtida desenvolvendo

a equacao de Einstein para as componentes temporais, e o resultado é o seguinte
2 / 3 2 2
— kY —3H (Y + Ho) = 591)7{0@ A, (5.18)

sendo que ‘H = % (o simbolo "/" indica uma derivada em relagdo ao tempo conforme) e k
é o modulo do vetor de onda. A densidade de contraste é definida como sendo A = dp/p.
Esta é a primeira equagdo para ¢ e 1. No limite de nao expansao (a = const) a equagao
(5.18) se reduz a equagao de Poisson normal para a gravidade.

A componente (0 — 7) é obtida a partir da equacdo de Einstein (0 — )
2 (1 3.0
— k" (Y +Ho) = 57—[091, (1 + w,) ad, (5.19)

e da equagao (5.19) tem-se a definigao para o potencial de velocidade 6 = 9;0u’.

Finalmente, focando na parte espacial da Equacao de Einstein, vamos ver a terceira
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equacao para a evolucao dos potenciais ¢ e 1, cuja evolucao esti apresentada na compo-

nente (i — 7) da equagao de Einstein

w”+H(2w+¢)’+(2”H’+’H2)¢+%V(¢—¢) ¢!

1 ,

sendo que

i i m _ SH 3PN 3H
0T; = Opd; —¢§ ((5u7m - - ) &5 — (6€) - J;
. 2
— ngzkéj- (&LM + duy — gazéuf”mdkl> , (5.21)
e para o caso (i # j) aplicado a equacao acima tem-se
k2 3H?
- EWJ — ) = " 0. (5.22)

Da equagao nota-se que ¢ # 1 se n # 0. Isso demonstra uma caracteristica da
presenca da viscosidade de cisalhamento (estresse anisotropico), isto é, que os potenciais
newtonianos nao mais coincidem. Ainda, ¢ # ¢ também é visto como uma manifestacao
de teorias de gravidade modificada, como serd discutido mais a frente nesta tese. Por-
tanto, esse aspecto representa uma degenerescéncia importante na teoria de perturbagoes

cosmolobgicas, que nao é muito frequente na literatura.

5.2.2 Conservagao do tensor momento-energia

O tensor momento-energia 7", como o préprio nome indica, nos da informacao sobre
energia e momento de um sistema. Uma defini¢ao deste tensor é dada em [80]: "um fluxo
do quadri-momento p* que passa por uma superficie constante ¥ ". Para um fluido ideal

0 tensor momento-energia é escrito como

" = putu” — p (g"" — utu"), (5.23)
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lembrando que para a quadri-velocidade u*u”g,, = —c*. O foco deste trabalho é o estudo
de um caso especial em que o fluido cosmolégico de matéria nao é considerado ideal, mas
sim que existam interagoes internas neste fluido de forma que o fluido apresente duas
viscosidades: volumétrica e de cisalhamento. De forma geral, considerando também os
termo de interagao entre as particulas do fluido, o tensor momento-energia pode entao ser
escrito como na equacao ((9.2]).

O tensor energia-momento se conserva, e para que isso ocorra a derivada covariante
do tensor momento-energia deve ser zero, de forma que a expressao para a conservagao €
a seguinte:

" =0. (5.24)

Casos comuns de serem encontrados em estudos sao os em que os constituintes do Universo
sao fluidos nao interagentes (por exemplo, Matéria Escura Fria e Barions), e para esses
casos as equacoes de conservacao sao satisfeitas separadamente para cada fluido.

O tensor momento energia, em primeira ordem, tem as seguinte componentes [29)

Ty = —p—pA, (5.25)
T} = g (1 +wy) Ous, (5.26)
i SHEN i ; i 3He 33Uy
7= (p ==, )0+ o8, — (0w - = = 7))
. . 2 .
- % (55) (5; — 77ng(5§ ((SU/M + 6ul,k - §a25ufi(5kl) s (527)

sendo que o termo A é um termo de perturbacao que indica o contraste de densidade

Pperturbado —P fundo )
P fundo

da matéria (A = que dé informagao sobre a variagao da densidade das
estruturas em relacdo com a densidade do fundo homogéneo e isotropico; o termo du; é
a perturbacao da quadri-velocidade do fluido cosmolbgico, dp é a perturbacao na pressao
viscosa, ¢ e ¢ 820 os potenciais newtonianos que também sao grandezas perturbadas e 0§ é
a perturbagao na viscosidade volumétrica. Observe que nao ha perturbacao na viscosidade
de cisalhamento (7), pois ela ji é uma grandeza de primeira ordem. Um comentario para
evitar erros precipitados é que 5} e 8t sao deltas de Kronecker, ndo os confunda com o

fator 6 sem indice (que indica perturbacdo da grandeza que o acompanha).

Analisando o caso de v = 0 em ((5.24)) obtém-se uma equacao para a conservagao da
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densidade de matéria, portanto uma equacao andloga a equacao usual da continuidade.

Entao, aplicando v = 0 temos:
Ty, = 0,1y + 0 T3 — T T (5.28)

Descartando termos de 2% ordem que aparecem (que vem como uma multiplicacdo de

termos perturbados) nos resta
T4, = 00T + 0Ty + LTy — Ty T} = 0, (5.29)

substituindo as equacoes [5.25| e com um pouco de algebrismo encontramos

/ 3
- A — ('0— +37—[>A— [(l—kwv)a— ﬂ} 0
p p
9H? 3HE (3 9H? 9H?
_ e | [(3 3y — ST (—)] v M e 0 (5.30)
ap p \a ap ap
Definindo a componente viscosa da equacao de estado é w, = —%. Aplicando isso na
equacao acima, ela fica da seguinte forma:
/
A (2 _
A (p +37{>A (1+ 2w,) ab
9 2
- (3 + 6wv>¢’ — 3Hwyd — %55 —0. (5.31)

Por fim chegamos na expressao para a conservagao da densidade de matéria no Universo:

9H?
A" = 3Hw,A + (1 4 2w,) (ab — 3¢") — 3Hw,¢ — —— =0, (5.32)

ap

e no limite w, — 0 a equagao esta de acordo com a referéncia [74].
Agora analisando o caso de v = i na equagao (5.24) obtém-se uma equagao para a
conservacao da pressao da matéria, portanto uma equacgao analoga a equacao usual de

Navier-Stokes. Aplicando v = i temos:

T =9,T! + Tt T — o1 (5.33)

puit ot
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Descartando termos de segunda ordem e com um pouco de algebra temos

3 4
7= 00 [2 (1 + )] bu + {p— ﬂw} 0+ 2L (1 + w,) b,
’ a a a
3 3HO 30,
o [( - %5) 6?} T 0, (%0p) — € (ake S ) i
3 . 2
— %5fﬁk(5£) — n@k [gk] <(5ij2‘ + 6ui,j — §a296ij)] , (534)

que é uma equacao que possui termos de ordem zero e de primeira ordem, ja que esta
sendo aplicado a teoria de perturbacao linear. Para tratar da base do modelo podemos
olhar apenas os termos de ordem zero, e para estudar as perturbacoes lineares podemos
olhar apenas para os termos de primeira ordem. Como nosso interesse é encontrar uma
equacao para as perturbacgoes lineares, ignoramos o termo de ordem zero e tomamos a
divergéncia de toda a equacao (ou seja, fazemos 0; (V,T}") = 0). Fazendo isso temos

a a

3 4
0, (V,I) = 00 |21+ )] o + [p S p} 00,6+ L (1 + w,) 00,

0.00p € (aiaie - Mo - 200 ) - o060

a

14 2v))6k 2
- n@zak {% ((52@71‘ + (5Ui’j — §a295ij>] =0. (535)

Desenvolvendo separadamente o tltimo termo da equacao (5.35]), é possivel escrever este

termo em uma forma simplificada

14 2u))6k 2
4
_ 5,7]{;297 (5.38)

sendo que os termos que envolviam simultaneamente 1) e du’ foram descartados por se

tratar de termos de segunda ordem. Aplicando isso a equagio ([5.35), utilizando que
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du; = a*éu’ e dividindo tudo por ap(1l + w,) temos

/ ' K2 (642
0+ |2 4 5p + (€+5m)
p 1+w,  ap(l+w,)
k*op B 3EK2(Ho + " SHE?6¢

ap(l + wy) a*p(1 + w,) a’p(1 + w,)

,_ Ko {1 - 37{5}
a(l+ wy) ap

=0 (5.39)
Usando ainda a equacgao da continuidade para a base, % = —3H(1 + w,), e escrevendo
em termos de (af), a equagao andloga a de Navier-Stokes para a perturbagao da quadri-

velocidade é

(ad) + H(1—3wv>+1+vwv+ T (ab)
Ry Fo  whk(06) (5.40)

Hl+w,) 14w, (14w,

e tomando o limite w, — 0 e n — 0 a equagdo esta de acordo com [74].
Temos agora as equagoes de conservacao do tensor momento-energia perturbadas.
Podemos combiné-las com as equacoes de Einstein perturbadas para encontrar a dinamica

da evolucao das perturbacoes da matéria, que é o que faremos em sequéncia.

5.2.3 Aproximacao quasi-estitica

Vimos a dinamica obtida através das equagoes de Einstein e da conservagao do tensor
momento-energia sao relativamente complicadas de serem resolvidas. Como a escala de
interesse que estamos trabalhando é pequena o suficiente para estar dentro do horizonte
de Hubble e na época de dominagdo da matéria (z ~ 1100), estamos aptos a aplicar
a aproximagcao quasi-estatica para os potenciais ¢ e 1. Essa aproximacao consiste em
considerar que termos envolvendo derivadas temporais sao negligenciaveis em comparagao
com termos com derivadas espaciais (esse procedimento s6 é valido em escalas dentro do
horizonte de Hubble) [153], lembrando também que a variacao dos potenciais newtonianos
¢ e ¢ com o tempo nessa época é desprezivel [29).

Nesse cenario, aplicamos entao a aproximacao quasi-estatica na equacao da continui-
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dade perturbada (5.32)). Esta equagdo pode ser reescrita como

9H?(6¢)
-

A" = 3Hw,A + (1 + 2w, )(ab) ~ 0, (5.41)

e a componente (0 — 0) da equagao de Einstein se torna
2 3 2 2
— k") = 591,7{0& A. (5.42)

Combinando as equagoes (5.41) e (5.42)), a componente (0 — i) da equacao (5.19)

assume a forma

(@) + [H (= 3) + e
2 / 2 2
LA K0 _ wek™(08) _ (5.43)

H(1+w,) 1+w, &(1+w)

Usando agora as equagoes (5.6, (5.8) e (5.9) obtemos

adH_ 3 Hg

dw, Q, H?
a C;‘; = 3w, (1 + w,) (1—y— 7H_3> (5.45)

Agora, usando a equagao ((5.43)), e depois de algumas manipulagoes mateméticas, podemos
expressar a equacao (5.41)) para o contraste da densidade como uma equacao diferencial

de segunda ordem fechada na forma

d’A 3 . H? dA
202 20,20 L A4 k2B ) o2
ada2—|—(3 5 +k )ada

+(C+k*D)A =0, (5.46)
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Figura 5.2: Acima estao plotados os coeficiente da equagao (5.46) em funcdo do fator de escala até hoje,
com viscosidade volumétrica £y = 10~ e viscosidade de cisalhamento 7jo = 10~° e escala k = 0.2. Painel
(a): coeficiente de a%. Painel (b): coeficiente de A.

sendo que os fatores A,B,C e D sao definidos, respectivamente, como:

3w, H?
=1 2, {QV(l +wy) — 3 — 4w, — wvﬁvﬁ
2w, R
_ = 5.47
14w, Q) (5:47)
w,(1+ 2R)
B=-— 3 5.48
3H?a?(1 4 w,)’ (5.48)
30, H? 1 w
C=- “—0{ v (3 (4w?
> I\ T w5 20y T T3 2w, Ve
3(1 —v)w
L+ 2) — 1202 — 1 0—2}——”— 202
+ bwy + 2) wi — 15w ] [T, [—3v (2w
2(1 -3 2
+2wv+1)+7wv+5]+w , (5.49)
1+ w,
w?(1 + iR) vw, (14 2w,) (9, \"
D=_—_v- 37 (1_ R S VA e 5.50
H2a2(1+wv)( v) + 1+ w, (QU0> ( )

Nas equacoes acima foi introduzida uma nova quantidade R = ﬁ/f, que é a taxa

entre as viscosidades adimensionais de cisalhamento e volumétrica. Agora utilizando as

equagoes (5.10) e (5.11)) podemos reescrever R como

~ A—v
R= ? (8—0) . (5.51)
0 v

Na Figura (5.2)) é possivel ver o comportamento dos coeficientes da equagao (5.46)) em
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Figura 5.3: Acima estao plotados as fungdes A, BE?, C e DE? em funcdo do fator de escala até hoje e
escala k = 0.2, com viscosidades volumétrica (£) e de cisalhamento (7) com valor 107°.

funcao do fator de escala. O coeficiente do termo % ¢ o mais sensivel & mudancas nos
valores de viscosidade entre os dois coeficientes, aumentando consideravelmente na medida
que as viscosidades sao aumentadas, enquanto que o coeficiente do termo A mantém o
mesmo comportamento e com variacao da amplitude quase imperceptivel. Isso se d& ao
fato de que entre as fungoes A, Bk?, C' e Dk?, a contribuigao da fungao Blalk? ¢ algumas
ordens de grandeza maior do que as outras fungoes, como pode ser observado no gréfico
1} (a contribui¢ao do termo 3 — %Qvg—é ¢ a mesma para os valores de viscosidade aqui

considerados, como ja foi comentado na discussdo do modelo da base).

Observe que no limite de auséncia de viscosidade volumétrica, w, — 0, w,R —
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—nH/(3H(S2,) as expressoes acima para os fatores A,B,C' e D se reduzem a

A = %Hﬁo (5.52)
B - Wnﬂ% (5.53)
o - _;Q%(E (5.54)
D = o, (5.55)

e pode-se ver explicitamente como a equacao diferencial para a densidade de contraste
depende da viscosidade de cisalhamento. Portanto, para um Universo sem viscosidade
volumétrica, a viscosidade de cisalhamento afeta apenas o termo de amortecimento das
perturbacoes. Esse resultado serd de grande interesse no capitulo do nosso trabalho

envolvendo modificacoes na gravidade de Einstein.

5.3 Resultados numéricos e analise estatistica

Nesta sessao sera apresentado os resultados numéricos do modelo viscoso com cisa-
lhamento, estudando como o contraste da densidade ¢ modificado como uma funcao das
viscosidades volumétricas e de cisalhamento. Analisamos o comportamento em termos
da magnitude de ambas as viscosidades, éo e 7o, e também como a dependéncia das vis-
cosidades em termos da densidade do fluido (que é parametrizado pelo expoente v e A
nas equacoes e (5.11))) influencia os resultados. Finalmente, fazemos uma anélise
estatistica para determinar os valores preferidos para as viscosidades usando os dados

mais recentes de Distor¢oes do Desvio para o Vermelho | (DDV) f(z)os.

2 Redshift-space-distortion.
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5.3.1 Crescimento linear dos halos de matéria escura viscosa

Vamos mostrar inicialmente os resultados para a evolucao linear da densidade de
contraste A considerando a escala k = 0,2h Mpc™!, que corresponde a escala tipica de
aglomerados de galaxias. De acordo com o modelo ACDM tais objetos se tornam nao
lineares quando a densidade de contraste A > 1 em tempos tardios, ou seja, quando o
fator de escala é a,; ~ 0,5 (2, =~ 1).

Procedemos da seguinte forma. Para resolver a equacao diferencial precisamos
fixar as condigoes iniciais. Usamos dois desvios para o vermelho como referéncia, o valor
hoje (zp = 0) e o valor na época da igualdade matéria-radiacao, que ocorreu em z;, = 3198
(a;; = 1/3199), e como viscosidades atuam de forma relevante apenas em tempos tardios
esperamos que na época da igualdade matéria-radiagdo o valor de A do caso viscoso
coincida com o valor de Axcpyr do modelo paidréo. Tendo isso em mente, as condicoes
iniciais para A e A’ sao Ala;y] = (%)5 e ANla;| = %gj] . Utilizamos entao a
ferramenta do CAMB [154] para gerar valores do espectro de poténcia (que é uma forma
de medir a flutuacdo da densidade de matéria) na época da radiagdo em funcao da escala,
e igualamos o valor de A com o valor de Axcpys no desvio para o vermelho z = 3198
na escala utilizada de & = 0,2h Mpc~!. O dado mais proximo desta escala que temos é
k = 0,19982, e para este valor o espectro de poténcia assume o valor Pk[a;,] = 0,00097394,
que é o valor utilizado na condigao inicial.

Na figura (5.4) comparamos os efeitos combinados de viscosidade volumétrica e de
cisalhamento com seus efeitos isolados. Por conveniéncia vamos assumir coeficientes cons-
tantes v = A = 0 nas equagoes e . Podemos ver claramente dos resultados
apresentados nessa figura que ambas as viscosidades contribuem de forma similar: as duas
viscosidades agem de forma a atenuar o crescimento da perturbacao da matéria. Para o
caso o = 107 % e éo = 107°, painel (a), a evolugdao de A permanece relativamente préxima,
do modelo ACDM. A curva R = 1 significa que ambos efeitos estao atuando simultane-
amente com a mesma magnitude, isto é, 7o = & = 107 no painel (a) e 7y = & = 107°
no painel (b).

Na figura é mostrado efeitos isolados de viscosidade de cisalhamento, apresenta-
dos no painel (a), e efeitos devido a viscosidade volumétrica, apresentados no painel (b),

na densidade de contraste A. Como na figura anterior, assume-se aqui também viscosida-
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Figura 5.4: A densidade de contraste A como funcdo do fator de escala a mostrando os efeitos combinados
de viscosidades volumétrica e de cisalhamento para dois valores diferentes das viscosidades adimensionais
(quando um deles é fixado em zero) e a comparagdo com o caso R = 1, isso &, 7jp = §~0, e o caso padrao
do ACDM.
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Figura 5.5: O contraste de densidade A como fungdo do fator de escala a mostrando o efeito individual
devido a viscosidade volumétrica e de cisalhamento.

des constantes, ou seja, assume-se v = A = 0 nas equagoes (5.10) e (5.11). Esta bem claro
que a viscosidade de cisalhamento suprime o crescimento de A de forma bem similar que

a viscosidade volumétrica o faz.
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De forma geral as viscosidades volumétrica e de cisalhamento agem de forma a su-
primir o crescimento das densidades de perturbacao, lembrando que a viscosidade de
cisalhamento nao afeta a dinamica do fundo homogéneo e isotropico, mas afeta as pertur-
bacoes. A contribuicao da viscosidade de cisalhamento para a supressao do crescimento
da perturbacao da matéria é vista ser tao efetiva quanto a viscosidade volumétrica, e pode
ser ainda mais relevante, como as figuras e indicam. A combinacdo simulta-
nea dos efeitos dissipativos realca a supressao do crescimento da perturbacao da matéria.
Para as perturbagbes serem capazes de alcangar o regime nao linear (o que é necessario
para que as estruturas locais, como aglomerados de galdxias, se formem) os coeficientes
adimensionais ¢ e 7 devem ser da ordem de 1075, estejam as duas viscosidades atuando
individualmente ou em conjunto. A contribui¢ao relativa das duas componentes (R) tam-
bém ¢é relevante. Observa-se que quando R é maior que a unidade as perturbagoes, em
geral, nao alcancam o regime nao linear. Isso mostra a relevancia da componente de
viscosidade de cisalhamento.

Na figura analisa-se como o expoente v afeta a contribuicao da viscosidade volu-
métrica. Encontramos que a presenca da viscosidade volumétrica leva a uma melhoria na
evolucao do crescimento das perturbacoes de matéria, contrario ao cenario de supressao
indicado anteriormente, quando a viscosidade de cisalhamento esta ausente e v é positivo.
Nos painéis (a) e (b) da figura esse esfeito estd bem claro. Este comportamento
anomalo também ja foi detectado na referéncia [146]. Entretanto, observe que esse efeito
nao se repete para a viscosidade de cisalhamento, que leva sempre a supressao do cresci-
mento das perturbacgoes de matéria tanto para o parametro A positivo quanto negativo na
equacao (9.11)), quando a viscosidade volumétrica esté ausente. Isso é observado na figura
onde o zoom inserido na figura (5.7 mostra a regiao de transicao de nao linearidade
para as perturbacoes. E possivel observar o amortecimento nas perturbacoes para valores
positivos e negativo de A. Observe ainda que os resultados mostram também que a visco-
sidade de cisalhamento com um expoente A negativo suprime menos o crescimento de A
do que o caso com A positivo, onde detecta-se um amortecimento relativamente maior de
A. Tsso mostra o papel crucial da viscosidade de cisalhamento na supressao de poténcia
em aglomerados de matéria em situacoes gerais.

O resultado obtido para as viscosidades em relacao ao sinal dos parametros do expo-
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Figura 5.6: O contraste da densidade A como fungao do fator de escala a para parametro de viscosidade
volumétrica fixada em & = 107° e para diferente expoente v e taxa R. O expoente de viscosidade

volumeétrica em todos os casos é A = 0.

ente nas equagoes (5.10) e (5.11)) podem ser compreendidos das equagbes previamente

derivadas. A viscosidade volumétrica influencia ambos termos de amortecimento (termos

que multiplicam a derivada de primeira ordem) na equagao (5.46|) assim como o coeficiente
que multiplica o termo linear , isso é, o termo de "frequéncia", em analogia com o osci-

lador harmonico amortecido da mecanica basica. As mudancas mais relevantes causadas
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pelo expoente v ocorre em particular no coeficiente que multiplica o termo linear de A.
O termo C + k2D & dominado pela tltima contribuicdo na equacao . Para a vis-
cosidade volumétrica com um expoente positivo v isso leva a um aumento no termo tipo
frequéncia de forma negativa, favorecendo assim um crescimento maior se comparado com
o ACDM. O oposto ocorre com um v negativo, que aumenta o termo tipo frequéncia de
forma positiva, causando uma grande supressao no crescimento de A. Essa mudanca de
comportamento para A para valores positivos e negativos de v explica o que é observado

na figura (5.6)).

Quando a viscosidade volumétrica esta ausente e apenas a viscosidade de cisalhamento

esta presente, tem-se as equacoes (5.52)), (5.53), (5.54) e (5.55)), e o termo tipo frequéncia

da equagao é inalterado em relacao ao AC DM, portanto esta viscosidade ira afetar
apenas o termo tipo amortecimento na equacao ﬂ Usando a equacao podemos
facilmente observar que para um expoente positivo A o termo A + kB no termo tipo
amortecimento da equacao diferencial ird crescer mais devagar com o fator de
escala do que no caso quando o expoente A da viscosidade de cisalhamento ¢ negativa.
Portanto, tem-se (lembrando-se que para as condigdes iniciais aqui utilizadas, a < 1) que
o termo tipo amortecimento para A > 0 serd maior do que no caso quando A < 0. Por
isso existe um maior amortecimento de A quando o expoente A é positivo do que no
caso quando ele é negativo, e 0 caso com A\ negativo sempre levara a resultados que estao
mais proximos do ACDM. A discussao acima também explica o comportamento visto
na figura . O comportamento para ambas viscosidades também fica evidente quando
apresentamos o resultado para a densidade de contraste A a um valor fixo do fator de

escala a.

Na figura é apresentada a taxa do contraste da densidade com relagao ao valor do
ACDM, Axcpr, isso é, na auséncia de viscosidades. Por conveniéncia foi fixado o fator de
escala no valor a = 0, 1, para o qual Aycpyr =~ 0,2 e, portanto, bem antes do regime linear.
O comportamento explicado acima fica bem evidente quando sao analisados os resultados

da figura (5.8)). Por exemplo, no painel (a) desta figura observa-se que valores negativos

3Lembrando que para o caso de viscosidade volumétrica nula a solugio da equagao (5.8), quando
wy, =0, éQ, ox1/a’.
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Figura 5.7: O contraste de densidade A em fungdo do fator de escala a com viscosidade volumétrica nula,
7 = 1075 e para diferentes valores para o expoente da viscosidade de cisalhamento A.

de v levam a um resultado para A que é menor que no caso ACDM, enquanto o oposto
é visto quando v é positivo, em que A > Axcpy. Agora, na auséncia de viscosidade
volumétrica e apenas com viscosidade de cisalhamento, tem-se os resultados apresentados
no painel (b) desta mesma figura. Na figura (5.8)(b) observa-se que a viscosidade de
cisalhamento sempre suprime o contraste de densidade e um A positivo produz resultados
que sao mais fortemente amortecidos do que para o caso de \ negativo, que tende a ficar

proximo dos valores do ACDM.
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Figura 5.8: A taxa do contraste de densidade A em relagdo aos valores do ACDM, ambos fixados em
a = 0,1, em funcao dos expoentes de viscosidades v e A e para diferentes valores para os coeficientes de
viscosidade.
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Baseado nos resultados acima, é interessante investigar quando uma viscosidade maior
é favoravel. Dos resultados apresentados na figura vé-se que uma viscosidade vo-
lumétrica com um expoente v negativo sempre amortece o crescimento de A e o regime
nao linear é retardado ou mesmo impedido por um valor de v suficientemente grande (e
negativo) e também para alguns valores de amplitude de &. Por outro lado, uma vis-
cosidade volumétrica com um expoente v positivo leva a um regime nao linear para A
que pode ocorrer muito antes, na historia da evolucao cosmologica, do que seria desejado,
aumentando assim problemas do modelo ACDM que ja foram previamente explicados.
Um expoente v para a viscosidade volumétrica parece, entao, ser desfavoravel.

Agora, para a viscosidade de cisalhamento, sempre ocorre uma supressao do contraste
de densidade com relagao ao caso do ACDM. Além disso, um expoente A grande e
positivo amortece A mais fortemente que um A\ negativo. Portanto observa-se que um
grande aumento do contraste da densidade devido a valores positivos de v (associado
com viscosidade volumétrica) pode ser compensado com uma viscosidade de cisalhamento
com valor positivo de A, que é o caso que leva ao maior amortecimento de A. Essa
combinagao de efeitos devido as duas viscosidades é mostrado na figura , em que
mostra-se a mesma taxa do contraste de densidade mostrado na figura , mas agora
dado como uma funcao da magnitude da viscosidade de cisalhamento, 7. Os resultados
estao apresentados em termos da taxa R, onde R = g—s, isso é, a taxa entre as magnitudes
adimensionais das viscosidades volumétrica e de cisalhamento. Foi novamente fixado o
valor do fator de escala em a = 0,1 por conveniéncia e foram escolhidos os expoentes das

viscosidades volumétrica e de cisalhamento sendo v = 0,1 e A = 1, respectivamente.

Dos resultados mostrados na figura observa-se que é possivel compensar o cres-
cimento do comportamento de A devido a viscosidade volumétrica com um expoente
positivo v grande e com um igualmente positivo e grande expoente \ e ainda um grande
valor de viscosidade de cisalhamento. Essa é uma situagao mais natural de um ponto de
vista fisico, ja que viscosidades tendem a aumentar com a densidade (ver, por exemplo, as
referéncias [34,155]) e nao o oposto (isso ¢, viscosidades que decrescem quando a densidade

do fluido aumenta, assim como no caso quando os expoentes v e A sa0 negativos).
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Figura 5.9: A taxa do contraste de densidade A em relagdo a valores do ACDM, ambos fixados a
escala a = 0.1, em funcdo dos coeficientes de viscosidades volumétrica e de cisalhamento (adimensionais)
R=1,/ 50 e para diferentes valores do coeficiente de viscosidade volumétrica. Os expoentes de viscosidade
foram fixados em valores de v =0.1e A = 1.

5.3.2 Vinculos devido a Distorgoes do Desvio para o Vermelho

A anisotropia do padrao de aglomeragao no espago do desvio para o vermelho (medido
por dados de Distor¢ao do Desvio para o Vermelho) da medida das velocidades peculia-
res, e portanto da historia do crescimento das estruturas do Universo (pois velocidades
peculiares distorcem o padrao de aglomeragao no espaco dos desvios para o vermelho em
todas as escalas |156]).

O parametro que é mais comumente utilizado para descrever a poténcia do em peque-
nas escalas é o g, que é a normalizacio do espectro de poténcia em escalas de 8h=! Mpc.
Esse parametro pode ser obtido a partir da funcao de correlacao de lenteamento fraco
(obtido, por exemplo, pela colaboracdo CFHTLens), por contagem de aglomerados de
galaxias (obtido, por exemplo, pela colaboragiao Planck 2015) e de dados de distor¢oes do
desvio para o vermelho. Outro parametro também utilizado na analise de evolucao das

estruturas ¢ a taxa de crescimento da densidade de perturbacao cosmologica, que é dada

pela funcao f = ZZLZEZ)) sendo D(a) = AA((;O)) [157].

Em geral, pesquisas de Distor¢ao do Desvio para o Vermelho nos dao medidas das per-
turbagoes em termos da densidade de galdxias dy, que esta relacionado com a perturbagao

de matéria (0,,) da seguinte forma

8, = b6, (5.56)

sendo b o parametro de viés. Portanto medidas da taxa de crescimento nos dao valores da

taxa de crescimento dividido pelo fator de viés g = % Como galaxias apenas sao formadas
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nas regioes mais densas do Universo, o fator de viés varia entre populagoes de galaxias
(com valores tipicos entre 1 e 3). O parametro 3 é sensivel ao valor do viés e pode se
tornar dificil de combinar dados de diferentes colaborac¢oes e comparar com teorias [158].

Para contornar a dificuldade de lidar com o viés das galadxias uma combinagao mais
confiavel é utilizada, que é o produto f(z)os(z), que é independente do viés e pode ser
obtido usando dados de lenteamento fraco e Distor¢oes do Desvio para o Vermelho. Por-
tanto, para o estudo que faremos aqui iremos considerar apenas dados de fog(z) [158,(159].

As caracteristicas devido a efeitos dissipativos na teoria de perturbacao linear podem
também ser estudadas via dados de taxa de crescimento das flutuagoes da matéria. Pro-
jetos observacionais tem inferido a partir de aglomerados de grandes escalas dados de
distor¢ao do desvio para o vermelho (DDV'), f(2)os(z), em diferentes desvios para o ver-
melho z. Esse observavel combina a taxa de crescimento linear, f, com a variancia o2 do
campo de densidade suavizado em escalas de 8h~ Mpc,

dIn D(a)

D(a) = 5> o=

(5.57)

O valor do fator de escala hoje é assumido ser ag = 1. A amostra para o DDV que é
utilizada neste trabalho possui 21 dados e os valores sdo apresentados na Tabela (5.1]).
Nos tltimos anos houve uma melhora consideravel no niimero e precisao dos dados de
fos, e boa parte desse avanco se deu devido aos projetos SDSS, BOSS, WiggleZ e
Vipers. Esperamos que tanto qualidade como quantidade tenham grandes melhoras com
os projetos Euclid e LSST que estao por vir.

Foi estudado nas secoes anteriores a evolucdo na escala k = 0,2hMpc!

, que esta
no limite da divisao entre o regime linear e nao linear hoje. Os resultados obtidos sao
consistentes com a hipotese inicial de validade do regime linear. Portanto, para comparar
com os dados observacionais de DDV, que estao relacionados com modos que estao no

regime linear até proximo de z ~ (, é mais conveniente considerar agora valores de

k=0,1Mpc~!, de forma a garantir que estamos trabalhando dentro do regime linear.
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Tabela 5.1: Os dados de DDV utilizados nas andlises deste trabalho.

z f(2)os(z) Reference
0,02 0,360 = 0,040 [160]
0,067 | 0,423 £ 0,055 161]
0,10 0,37+0,13 [162]
0,17 | 0,51 %0,006 [163]
0,22 0,42 £ 0,07 [164]
0,25 | 0,3512 £ 0,0583 [165]
0,30 0,407 £ 0,055 [166]
0,32 | 0,427+ 0,056 1167
0,35 | 0,440 £ 0,050 [163]
0,37 | 0,4602 £ 0, 0378 [165]
0,40 | 0,419 % 0,041 [166]
0,41 | 0,45+0,04 [164]
0,50 | 0,427 + 0,043 [166]
0,57 | 0,427+ 0,066 [168]
0,57 | 0,426+ 0,029 1167

0,6 0,43+0,04 [164]
0,6 0,433+ 0,067 [166]
0,727 | 0,296 + 0,078 [169)]
0.77 | 0,490 % 0, 180 [163]
0,78 | 0,38%0,04 |164]
0,80 | 0,47 £0,08 [170]
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O crescimento linear estudado nas subsecoes anteriores sao agora mostrados novamente

utilizando os dados de fog nas figuras (5.10)),(5.11)),(5.12)) e (5.13)). O procedimento para

resolver a equagao diferencial para A é o mesmo feito na secao (5.3.1)) exceto que aqui
a escala utilizada ¢ de k& = 0.2hMpc~!, portanto o espectro de poténcia é na época da

igualdade matéria-radiacao é Pk(a;,) = 0,0022272.

fO’g
f(Tg

(a) Resultados quando a viscosidade volumé- (b) Resultados quando a viscosidade de cisa-
trica é nula. lhamento é nula.

Figura 5.10: O crescimento linear usando dados de fog em func¢io do desvio para o vermelho na auséncia
e presenca de viscosidades.

0.7 ACDM
----------- R=0
— —Ral

0.6} —_—=_— R0

fG’g

0.6 0.8 1.0

z

Figura 5.11: O crescimento linear usando dados de fo8 em fung¢io do desvio para o vermelho com o efeito
combinado de ambas viscosidades volumétrica e de cisalhamento.
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Figura 5.12: O crescimento linear usando dados de fo8 em funcdo do desvio para o vermelho para
viscosidade volumétrica nula e viscosidade de cisalhamento fixada em 7y = 1076, para diferentes valores
do expoente \.
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(a) Resultados quando a viscosidade de cisa- (b) Resultados quando R = 1 e para v =
lhamento é nula. 0.01.

Figura 5.13: O crescimento linear usando dados de fo8 em fungdo do desvio para o vermelho para valores
fixos de &y = 107%, mas variando R e o expoente v.

Os niveis de confianga de 1o e 20 sao mostrados na figura , onde os valores de
melhor ajuste para os parametros & e 7o também estao indicados. Por conveniéncia e
simplicidade consideramos dois parametros livres: os coeficientes adimensionais para as
viscosidades volumétrica e de cisalhamento, 7, e 50, respectivamente, fixando os respec-
tivos expoentes v e \ iguais a zero nas equagoes e . Usando o parametro
estatistico x2, o melhor ajuste é obtido com Y., = 15.67, para valores de viscosidade
€0 = 1,427 x 107% e 7jy = 2,593 x 1076 O valor pequeno de x2,. por grau de liberdade
(que é aproximadamente 0,55) esta conectado com as grandes barras de erro dos dados.

Mesmo com as grandes incertezas dos dados pode-se construir estimativas de parame-

tros usando analises de estatistica Bayesiana. Como os valores para os coeficientes &g e 1y
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abrangem muitas ordens de magnitude negativas, estando proximo de zero, é mais conve-

niente usar uma escala logaritmica para apresentar os resultados na figura (5.14]). Nota-se

que o AC'DM esta excluido a 1o, mas ainda estd compativel com o nivel de confianca de
20.

—5.0f_ 2%
__————1'0’_ ________________________
-5.5

\
\\
—6.0} o “‘
__________________ '.
S K |
5 6.5 |
[*) ) |
\ 1
\ :
~7.0! “ |
\ 1
\ 1
' i
Dissipationl I |
—7.50 DISSpENTess I: |
'. i
'. i
~8.0%, I‘ |

-8.0 -7.5 -7.0 -6.5 -6.0 -5.5 -5.0
log(£)

Figura 5.14: Contornos estatisticos com nivel de confian¢a de 1o e 20 usando dados da tabela (5.1). O

ponto indica o melhor ajuste. O caso padrao de pressdao nula é descartado apenas dentro do nivel de
confianca mais fraco de 1o.

5.4 O efeito de barions no crescimento da matéria es-

cura

Até agora o que estavamos estudando era um Universo onde todas as componentes
de matéria eram do tipo M E. Investigamos aqui se uma componente baridnica separada
da matéria escura modifica os limites encontrados nas propriedades da matéria escura
viscosa. De fato, um cenério realistico deve levar em conta a existéncia dos barions.

Galaxias sao formadas quando os barions caem nos pocos de potencial de matéria
escura. Esse processo se inicia em altos valores de z, quando as escalas astrofisicas de
interesse ainda estao no regime linear. Quando o estigio nao linear é alcancado, varios
diferentes processos, como ventos estelares (um processo continuo de perda de massa de

estrelas), fundo de Supernovas ou fluxo local de ultra-violeta vindo de estrelas recentes,
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levam ao estagio evolucionério final das galaxias. Todos esses mecanismos fisicos também
envolvem efeitos de dissipacao no setor de matéria baridnica, mas apenas simulacoes
hidrodinamicas completas (incluindo equagoes de Boltzmann) podem investigar o impacto
dos bérions. Mas todos esses processos estao muito além da aplicabilidade da teoria de
perturbagao linear utilizada neste trabalho. Portanto, mantém-se o foco na formacao de
estruturas no regime linear, trabalhando com uma dinamica de aglomeragao como a de
um fluido sem pressao.

Incluindo entao barions (p, = 0) no modelo, a equagao de Einstein 0 — 0 é alterada,
mas 0os componentes ¢ # j nao sao, ja que o tensor energia-momento 7;; nao é afetado

pelas componentes de pressao nula. Portanto, as equacoes de Einstein relevantes sao

— k2 = 3H (Y + He) = %H%ﬁ (%Ab + QvAv> : (5.58)
k? 3H?
-3 @=¥)=="nb, (5.59)

A nivel de fundo, a nucleossintese define bem que a densidade fracionaria de matéria hoje
é de Q0 = 0, 05.

A equacao da continuidade é
, +aby, — 3y =0, (5.60)

e a equacgao de Euler

(aby)' + Haby, — k*¢ = 0. (5.61)

Agora, seguindo uma derivacao similar que a usada anteriormente para tratar do fluido
de matéria escura e aplicando novamente a aproximacao quasi-estatica, as equacoes de

Einstein se tornam

3 Q
- kQ@Z) = 57‘[8@2 (a—l;)oAb + QUAU) s (562)
k? 3H?
- o= =0, (5.63)
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e a equacao da continuidade para ps barions é

aby, = —A,. (5.64)
Da dinamica de fundo, temos que
a dH 3 H? Quo
——=—— (1 Q, + — .
Hda 207 {( Mt (5.65)
e
dw, Q, H? 3HZ Oy

Agora usando a equacao (5.66) na equacao de Euler, a equacdo para a densidade de

contraste para os barions, A, = dpy/(py + pp), fica como

RVAN H? Q dA H?Q
a?—=" + {3— 38, {Qv(l +w,) + a”O] } By S Hptho

da? 2 H? ‘da  2H? a3
2 ~ 2 v
_ [§ﬂ9v 4 2na <3va n H_§_V Q, )]Av
2 H? ?)HOQU(:[ + 2&)@) a Hg QU QvO
2nHa dA,

T BHO(1+ 20) da (5.67)

A equagao anterior para a perturbacao da densidade do fluido viscoso ([5.46) também

é modificada quando sao incluidos bérions, e se torna

2A 3 H2 3Q,HE - dA
2 v 0 b0 0 2 v
3_2q, 0 22wl g gep
T TP T o s ATy,
3 H2 Oy (1 + 2w,
+(C+ kD) A, _ ot (14 20,) (5.68)

2H? o (14 w,)

com A, = dp,/(py + p») € quando os fatores B e D tem a mesma forma definida an-
teriormente, nas equacoes . (5.48) e (5.50), respectivamente, enquanto os fatores A e C
aparecem na equacao (5.68) sao definidos, respectivamente, como

- 3wv QbO Hg
A= 4 o Hy
T 2o (1 + ) @@ B

(5.69)
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9wy (2 + 6w, + 5w?) Qo HE

¢ = C+2(1+2wv)(1+wv) o3 H?

(5.70)

Temos agora um sistema de dois fluidos descrito pelas equacoes acopladas e
e onde o contraste da densidade dos bérions entra como um termo de fonte na equacao
da matéria escura viscosa.

Na secao anterior foi analisado o crescimento da sobredensidade de matéria escura
viscosa (quando na auséncia de barions) assumindo Q,, = 0,3. Quando a componente
bariénica é incluida, tem-se agora a separacao Qnatria = 2o + Qp, com Q9 = 0,25 e
Qpo = 0,05. Portanto, uma possivel interpretacao é que foi previamente considerado que

mesmo barions estavam sujeitos a efeitos viscosos.

1.00

0.95}

0.90}

0.85¢

£=107°,Baryons: YES
075 / T - £=107,Baryons:NO

0.4 0.5 0.6 0.7 0.8
a

Figura 5.15: O contraste de densidade A como fung¢io do fator de escala a com E=10%v=A=0c¢
R = 1. A linha solida representa A,y (onde os barions estdo presentes). A linha ponto-tracejada é a
mesma que no Painel (b) da figura

Na figura (5.15)) foi fixado £ = 107 e R = 1 no caso de viscosidades constantes como
um exemplo ilustrativo do efeito dos barion na evolucao da densidade de contraste efetiva

total Ay, definida como sendo a quantidade média ponderada

o Q’UA’U + QbAb

Ay = 71
ff Q, +Q, (5.71)

A linha com trago-ponto corresponde ao caso mostrado anteriormente no painel (b) da
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Figura , enquanto na linha solida ¢ mostrado o caso onde barions sao levados em
conta, seguindo a equacao . Em ambos os casos observamos que a expansao de
fundo é praticamente a mesma. Isso ocorre pois valores de viscosidade da ordem de 107°
nao sao um desvio relevante do fundo de matéria escura fria do modelo padrao que cai

com a3

em valores pequenos do fator de escala.

Entretanto observamos que a inclusao de barions faz aumentar a supressao em A sy
nao ser tao eficiente para uma viscosidade fixada como no caso anterior de auséncia de
barions. Portanto valores maiores do parametro de viscosidade sao necessarios para levar
a mesma supressao observada anteriormente. Portanto podemos concluir que a inclusao de
bérions tende a levar a limites superiores um pouco diferentes na matéria escura viscosa,

de forma que a inclusao de béarions causa um leve aumento no limite superior para as

viscosidades, da ordem de ~ 8% para o caso estudado de fo ~10%e R=1.

90



Capitulo 6

Modificacao Fenomenologica da

Gravidade

Como foi comentado em capitulo anterior, existem motivacoes para modificar a Te-
oria da Gravitacao, sendo um dos principais pontos a tentativa de explicar a expansao
acelerada do Universo sem a necessidade de energia escura. Ainda nao temos modelos de
gravidade que consigam competir com a Relatividade Geral em termos de simplicidade
e motivagao fisica, mas existem modelos que nos permitem testar desvios da teoria da
gravidade de Einstein, como por exemplo modelos f(R), que foram revisados no Capitulo
@

Como vimos no Capitulo ter ¢ # 1) & uma caracteristica de tensao anisotropica,
sendo que essa desigualdade entre ¢ e 1 ocorre devido & presenca da viscosidade de
cisalhamento. Porém ¢ # 1) também é uma assinatura de gravidade modificada, de forma
que nao é possivel identificar se efeitos especificos, tais como amortecimento da evolucao
das estruturas, sao apenas devido a viscosidade de cisalhamento ou se também estao
relacionados a algum possivel desvio da Relatividade Geral em grandes escalas. Neste
trabalho desejamos estudar se existe alguma regiao na evolu¢ao do contraste da densidade
onde podemos identificar efeitos isolados de gravidade modificada e de viscosidade de
cisalhamento.

Como abordagem para estudar efeitos de gravidade modificada na evolucao das es-
truturas decidimos nao escolher um modelo especifico de modificacdo da gravidade, mas

sim utilizar uma abordagem mais fenomenologica [26/171]. Queremos estudar desvios da
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Relatividade Geral com uma parametrizagao geral dos potenciais ¢ e 1, tentando com-
preender se a forca da gravidade em escalas cosmologicas atua da mesma forma que é
observada nas proximidades da Terra.

A parametrizacao que vamos considerar é feita em termos dos potenciais ¢ e v, permi-
tindo pequenos desvios da Relatividade Geral. Como o elemento de linha das perturbagoes
da métrica sao determinados por esses potenciais podemos modelar todos os graus de li-
berdade observacionalmente relevantes parametrizando esses dois potenciais como funcao
do tempo (a) e da escala (k) [26]. Varias parametrizacoes podem ser consideradas, a

seguir mostramos algumas mais comuns na literatura

e Usando uma funcio Q(a, k) que modifica a equagao de Poisson relativistica como

— kY = 47G [1 + Q(a, k)] pA. (6.1)

e Usando uma funcdo p(a, k) que modifica a equacao equivalente de Poisson para ¢

— k¢ = 4G [1 + p(a, k)] pA. (6.2)

e Usando uma funcdo ¥(a, k) que modifica o potencial de Weyl da forma

— k(¢ + 1) = 87Ga’ [1 + X(a, k)] pA. (6.3)

e Usando uma fungao n(a, k) = %

Portanto os parametros @), i, > e n quantificam o desvio dos valores esperados dos poten-
ciais gravitacionais na Relatividade Geral devido a perturbacoes da matéria e particulas
relativisticas . No caso de ) podemos desconsiderar a contribui¢ao de particulas relativis-
ticas em tempos tardios.

Essas funcoes nao sao independentes e de acordo com com a referéncia [26] ¢ sufi-
ciente escolher apenas duas funcgoes para descrever todas as modificacoes em relacao a
Relatividade Geral. A escolha de com quais funcoes trabalhar ird depender do foco da
andlise observacional. Por exemplo, a escolha das fungoes i e Y estd mais relacionada

com o que realmente observamos, pois a Radiacao Césmica de Fundo, lenteamento fraco
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de galaxias e o efeito Sachs-Wolfe Integrado estao relacionados com o potencial de Weyl.
Mas também outras escolhas sao populares, em especial as que envolvem parametrizacoes
envolvendo n(a, k) = /¢

Temos como foco utilizar dados de fog como teste observacional para comparar com
resultados do caso com viscosidade de cisalhamento. Para esse estudo é suficiente a
escolha de apenas uma parametrizacao, como serd mostrado a seguir. Escolhemos uma
parametrizacdo com a funcao u(a, k), modificando a equacgdo equivalente a de Poisson,

mas para o potencial ¢.

6.0.1 Parametrizacao

Antes de entrarmos a fundo nas perturbacgoes da matéria precisamos especificar as
caracteristicas do fundo. Vamos seguir a estratégia das referéncias [26,/171] e fixar o
fundo homogéneo e isotropico idéntico ao modelo ACDM , pois dessa forma podemos
comparar as diferencas na evolugao das estruturas no caso de viscosidade de cisalhamento
(com viscosidade volumétrica nula) e o caso de uma modificagao da teoria da gravidade
garantindo que partimos do mesmo ponto inicial (ou seja, do mesmo fundo). No geral,
teorias de modificagdo da gravidade alteram também a dinamica do fundo (o que é espe-
rado, ja que modificam as equagdes de Einstein). A possibilidade de trabalharmos com o
mesmo fundo do caso com viscosidade de cisalhamento é outro ponto positivo de utilizar
a parametrizacao fenomenologica.

Para parametrizar nosso modelo criando um pequeno desvio na teoria da Relatividade
Geral vamos modificar o potencial gravitacional ¢, que é relevante no processo de evolucao

das estruturas. Vamos fazer com que o potencial ¢ satisfaca uma equacgao do tipo Poisson
— K¢ = 41Ga* [1 + p(a, k)] pA. (6.4)

Vamos estudar, portanto, o caso da parametrizacao considerando um Universo ape-
nas com sua componente material (a contribuicdo da radiacdo é muito pequena na época
de dominagdo da matéria, portanto vamos desconsiderar sua contribuigdo), e a modifica-
¢ao na gravitacao sera a responsavel pela expansao acelerada do Universo. A componente

material do Universo considerada neste caso é matéria escura e poeira, sendo que am-
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bas possuem a equagao de estado de pressao nula. Mesmo considerando modificagoes da
gravidade, assumimos que as leis de conservacao ainda sao validas, como a conservacao
do tensor energia-momento. Para este caso especifico a equacao da continuidade fica da

forma

A+ af =0, (6.5)

"M indica derivada em relacao

sendo que ja foi aplicada a aproximacao quasi-estatica e
ao tempo conforme. Portanto a variacdo da perturbacao da matéria estda diretamente
relacionada com a perturbacao da quadri-velocidade da matéria.

Nas condigoes do Universo supracitadas a equacao da conservacao de Navier-Stokes

fica da forma

(af)" + H(ab) — k*¢ = 0, (6.6)

sendo que H indica o parametro de Hubble calculado em termos do tempo conforme.
Observe que, ao comparar com a equagao (6.5)), a combinac¢ao dessas duas equagoes apenas

j& nos d4 uma relacao direta com a flutuacao da matéria
A" +HAN + k¢ =0, (6.7)
que, em termos do fator de escala, pode ser reescrita como

a

d’ A a dH\ dA K¢
2
34 —— | = =0 6.8
da2+( Hda)da+a2H2 ’ (6.8)
sendo que, agora, H ¢ o parametro de Hubble medido em termos do tempo cosmico
_ lda 5 N < . _
H = 2% A equagao padrao para a evolugao de A pode ser obtida fazendo ¢ = ¢. Agora

fazendo uso da parametrizagio (6.4) para relacionar ¢ com A

d’A adH\ dA 3 H?
i —— ) — = 2Q,, 21 A =0. :
"~ +(3 Hda) 7 T3 mHQ[ + u(a, k)] 0 (6.9)

Essa é a equacao diferencial que temos que solucionar numericamente para estudar a
evolucao de A.
Uma observagdo importante deve ser feita sobre a equagao (6.9). Comparando-a com

a equagao (5.45) identificamos imediatamente que cada uma atua de forma isolada no
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coeficiente de A (gravidade modificada) e no termo de A’ (viscosidade de cisalhamento).
Isso nao é especifico apenas deste tipo de parametrizagao mais fenomenologica, mas sim
uma caracteristica de modelos de gravidade modificada. Vérias referéncias podem ser
consultadas, como exemplo [26,172,/173|. Isso mostra que na teoria os efeitos de cada um
sao diferentes e distinguiveis. Precisamos ver agora se numericamente é possivel distingui-

los.

6.0.2 A forma de pu(a, k)

Agora precisamos analisar qual a forma de u(a, k). Existem varias formas apresentadas
na literatura [26,158,|171,/174,(175|, portanto vamos nos basear na literatura para definir
a forma de p(a, k).

Vamos comegcar nos baseando na parametrizacao usada na referéncia (Planck,2015) [26]

onde ¢é proposta uma parametrizacao da forma

1+ co(AH/E)?

(6.10)

sendo que f; é uma funcao que depende apenas do tempo e mede a amplitude do desvio
da Relatividade Geral (que corresponde a u = 1). ¢; e X sdo parametros constantes, sendo
que ¢; nos da informagao sobre a dependéncia com a escala. Para pequenas escalas (k
grande) temos u — fi(a) e para grandes escalas (k pequeno) temos p — 1+ fi(a)c;.
Portanto, nas préatica a dependéncia com a escala nao realiza um papel importante na
escala de interesse desse trabalho (grandes escalas). Isso também é confirmado pela refe-
réncia (Planck,2015) que ao realizar simulag¢oes de Monte Carlo (um método que repete
simulagoes um ntmero elevado de vezes) para comparar predi¢oes teoricas com diferentes
combinagoes de dados a dependéncia com a escala nao levava a uma fungao x?* (fungao
estatistica utilizada para avaliar modelos em relagao aos dados observacionais) significati-
vamente menor em relagio ao caso independente da escala. Assim (Planck,2015) resolveu
manter uma parametrizagao independente da escala. Neste trabalho vamos também tra-
balhar apenas com parametrizacoes independentes da escala, portanto u(a, k) = u(a).

Tendo em mente o resultado acima, vamos aplicar primeiramente a seguinte forma
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para p(a)
2

pi(a) =1+ El% (6.11)
sendo qeu E; é um parametro constante (o parametro c foi incorporado em E;). Observe
que no passado o parametro de Hubble é grande, implicando em menores desvios da RG
no passado e o sub-indice "1"em p; é usado apenas para identificar a primeira forma que
assumimos para pu. Os desvios do potencial ¢ parametrizado pela equagao esta
apresentado na Figura (6.2). O valor E; = 0 corresponde ao modelo ACDM.

Vamos agora aplicar a forma da equacao (6.11]) na equagao e resolvendo numeri-
camente, (nés seguimos os mesmos passos descritos na se¢ao (5)) ) e dessa forma calculamos
o observavel fog(z). O resultado numérico esta apresentado na Figura . As regiao

vermelha corresponde ao modelo com viscosidade de cisalhamento, a regiao verde corres-

ponde ao modelo de gravidade modificada baseada na forma de p;(a) e a linha preta é o

modelo ACDM.

110l 1.00f
108l 0.98}
% 1,06} i 0.96]
AS A
3 5
S 4 o4l & 0.04}
1.02} 0-92f
100k | 0.90-‘ ‘ ‘ ‘ ‘
0 1 2 3 4 0 1 2 3 4
z z
(a) Parametro By =0, 1. (b) Parametro Ey = —0, 1.

Figura 6.1: E plotado a razdo entre os potenciais gravitacionais do modelo com gravidade modificada
¢cm para a parametrizacdo (6.11)) e o potencial gravitacional da RG ¢gr em fungdo do desvio para o
vermelho para dois diferentes valores do parametro F;.

Usando o resultado encontrado anteriormente para o melhor ajuste de 7y [25] sendo

flo = 2,593 x 1075 como um limite superior para o valor da viscosidade de cisalhamento
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fizemos variar 0 < 7y < 2,593 x 107°, que estd representado pela regiao vermelha da
Figura . Como 7y apenas pode assumir valores positivos o efeito de viscosidade
de cisalhamento é apenas do tipo de supressao. Ja para os resultados do modelo de
modificacao da gravidade nos fizemos com que o valor inferior de fog coincidisse com o
valor em ap = 1 (2 = 0) correspondente no caso de viscosidade de cisalhamento. Portanto,
a tltima linha da regido vermelha (mais distante de ACDM) coincide com a tltima linha
da regiao vermelha, e para fazer com que elas coincidissem fizemos com que o parametro
E variasse nos intervalos —0,3 < F; < 0,3. Observe que ambos modelos assumem o
mesmo comportamento assimptotico para grandes desvios para o vermelho. Do painel (b)
da Figura (/6.3) é possivel ver que ha um desvio para o vermelho 6timo para identificar a
diferenca entre os dois modelos, que tem seu valor maximo proximo de z ~ 0.4. Mesmo
que a diferenca entre os dois modelos seja pequena (< 0,5%), isso nos da evidéncia em

Y

como distinguir modelos caracterizados por ¢ # 1.

1.10f 1.00f

108l 0.98}
% 1.06} g 0.96]
ASS A
3 3
S .04} S 0.94

1.02} 0.92

100k ] 0.90f

0 1 2 3 4 0 1 2 3 4
z
(a) Parametro By =0, 1. (b) Parametro Ey = —0, 1.

Figura 6.2: E plotado a razdo entre os potenciais gravitacionais do modelo com gravidade modificada
¢cm para a parametrizacio (6.11)) e o potencial gravitacional da RG ¢gr em fungdo do desvio para o
vermelho para dois diferentes valores do parametro Ej.

Vamos estudar agora uma segunda forma para p(a) baseado na referéncia [175], onde
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Figura 6.3: Painel da esquerda: o observavel fog em funcdo do desvio para o vermelho. Para o caso
viscoso a regido vermelha corresponde ao alcance do parametro viscoso 0 < 7jp < 2,593 x 1076. A
regido verde mostra o comportamento do modelo com gravidade modificada com a parametrizagdo p; e
o parametro F; assume valores entre —0,22 < F; < 0,3. Painel da direita: a diferenca relativa entre a
linha vermelha mais inferior e a linha verde mais inferior.

a forma desta fungao é

po(a) =1+ (Ege—k% - 1) (6.12)

onde fixamos a escala em k = 0,1, garantindo assim estarmos dentro do regime linear
em ag ¢ € um modo sub-horizonte. Os parametros F, e k. sao constantes e o limite RG
ocorre quando Fy =1 e k. — oo. Na Figura estd apresentado a forma dessa funcao
em funcao do desvio para o vermelho, que é constante.

Na Figura estao apresentados o comportamento do modelo de gravidade modi-
ficada em comparagao com o caso de viscosidade de cisalhamento para o caso da para-
metrizacao . Observe no segundo painel que o ponto em que as diferencas entre
gravidade modificada e viscosidade de cisalhamento ocorre em desvio para o vermelho
maior que o caso anterior, sendo que ¢ uma diferenca a nivel de 2% e ocorre em torno de

2~ 0,7.

Observamos das duas anédlises feitas acima podemos observar mais uma caracteristica
de modelos de gravidade modificada: eles podem modificar a gravidade tornando-a mais
intensa ou menos intensa. Isso pode ser observado nas linhas verdes que estao tanto abaixo

como acima da linha preta do ACDM. O caso de M E com viscosidade de cisalhamento
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Figura 6.4: E plotado a razdo entre os potenciais gravitacionais do modelo com gravidade modificada
oM para a parametrizacdo (6.11) e o potencial gravitacional da RG ¢gr em fungdo do desvio para o
vermelho. A diferenca entre os modelos é constante em termos do desvio para o vermelho

25
0.7 ACDM 0.48
gravmodf
shear 0.47
0.46.
\
0.6 S 045
’ 0.44
043
0.42
05 0.76 0.77 0.78 0.79 0.80 0.81 0.82 o\c
o [ R 1] =
= S
Sy 3
o4 1§ I [ ]
] 1
0.3
0.2 04 0.6 0.8 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
z
(a) Parametro =0, 1. (b) Parametro u = —0, 1.

Figura 6.5: Painel da esquerda: o observavel fog em func¢do do desvio para o vermelho. Para o caso
viscoso a regido vermelha corresponde ao alcance do parametro viscoso 0 < 7y < 2,593 x 1076, A
regido verde mostra o comportamento do modelo com gravidade modificada com a parametrizagdo pe e
0s parametros o e ko assumem valores entre 0,92 < Ey < 1,1 e 2,2 < k. < 2,4. Painel da direita: a
diferenca relativa entre a linha vermelha mais inferior e a linha verde mais inferior.

apenas tem efeito de amortecimento das estruturas, e por isso as linhas vermelhas estao
sempre abaixo de ACDM.

Podemos explicar essa diferenca entre os casos de gravidade modificada e de viscosidade
de cisalhamento. Para comodidade do leitor irei reescrever a equacao para A no caso de

um Universo viscoso apenas com viscosidade de cisalhamento, que é a seguinte:
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dzAmscoso H2 dAviscoso
a? 20 (3—§Q —0+A+k23) q——220%0

da? 2 " H? da
+ (C + kQD) Aviscoso = 07 (613)
com A = 327773%’ B = %, C = —%Qvg—é e D = 0. Portanto a viscosidade de

cisalhamento afeta apenas o termo de dA/da, e como 1 apenas pode ser positivo (deve
ser positivo para nao violar a segunda lei da termodindmica), implicando que o termo
(3 — %Qvg—‘z + A+ k:23> > 0, tendo sempre efeito de amortecimento no crescimento das
estruturas.

J& no caso de gravidade modificada a equacao é

d2A d a dH dA 3 112
2 grav.modf. grav.modf. 0
¢——4 3+ —— | —————_Q) _1_|_“a’k Arv.o._oy 6.14
da? ( H da) da 2 H? [ ( )} g df ( )

e 0 termo de modificacao p afeta apenas as contribuicdes de A. Mas como nao ha restricoes
de sinal para pu, ele pode assumir valores positivos e negativos, tornando assim a gravidade

mais ou menos intensa.
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Capitulo 7

Perspectivas Futuras : Ondas

(Gravitacionais

Com a recente detec¢do de ondas gravitacionais feita pela colaboracao LIGO (Laser
Interferometer Gravitational Wave Observatory) do sinal GW150914, se iniciou uma nova
etapa na cosmologia, indo ao caminho de confirmar as predicoes de Einstein de que a
gravidade nao age de forma instantanea, mas que se propaga com a velocidade da luz.
A primeira deteccao |176] foi observada em 14 de setembro de 2015, e conclusées foram
feitas de que os sinais recebidos se devem a colisdo e fusdo de dois buracos negros (que
até este momento nunca haviam sido observados) que ocorreu em uma galaxia distante a
mais de 1 bilhao de anos luz da Terra. A deteccao foi feita por apenas dois detectores,
um localizado em Livingston, Louisiana e o outro em Hanford, Whashington, ambos nos
Estados Unidos

A Colaboragao LIGO nao colocou limites na velocidade das ondas gravitacionais, mas
trabalhos posteriores, utilizando o sinal GW150914, colocaram o seguinte limite superior

na velocidade das ondas gravitacionais [177]
cow < 1,7c, (7.1)

sendo ¢ a velocidade da luz no vacuo. Porém esse nao foi o tinico sinal detectado até hoje,
e limitagoes mais precisas foram feitas na velocidade de propagacao das ondas gravitaci-

onais.
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O tempo de atraso entre os sinais das ondas gravitacionais que chegam entre detectores
bem afastados podem ser usados para colocar limites superior e inferior na velocidade
de propagacao das ondas gravitacionais. A partir das trés primeiras deteccoes de ondas
gravitacionais das Colaboracoes LIGO e VIRGO foi colocado novos limites na velocidade

de propagacao das ondas gravitacionais com precisdo de 90% [178§]
0,55¢ < cg < 1,42c. (7.2)

Pouco depois da publicagao do resultado acima foi publicado um novo artigo colocando

limitacoes ainda mais fortes na velocidade de propagacao das ondas gravitacionais [179).
3x107%¢ < cgyy < T x 1071 (7.3)

Essa limitacao foi feita baseada em dados da colaboracao LIGO, VIRGO e FERMI uti-
lizaram sinais de um evento de fusdo de estrelas de néutrons (que foi o sinal GW170817),
e essa precisao na limitagao de ¢4, se deu pois nao houve apenas emissao de ondas gravi-
tacionais, mas também de raios gamma.

Com limitacoes tao fortes na velocidade das ondas gravitacionais devemos nos preocu-
par em estudar se os modelos impactam nessa velocidade de propagacao. Caso o modelo
altere o valor predito da velocidade de propagacao das ondas gravitacionais de forma
a ficar fora do intervalo previsto por observacgoes, entao o modelo deve ser descartado.
Com isso em mente, temos que ser cuidadosos e estudar se a inclusao de viscosidade de
cisalhamento altera a predicao para essa velocidade. Como ao incluir viscosidades de cisa-
lhamento estamos apenas alterando o tensor momento-energia, nao deve haver mudanca
na velocidade de propagacao das ondas gravitacionais.

Desenvolvendo a equacao da onda gravitacional identificamos duas solugoes exatas
para a perturbacao da métrica. Vamos entao apresentar o desenvolvimento da equacao
da onda gravitacional. Vamos comecar definindo o calibre sincrono para efetuar as per-
turbacoes da métrica. A meétrica perturbada escrita no calibre sincrono tem a seguinte

forma

d52 = dtz + (hz] - a2(t)5l-j) d&?idl’j, (74)
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sendo t o tempo cosmico. Para os modos tensoriais o calibre sincrono é invariante de cali-
bre. Além disso, escolha deste calibre também traz uma maior simplicidade nos calculos.
Estamos interessados aqui nas perturbacoes da equacao de Einstein induzidas por

modos tensoriais. O tensor de Einstein, em primeira ordem, pode ser escrita como
i spi
oGy = OR;, (7.5)

sendo que o termo 0 na frente das grandezas indica a perturbacao dessa grandeza. As

componentes da equacao de Einstein estao escritas abaixo:

4 1 T : a 1,
, i\

Aplicando as componentes acima a equacao de Einstein chegamos & seguinte equacao,

escrita em termos do tempo césmico:

k2

. N i -
hij — (H —20) hyj + <¥—25—4H77) hi; = 0. (7.7)

Passando para o tempo conforme 7, definido como dt = adr, e suprimindo os indices das

componentes de ondas gravitacionais, a equagao assume a forma

/
h”—Q(%—na) Bt

Agora, com o intuito de procurar solucoes analiticas, vamos colocar a equacao na forma de

a

" 1\ 2
k2 — 2% +2 (a—) - 4a’n] h=0. (7.8)

um oscilador harmonico paramétrico fazendo uma redefinicao da perturbacao da métrica

h:
h=ae ')\ I= / andr. (7.9)
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e as derivadas de h sao reescritas da seguinte forma:

h=ae ), (7.10)
/

B =ae™! [X + (% — na) )\} : (7.11)

" o__ —I " 2,_— / CL_//_ = = =2 2

R =ae™" [N 4+2 i/ A+ - 3na' —qa+nq7a” || . (7.12)

Aplicando as alterages acima na equacao (7.8)), chegamos na equagio da onda gravitaci-

onal na forma parameétrica

"

N+ {kQ - % —3na’ — 7a — 772@2} A=0. (7.13)

Agora vamos apresentar dois casos particulares para os quais encontramos solucoes
analiticas. Vamos aqui supor um fundo dominado por matéria, de forma que podemos

escrever o fator de escala e a densidade p em termos do tempo conforme

a=ayr?, (7.14)

p = poa > = porC. (7.15)
e vamos supor também que o coeficiente de viscosidade é dado por
7= Top! = ot . (7.16)
Aplicando a, p e 7 na equacao temos
N+ {kZ - % +6 (1 — 1) figagm ~* — (fpao)” 72(1_6“)} A =0. (7.17)

Caso particular 1

Para o caso especifico que a poténcia do coeficiente de viscosidade é = 1/6 a equagao

(7.17) fica da forma

2
N+ {kQ — = — Siloao — ﬁgag] A=0. (7.18)
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Agora escrevendo a equacao em uma forma simplificada vamos definir kg
ko = k* = 5ijoao — 7ap, (7.19)
e aplicando kg a equacao da onda fica na forma

2
N+ (ko — ﬁ) A= 0. (7.20)
Substituindo A = /7 temos a seguinte equagao

/
P 9
— 4+ k= -—=|~v=0. 7.21
7+T+[o 472}7 ( )

A solucao dessa equacao diferencial é uma funcao de Bessel da forma

A=+T [cljg <\/k—07) el s <\/k:_07)} . (7.22)

Vamos, por fim, retornar as variaveis originais e chegar na solugao para h

h = horie—Meo% [cljg <\/k_07> + el g <\/k_07>} . (7.23)

Nessa expressao, hy ¢ uma constante de integracao. Em grandes escalas, em que k — 0,
ko se torna negativo e a funcao de Bessel se torna uma funcao de Bessel modificada, e
instabilidades podem aparecer devido ao comportamento assintético exponencial.

Essa solucao pode ser reescrita em termos do fator de escala

5 _7g ko ko
h = hoaie 29 SR "
oane [CIJS ( ao(1+2)> o : ( ao(1+2)>

Caso particular 2

(7.24)

Para o caso especifico que a poténcia do coeficiente de viscosidade é p = 1/3 a equacgao

(7.17) fica da forma

2.2
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Com o objetivo de chegar a uma solugao exata para essa equagao diferencial vamos definir

as seguintes transformacoes

9
y T=1WV(4z, k= _4M :u2 = -+ n(2)a’(2)7 (726)

k2= — ,
NG 4

g (G- &
M P2 2=, 7.27
+ { 1 = + - 0 (7.27)

Essa é a equacao de Whittaker, com ¢ = 1, com solucoes

1 1 1
A\ = e 27 MR (5 +u—r,1+2p, z) (7.28)
1 1 ]_
Ao = e 2% iy (5 +u—rK,1+2pu, z) , (7.29)
onde
T 1Fi(a,b, z) L pFi(l4+a—0,2-0,2)
bc) = - .
Ula,b.c) = S [m Ya_bre) T(a)T(2 — b) ’ (7.30)

e a fungao 1 Fi(a,b, z) é a funcdo hipergeométrica confluente.

Apresentamos entao dois casos de solucao exata da equacao da onda gravitacional.
Ter solucoes exatas é excelente, pois nos permite ter uma compreensao melhor da con-
tribuicao de cada termo. Vamos dar continuidade a este trabalho encontrando a forma
final da velocidade de propagacao das ondas gravitacionais. Observe que a inclusao de
viscosidade de cisalhamento altera apenas o termo 7,,, da equagao de Einstein, e portanto
esperamos que a velocidade das ondas gravitacionais nao sejam alteradas. E esperado que
a inclusao de 7 na equacao altere apenas a amplitude a onda. Este trabalho esta em

desenvolvimento.
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Capitulo 8

Consideracoes Finais

Este trabalho foi dedicado a estudar modelos com viscosidades volumétrica e de cisa-
lhamento combinadas, e seu impacto na formacao das estruturas do Universo. Diferen-
temente de modelos de unificacao do setor escuro, mantivemos a constante cosmologica
no fundo homogéneo e isotropico como sendo a principal responséavel pela aceleracao cos-
mica. Nosso estudo foi motivado por algumas possiveis tensdes no modelo ACDM, como
o fato de que a colaboragao do satélite Planck observou menos aglomerados de galaxias do
que era esperado, o problema da excessiva aglomeragao de matéria devido a natureza da
Matéria Escura Fria e o problema da falta de satélites. O excesso aparente de estruturas
indica ser necessaria a introducao de algum mecanismo capaz de suprimir o crescimento
do contraste de densidade.

Estudos anteriores ja exploraram efeitos de viscosidade volumeétrica, mas efeitos de
viscosidade de cisalhamento em geral nao costumam ser relevados. A nivel de fundo
realmente a viscosidade de cisalhamento nao deve ser considerada relevante, pois como a
viscosidade de cisalhamento ¢ anisotropica, ela compromete a homogeneidade e isotropia
do Universo. Mas em nosso estudo vimos que a nivel perturbativo a contribuicao da
viscosidade de cisalhamento pode ser tao eficiente quanto a viscosidade volumeétrica para
amortecer o crescimento de estruturas e adiando a transicao para o regime nao linear.

Nossos resultados para a viscosidade volumétrica isolada estao de acordo com as re-
feréncias [23,/137,(146], indicando que a matéria escura com viscosidade volumétrica pode
aliviar o excesso de poténcia que existe no cenério de matéria escura fria. Por outro lado,

quando o efeito da viscosidade de cisalhamento é considerado, nossos resultados mostram
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um fortalecimento da supressao da poténcia em pequenas escalas. Fizemos um estudo
do contraste da densidade com dados de fog para avaliar a forca do amortecimento das
viscosidades estudadas, e também fizemos uma andlise estatistica para colocar limites
superiores no valores de viscosidade volumétrica e de cisalhamento possiveis de serem
implementados, que sdo & < 1,427 x 107H, /(247 G) ~ 4,0 x 10712GeV? ~ 58,6 Pa seq e
n < 2,593 x 107 Hy/(247G) ~ 7,8 x 10712GeV? ~ 106, 5Pa seg, respectivamente. Vale
ser relembrado que esses resultados foram obtidos considerando anélises simples onde os
parametros £ e 1 sao constantes e barions nao sao considerados.

Os resultados obtidos neste trabalho podem se tornar importantes futuramente para
ajudar a limitar os candidatos de matéria escura, ja que efeitos de viscosidade aqui con-
siderados podem estar associados com propriedades intrinsecas da matéria escura. Foi
mostrado também na referéncia 77| que a inclusdo de viscosidades de cisalhamento po-
dem resolver a tensao entre medidas da radiagao césmica de fundo e de estruturas em
grandes escalas. Esta etapa do trabalho resultou em um artigo publicado [25]

Estudamos também a degenerescéncia do caso de viscosidade de cisalhamento com
modelos de gravidade modificada. Aqui usamos uma modelo de gravidade modificada
mais fenomenologico de forma a poder mantermos a mesma base do modelo com viscosi-
dade de cisalhamento. Tivemos dificuldades em encontrar parametrizagoes distintas para
deixarmos o estudo mais completo. Fizemos o estudo de duas parametrizacoes, mas o
trabalho ainda estd em desenvolvimento.

Apresentamos aqui alguns resultados parciais comparando modelo de gravidade uni-
ficada com modelo com matéria escura viscosa (com viscosidade de cisalhamento) e mos-
tramos que em teoria a contribuicao desses efeitos é totalmente distinta, porém a anéalise
numérica indica a existéncia de uma regiao de degenerescéncia na predi¢ao dos dois mode-
los para o teste observacional de fog. Identificamos que existem desvios para o vermelho
6timos para identificar diferencas entre os dois modelos. Resultados deste trabalho estao
sendo agrupados e a escrita de um artigo estd em andamento, na etapa final para ser
enviado para publicacao.

Possiveis continuagoes deste trabalho seriam explorar o nivel nao linear e introduzir
uma descri¢ao causal para o fluido viscoso, usando, como exemplo, o formalismo de Muler-

Israel-Stewart. Existe uma discussao em andamento sobre o impacto da viscosidade de
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cisalhamento nas ondas gravitacionais, que ¢ um estudo essencial, pois caso impacte de
forma consideravel na velocidade das ondas gravitacionais, o modelo pode estar compro-

metido. Isso se d& devido as recentes deteccoes de ondas gravitacionais.
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