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Resumo

Observacoes astronomicas realizadas nos ultimos 15 anos envolvendo supernovas do
tipo Ia, radiacao césmica de fundo e estruturas em grandes escalas indicam que o
Universo é descrito por um modelo cosmoldgico espacialmente plano e que se encontra
num estdgio de expansao acelerada. A causa da aceleracao é desconhecida e constitui
um dos maiores desafios para a cosmologia moderna. O modelo que melhor descreve
os dados, ACDM, apresenta inconsisténcias tedricas e, devido a esses problemas, vem
se propondo cenarios alternativos ao modelo ACDM.

Nesta dissertacao investigamos modelos de interagdo no setor escuro (matéria
escura e energia escura) descrevendo a energia escura por um equagao de estado de-
pendente do tempo. Vinculos observacionais sobre os parametros de cada cenario
proposto sao obtidos a partir de uma analise estatistica envolvendo quatro conjun-
tos de dados observacionais independentes. Nossos resultados sao compativeis com o
modelo ACDM. Contudo, mostramos que, a luz dos dados atuais, modelos com in-
teragao no setor escuro, assim como modelos dinamicos de energia escura, nao podem

ser descartados.



Abstract

In the last 15 years, astronomic observations coming from type la supernovae, cosmic
microwave background and large scale structures has pointed that the universe is
spatially flat and is expanding at an accelerated rate. The origins of this acceleration
is unknown and is one of the main challanges to the modern cosmology. The model
that presents a better accordance with the data, the ACDM model, has theoretical
problems that remain unsolved, making arise a lot of alternative scenarios.

In this Master Thesis we study cosmological models with interaction in the dark
sector describing the dark energy by a time dependent parameter of the equation of
state. We constrained each proposed scenario with four independent sample of data.
Our results are entirely compatible with the standard model. However, we show that
models with interaction in the dark sector, as well models with a time dependent

parameter EoS, can not be ruled out by the observations.
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Capitulo 1

Introducao

A Cosmologia € a drea da ciéncia que estuda o Universo como um todo, sua origem,
dinamica e constituicao, visando descrever do ponto de vista téorico e observacional
a evolucao do cosmos.

A cosmologia moderna surgiu com o advento da Teoria da Relatividade Geral
(TRG) densenvolvida inicialmente por Albert Einstein. Einstein foi o primeiro a
propor, no ano de 1917, um modelo de Universo no trabalho Consideracoes Cos-
molégicas sobre a Teoria da Relatividade Geral [1]. Neste trabalho Einstein propoe
um modelo cosmoldgico estatico introduzindo um termo nas suas equagoes de campo
que desempenha o papel de uma forca anti-gravitacional cuja funcao é impedir que o
universo colapse sob acao de sua propria gravidade. Esse termo ficou conhecido como
constante cosmoldgica.

Ainda em 1917, de Sitter obtém uma solucao das equacoes de campo da TRG
para um modelo contendo apenas um termo cosmoldgico. Ao contrario do modelo do
Einstein, o universo de de Sitter expandia. Em 1924 Alexander Friedmann combina o
modelo de Einstein (composto por matéria) com o modelo expansionista de de Sitter.
Anos depois, em 1929, Edwin Hubble publica dados astrofisicos [2] que mostram que
nebulosas (hoje sabemos que essas nebulosas sao galdxias) estavam se afastando de

nos com velocidades proporcionais a distancia. Mostrando assim, que o universo



estava de fato em expansao. Essa descoberta levou Einstein a abandonar seu modelo
estatico e, junto com ele, o termo cosmoldgico.

Em 1948, o fisico russo George Gamow mostrou que um universo em expansao
poderia explicar as elevadas abundancias dos elementos quimicos hidrogeénio e hélio.
Gamow previu também, baseado em modelos expansionistas, a existéncia de uma
radiacao isotrépica e homogénia e de espectro bem definido, a radiacao césmica de
fundo (RCF) que teria se originado no universo primordial.

Essa reliquia de radiacao foi observada pela primeira vez, por Arno Penzias e
Robert Wilson em 1965. Essa descoberta rendeu a Penzias e Wilson o prémio Nobel
de 1978. Desde entao, a RCF vem sendo pesquisada por diversas missoes observa-
cionais, dentre as quais podemos destacar o Cosmic Background Explorer (COBE)
e o Wilkinson Microwawe Anisotropy Probe (WMAP) ambos operados pela NASA
(National Aeronautics and Space Administration), e, atualmente, a sonda Planck op-
erada pela Agéncia Espacial Europeia (ESA). A RCF é, ao lado do afastamento das
galdxias e, da abundancia de elementos leves (nucleossinte primordial), uma das prin-
cipais evidéncias observacionais do modelo do Big Bang, segundo a qual o universo
era extremamente quente e denso no passado.

Modelos cosmologicos sao sustentados por observagoes, recentemente dados
provenientes de supernovas do tipo Ia e medidas da anisotropia da RCF indicam que
o universo ¢é espacialmente plano e se encontra num estagio de expansao acelerada.
Embora a aceleracao cosmica esteja bem estabelecida, sua causa ainda ¢ desconhecida
constituindo um dos maiores desafios da cosmologia moderna.

Supondo que a teoria da relatividade geral permaneca vélida, o regime aceler-
ado pode ser obtido adicionando uma forma exdtica de energia com pressao negativa,
denominada de energia escura, ao contéudo energético do universo. A representagao
tedrica mais simples para energia escura é uma constante cosmoldgica, a qual esta

associada a energia de vacuo quantico, cuja equacao de estado é dada por, p = —p.



Com as atuais observagoes astrofisicas, podemos inferir que o balanco energético do
universo se encontra da seguinte forma: 68% de energia escura, 32% de matéria(escura
e barionica) [3].

O modelo contendo uma constante cosmoldgica e matéria escura fria (modelo
ACDM) é o que melhor descreve os dados observacionais atuais. Contudo, o modelo
ACDM apresenta inconsisténcias tedricas ligadas a densidade de energia de vacuo,
uma vez que as estimativas tedricas e observacionais diferem de 50 a 120 ordens
de grandeza [4, 5, 6]. Tal problema é conhecido como o problema da constante
cosmoldgica e tem inspirados os fisicos a propor mecanismos e candidatos alternativos
a constante cosmoldgica.

Esta dissertacao encontra-se organizada da seguinte forma : No Capitulo 2,
discutimos brevemente a teoria da relatividade geral, os modelos cosmoldgicos, os
testes cosmoldgicos que permitem estimar os valores de parametros cosmoldgicos e
dos fundamentos observacionais do modelo do big bang. No Capitulo 3, apresentamos
as evidéncias da expansao acelerada, o atual modelo padrao da cosmologia, modelos
com campos escalares, o cenério de gés de Chaplygin e modelos com parametros de
equacao de estado dependente do tempo. No Capitulo 4, fazemos uma revisao dos
modelos cosmoldgicos com interagao no setor escuro, incluindo uma anélise observa-
cional atualizada do modelo de Wang-Meng de decaimento de vacuo. No Capitulo
5, deduzimos uma equacgao geral que descreve a evolucao da densidade de energia
escura para o cenario cosmologico de interagao no setor escuro dado pela lei de decai-
mento de Wang-Meng. Investigamos as solucoes e seus aspectos observacionais para
modelos como w = const., e um modelo com dependéncia tempotal na equagao de
estado, o modelo de Barboza-Alcaniz. No Capitulo 6, investigamos o cenario scaling
cosmology na presenca de uma parametrizacao generalizada para alguns modelos de
energia escura, dentre eles trés parametrizacoes de uso frequente pelos cosmologos

quando querem investigar desvios de modelo ACDM. Nossas conclusoes e perpectivas



sao apresentadas no capitulo 7. Um apéndice destinado a andlise estatistica e aos

testes cosmoldgicos é apresentado no final da dissertacgao.



Capitulo 2

O Modelo Cosmolégico Padrao

2.1 A Teoria da Relatividade Geral

Em 1905, para conciliar as leis da mecanica com a teoria do eletromagnetismo de
Maxwell, Albert Einstein (1879-1955) propos a teoria da relatividade especial. Essa
teoria postula que a velocidade da luz no véacuo é constante (principio da constancia
da velocidade da luz), e que as leis da fisica sao as mesmas em todos os referencias
inerciais (principio da relatividade).

A teoria é dita especial ou restrita, por se aplicar apenas a referencias inerciais
e a campos gravitacionais despreziveis. A generalizagdo dessa teoria para referen-
cias nao-inerciais e, consequentemente, campos gravitacionais, levou 10 anos, sendo
concluida por Einstein em 1915.

A Teoria da Relatividade Geral (TRG) descreve a agdo dos campos de matéria
sobre o espaco-tempo que, por sua vez, afeta o movimento da matéria. Na TRG o
espaco-tempo é descrito pela geometria pseudo riemanniana de forma que o intervalo

entre dois eventos é dado por

ds® = g, datda”, (2.1)

onde g,, € o tensor métrico. No espaco-tempo a trajetéria de uma particula sob a



acao da gravidade pode ser obtida pelo principio da mimina acao,

J / ds = 0. (2.2)
No espaco-tempo curvo, essas trajetérias nao sao retas, sao geodésicas descrita

pela equagao [7, 8, 9

d?a? \  dztdx”
g T =0 (2.3)

onde

- lgo/\<agw o agw)
) oxt — Ozv  Ox°

sao os simbolos de Christoffel de segunda espécie [7, 8, 9].

(2.4)

A curvatura do espaco-tempo é caracterizada pelo chamado tensor de Riemann-
Christoffel, definido como [7, 8, 9]:
A A
or+,, or,,

1 = oxk  Oxv + Ty = Tl (2.5)

Na TRG temos que os efeitos gravitacionais sao descritos pela curvatura do

espago-tempo, onde o conteido material presente é quem determina a forma do
espaco-tempo, isso pode ser expresso matematicamente pelas equacoes de campo de

Einstein [7, 8, 9]:

G = 81GT,,, (2.6)

onde G, = RW—% g R é o tensor de Einsten, que fornece as propriedades geométricas
do espago-tempo, R, = R*,,, ¢ R = g™ R, sao o tensor de Ricci e o escalar de
Ricci, T, é o tensor momento-energia e representa o conteiiddo material do universo.

Para um fluido perfeito,



Tw = (0 + p)uytly — PGy, (2.7)

onde p, p e u, sao, respectivamente, pressao, densidade do fluido e a quadrivelocidade

das particulas do fluido.

2.2 Modelos de Friedmann-Robertson-Walker

Além da TRG, outro pilar da cosmologia moderna é o chamado principio cosmolégico,

que estabelece que:
Em escalas suficientemente grandes o universo é homogéneo e isotrépico.

Observagoes astronomicas, indicam que o principio cosmoloégico aplica-se ape-
nas para escalas maiores que 100 Mpc.
A métrica mais geral que descreve um universo homogéneo e isotrépico é a

métrica de Robertson-Walker [9, 10, 11], dada por:

dr?

2 2 2
ds® = dt —CL<t) m

+ 72(d6* + sin? 9dg02)] ) (2.8)

onde a funcao a(t) é o fator de escala é a constante K e a curvatura da se¢ao espacial,
a qual pode ser negativa, nula ou positiva dependendo, respectivamente, se o universo
é aberto, plano ou fechado.

Assim, para um universo homogéneo e isotrépico preenchido por um fluido

perfeito, as equacoes de campo da TRG tornam-se:



Eliminado K nestas equagoes obtemos a equagao da aceleragao

a e
P ——T(p+3p). (2.11)

As equagoes acima descrevem um universo em expansao. Solugoes desse tipo
foram encontrata pela primeiras vez em 1917 por de Sitter para um universo vazio
contento uma constante cosmoldgica e posteriomente no inicio dos anos 1920 por
Alexander Friedmann.

A ideia de um universo em expansao ganhou for¢a em 1929 quando Edwin
Hubble publicou dados astrofisicos que indicavam que o universo estava em expansao.
Hubble mediu a velocidade de afastamento das galaxias e inferiu a relacao conhecida

como lei de Hubble

v = Hyd, (2.12)

onde v é a velocidade, d é a distancia da fonte e Hy é a constante Hubble. Dados
mais recentes [3], mostram que Hy = 67.3 £ 1.2 Kms™* Mpc™*.
Além das equagdes (2.9) e (2.10), a conservagao do tensor de energia-momento,

17 = 0, para um fluido perfeito, fornece:

) a
p+3a(p—|—p) =0. (2.13)
Para determinar a dinamica do universo é preciso ainda especificar a equacao
de estado do fluido, p = p(p). Para uma equacao de estado na forma p = wp com
w =constante, e para o caso particular de uma geometria plana (K=0), a equacao
diferencial que descreve a evolugao do fator de escala césmico sera dada por

1
+23°")a2 (2.14)

ai + (

a solugao geral para w = cte é



3 o)
a(t) = ag {5(1 + w)HOt} (2.15)
Para matéria, w = 0, a(t) o< t*/* e para radiacdo, w = 1/3, a(t) o< t/2.
2.3 Medidas de Distancias Cosmolégicas
2.3.1 Desvio Cosmoldgico para o vermelho (Redshift)
O redshift, z, de uma fonte luminosa ¢é definido como:
Ao — Ae
= ‘¢ 2.16
< )\e ) ( )

onde Ay é o comprimento de onda observado, ou seja, medido localmente; A, é o
comprimento de onda emitido pela fonte.

Quanto maior for a distancia de uma fonte, maior serd o tempo que sua ra-
diacao leva para chegar ao observador e maior sera a expansao espacial. Percebemos,
assim, que hé uma relacao entre tempo, fator de escala e redshift, ou seja, maiores
redshifts correspondem a radiagoes emitidas em tempos mais remotos quando o fator
de escala era menor. Quantitativamente esta relacao é expressa por 142z = a(to)/a(t),

onde o subindice 0 indica a presente época.

2.3.2 Distancia Proépria

A distancia prépria d,(t) entre dois pontos (r = 0,6, ¢) e (1,0, ¢) ¢é igual ao compri-
mento da geodésica espacial entre eles quando o fator de escala a(t) é mantido fixo
num dado ¢t. Visto que as coordenadas (0, ¢) sdo mantidas fixas, a métrica (2.8)

torna-se

ds = a(t)dr (2.17)

de forma que
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dy(t) = a(t) /07“ dr = a(t)r. (2.18)

2.3.3 Distancia Luminosidade

Quando a luz ¢é emitida de uma fonte isotrépica em um meio homogéneo ela se propaga
esfericamente em todas as diregoes. Por exemplo, num universo euclidiano, um de-

tector situado a uma distancia d da fonte medird um fluxo

L
Ard?’

onde L é a luminosidade (poténcia irradiada pela fonte). Como podemos medir o fluxo

f= (2.19)

bolométrico, i.e., fluxo completo integrado sobre todos os comprimentos de onda da
luz, caso haja uma classe de objetos astronomicos cuja luminosidade seja conhecida,

torna-se 1util definir uma funcao chamada distancia luminosidade,

dp = ,/%. (2.20)

Se uma fonte emite fétons num instante t., no momento da observagao t,, eles estarao

espalhados em uma superficie cuja area no espagco euclidiano é

A = 4drd®. (2.21)

A generalizagdo para um universo de FRW ¢ facilmente obtida fazendo d = Si(r) de

forma que

A =478y (r)?, (2.22)
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onde )
Rysin(r/Ry), para k=+1
Sk(r) =<r, para k=0
KRo sinh(r/Ry) para k= —L.
Aqui
to = g
r—/te %— O ;(ZZ/) (2.23)
é a distancia radial co-mével e Ry = 1/Ho+/|Q|.
Quando um féton é emitido sua energia é F, = % Mas devido ao redshift, em
t, temos:
Ao = %Ae = (14 2)A, (2.24)

E, = (2.25)

Dessa forma, o fluxo observado sera:

E/(142
_ Eo/éto o 6t£g1——::zg _ L (2 26)
AmSp(r)2  4mwSk(r)?  4wSk(r)2(1 + 2)? '

Comparando a expressao acima com (2.19), temos que a distancia luminosi-

dade sera dada por:

d, = Su(r)(1 + 2). (2.27)

Para baixos redshifts temos [10],

C 1—(]0
dr, ~ —z(1
L HOZ( + 9

2) (2.28)
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onde ¢y € o parametro de desaceleragao medido no presente tempo.
A grandeza definida nesta secao € util quando temos um objeto astrofisico que

possui uma luminosidade conhecida independente da regiao do universo onde ocorra.

2.3.4 Distancia Diametro Angular

A distancia diametro angular é definida como

L
56’

onde [ é o comprimento préprio do objeto, medido perpendicularmente a linha de

dy = (2.29)

visada, e 06 o angulo subtendido por esse comprimento.

Visto que o Universo esta em expansao, a distancia diametro angular nao sera
igual & distancia propria. Num universo descrito pela métrica (2.8), as coordenadas
co-méveis das duas extremidades do objeto sao (r,01,0) e (r,02,¢) de forma que a

distancia entre as duas extremidades do objeto é dada por:

[ =ds = a(t)Sk(r)do. (2.30)

Assim, temos que

dy = % = a(t)Sy(r) = f’f;

(2.31)

Comparando as Egs. (2.27) e (2.31) podemos notar que a distancia diametro

angular e a distancia luminosidade estao relacionadas por

dr,
dy = —= . 2.32
AT 02 (232)
Para baixos redshifts temos que [10]
Ay~ —o(1— 2 D2y (2.33)
47 H 2 '
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2.3.5 Magnitude e Mdédulo de Distancia

O brilho aparente de um objeto astrofisico, uma estrela por exemplo, é o fluxo medido
na Terra e, normalmente, expresso em termos da magnitude aparente m, definida

como

m = —2,5log F' + C, (2.34)

onde C' é uma constante que define o ponto zero da escala de magnitudes (con-
vencionalmente utiliza-se a magnitude aparente da estrela Vega como m = 0). A
magnitude bolométrica, i. e., a magnitude integrada sobre todos os comprimentos de
onda, é definida por

M = —2,5log (fi),

T

(2.35)

onde f, = 2.53107% W m~2 é um fluxo de referéncia.
A magnitude bolométrica absoluta é definida como a magnitude aparente que
a fonte deveria ter se estivesse a uma distancia de 10 pc. Para uma fonte de luz com

luminosidade L a magnitude absoluta ¢ dada por

L
M= -2, 5log(L—),

onde L, = 78,7L¢ ¢ a luminosidade de uma fonte cujo fluxo é f, = 2.53107% W m~

(2.36)

2

quando visto a uma distancia de 10 pc.
Tomando a diferenca entre (2.35) e (2.36) e usando (2.20) obtemos o médulo

de distancia definido como,

dr,
10pc

Como as distancias envolvidas nas andlises cosmoldgicas tipicamente sao da

pw=m— M =5log(

). (2.37)

ordem de Mpc, uma forma mais util para a equacao acima é
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dp
= 5log(—=— 25. 2.
p="5log(y 1) +25 (2.38)

2.4 Pilares Observacionais do Modelo Padrao

Discutiremos brevemente nessa secao os trés principais pilares observacionais do mod-
elo cosmolégico padrao: a expansao césmica, radiagao césmica de fundo (RCF) e a

nucleossintese primordial.

2.4.1 O Universo em Expansao

Conforme discutido na Secao 1.2 deste Capitulo, o primeiro pilar do modelo cos-
mologico padrao é a medida de afastamento das galdxias primeiramente observado
por Edwin Hubble em 1929 que comprovou a expansao do universo. Hubble deter-
minou as distancias de algumas galaxias usando a ja conhecida relagao entre periodo
e luminosidade de variaveis cefeidas. Constatou-se que essas galaxias estavam muito
distantes e que, quanto maior a distancia maior era a velocidade.

A lei de Hubble (2.12) se aplica somente a galdxias distantes, pois galaxias
préximas possuem movimentos peculiares (que nao se devem a expansao) resultantes
de interacao gravitacional com outras galaxias e aglomerados de galaxias. Em galéxias
distantes, o erro gerado por nao considerar o movimento peculiar é muito pequeno. A
descoberta da expansao do universo constitui uma das grandes descobertas cientificas

dos século XX.

2.4.2 Nucleossintese Primordial

A medida que o universo se expande ele se esfria, a energia média dos fétons cai de
10%® eV na era de Planck para algo em torno de 10~* eV nos dias atuais. Assim, a
expansao do universo abrange um intervalo de 31 ordens de magnitude na escala de

energia.
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Processos de ionizagao e de recombinagao ocorrem numa escala de 10 eV (en-
ergia tipica de ionizagdo) e processos de fusao e fissao nuclear estdo numa escala de
aproximadamente 8 MeV (energia tipica de ligagdo nuclear). Com isso, acredita-se
que elétrons e prétons devem se juntar para formar hidrogénio neutro quando a ener-
gia torna-se menor do que a energia de ionizacao do dtomo de hidrogénio (13,6 eV), de
modo que prétons e néutrons devem se fundir para formar deutério quando a energia
torna-se menor do que a energia de ligagdo do deutério (2,22 MeV). Entao a época
da recombinagao deve ter sido precedida por uma época de fusao nuclear conhecida
na literatura como nucleossintese primordial.

A nucleossintese primordial comeca quando prétons e néutrons fundem-se para
formar deutério e entao nicleos mais pesados comecam a se formar por atos sucessivos
de fusao nuclear.

Dado que a energia de ligacao do deutério é maior que a energia de ionizacao
do hidrogénio por um fator de 10%, estima-se que a sintese de deutério ocorra a uma
temperatura de 10° vezes maior do que a temperatura da recombinacao. A recom-
binagao ocorre a uma temperatura de aproximadamente 3740 K. Assim, a sintese do
deutério deve ocorrer a uma temperatura da ordem de 10° K o que corresponde a
um tempo de t,,. = 300s. Durante esse tempo também houve a formacao de outros
elementos leves como *He, “He e "Li.

Toda a nucleossintese primordial ocorre quando o universo tem apenas alguns
minutos de idade. A formacao dos elementos mais pesados ocorrem durante a nucle-
ossintesse estelar.

A fragao de hélio no universo primordial (isto é, a fragao antes de nucleossintese

estrelar comegar) é geralmente expressa como um nimero adimensional

p(‘He)
P

Y

. (2.39)
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Figura 2.1: Fragao da massa dos nicleos em funcao do tempo durante a época da
nucleossintese. Figura retirada de [10].
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Estima-se que Y = 0.24, ou seja, o hélio representa 24% da matéria barionica en-
quando a abundancia relativa do hidrogénio é aproximadamente 75%. As abundancias
relativas dos outros elementos sao praticamente despreziveis.

A observagao destas abundancias de hidrogeénio e hélio nas nebulosas e galaxias

estao de acordo com a previsao téorica, e constitui uma importante prova ao modelo

do big bang. Dados [3] indicam €, = 0.04.

2.4.3 A Radiagao Césmica de Fundo

Em seus instantes iniciais o universo era extremamente quente e denso, sendo dom-
inado pela radiacao. Este campo de radiacao, em equilibrio térmico com a matéria
barionica apresenta um espectro de corpo negro.

A medida que foi se expandindo o universo foi se esfriando, a radiacao que
antes estava fortemente acoplada com a matéria barionica deixa de ser dominante
desacoplando-se do conteido material e o universo passa a ser transparente a radiacao.
Esta radiagao césmica de fundo (RCF) foi prevista teoricamente por George Gamow,
Ralph Alpher e Robert Herman e detectada por Arno Penzias e Robert Wilson 1965.
A RCF constitui e dos maiores triunfos da cosmologia e uma das maiores evidéncias

observacionais da teoria do big bang. O valor atual da temperatura da RCF é [12]:

Ty =2,7525 £ 0.001K. (2.40)

O espectro da RCF foi medido com uma boa precisao pelo Cosmic Background
Satelite Explorer (COBE), langado em 1989. Um dos resultados mais importantes que
veio da anédlise dos dados COBE ¢é que em qualquer posicao angular, (6,¢), do céu o
espectro da RCF apresenta flutuagoes da ordem de AT/Ty ~ 1072

A densidade de energia dos fétons na faixa de frequéncia entre f e f + df é

dada pela distribuicao de Planck
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8mh fidf

p(Ndf = — (b fJRT) — 1 (2.41)

Integrando (2.41) em todas as frequéncias obtemos,

py = aT*, (2.42)

onde

% Kk
O=1rrg = 7,56 x 1070 m K. (2.43)
Assim, temos que, atualmente, a densidade de energia da radiacao é p, = 4.17 x
10~*Jm=3. Para um universo de FRW a lei de evolucao de densidade de radiacao é

Py = pyoat e por (2.42) temos que

T=22 (2.44)

onde Ty = (p0/a)/*.

A anisotropia na temperatura da RCF é definida em cada ponto da esfera

celeste como

AT(0,¢) = w’ (2.45)
Ty
onde
T, = 4i T(, ¢) sin 0dfdp = 2.725K (2.46)
T

¢é a média sobre todas as diregoes.
Como as flutuagoes estao definidas na esfera celeste é 1til explorar a simetria

do problema e expandir as anisotropias em termos dos harmonicos esféricos,
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Figura 2.2: Espectro angular de poténcia da radiacao césmica de fundo fornecido
pelo Planck. A linha sélida corresponde ao modelo ACDM. Figura retirada do site
da ESA (European Space Agency).
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[e'S) l
=0 m=-I
onde os coeficientes sao dado por:
A / 4OV 1, (6, $)AT (6, 6). (2.48)

Para estudar as flutuagoes precisamos definir a funcao de correlagao de dois

pontos

C(y) = (AT (01, ¢1)AT (05, ¢2)) (2.49)

onde 7 é a separacao angular entre dois pontos na esfera celeste.
O espectro associado a funcao correlacao é chamado de espectro angular de
poténcia, para determina-lo devemos expandir a funcao correlagdo em termos dos

polinomios de Legendre

C(y) =Y BiPi(cos) (2.50)

e, temos que, pelo teorema da adigdo dos harmoénicos esféricos [13],

00 l

47

Clv) = ZZ ZZBZW—_HYEm(eh $1)Y "1 (02, 2). (2.51)
—0 m=—

Para que B, forneca um coeficiente normalizado para a expansao é necessario que o

espectro angular de poténcia, Cj, seja dado por:

47
- B— 2.52
Cl l2l+17 ( i) )
ou seja,
20 +1
C(r) =D = —Cifi(cosY). (2.53)
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C) é uma medida das flutuagoes de temperatura em escalas angulares § ~ 1807/I.
Outro observavel importante da RCF é o chamado shift-parameter, R, definido
em termos da razao entre as posicoes do primeiro pico no espectro de temperatura
da RCF do modelo que se quer analisar /; e um modelo de referéncia [},
TT 2
R= 2;/11% ~ HO\/E/O %, (2.54)
onde z,. &~ 1100 é o redshift da recombinacao.

Para um modelo arbitrario,

: (2.55)

onde

ro(z) = a, /0 ) Z;g)(‘ic)‘, (2.56)

¢ a distancia do horizonte sonoro na tltima superficie de espalhamento. Na equacao
acima ¢, é a velocidade do som no fluido féton-barion. A distancia diametro angular
¢é dada por

c odz

Dae) =17 | Hy (2.57)

Adotando como modelo de referéncia um modelo que apenas matéria escura fria, ou

seja, 2 =1, temos

ri(z) = ;I—Zai/ 2 (2.58)
(&
2
D~ ta,. (2.59)
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Por outro lado, para um modelo arbitrario,

re(z,) & & g3 (2.60)

HO\/ Qm "
Usando a definicao (2.54) e (2.57), (2.58),(2.59), (2.60) obtemos o parametro

Dados da RCF fornecem um valor de R =1.725 £+ 0.018 [12]. O parametro R
¢ muito importante na determinacao de parametros cosmologicos por dois motivos:

1) o erro relativo em R é muito pequeno; 2) a integral sobre H(z) vai até z=1100.



Capitulo 3

Evidéncias Observacionais da
Expansao Acelerada e os Modelos
de Energia Escura

3.1 Supernovas Ila

As supernovas do tipo Ia (SNIa) estao associadas com a queima explosiva do carbono
que ocorre em sistemas bindrios, quando uma estrela ana branca recebe massa de sua
companheira e atinge a massa de Chandrasekhar (~ 1.4M)). Sua curva de luz é tao
similar de supernova para supernova, que as SNs Ia sao utilizadas como indicadores
de distancias, objetos assim sao chamados de vela padrao.

Em 1998, dois grupos de pesquisa independentes, Supernova Cosmology Project
[14] e High-Z Supernova Search Team [15] obtiveram, a partir de observagoes de SNs
Ia no intervalo de redshifts 0.16 < z < 0.62, estimativas do valor do parametro de
Hubble e o parametro de desaceleragao revelando assim que o universo encontra-se
atualmente num estdgio de expansao acelerada (i.e., gy < 0). Esta descoberta rendeu
a Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt e Adam G. Riess o prémio Nobel de fisica em
2011.

A interacao gravitacional entre as componentes materiais conhecidas até entao

(matéria ordindria e radiagao) nao é capaz de explicar esta aceleragao, de forma que,

23
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Figura 3.1: Diagrama de Hubble para 42 supernovas em altos redshift do Supernova
Cosmology Project e 18 em baixo redshift do grupo de pesquisa de Caldn/ Tololo.
Figura retirada de http://supernova.lbl.gov/.

supondo que a TRG permanece valida, a maneira mais simples de resolver esse prob-
lema ¢é adicionar uma componente extra de energia com pressao negativa, denominada

de energia escura, as equagoes de campo da TRG.

3.2 ACDM

A explicacao téorica mais simples para a atual fase de expansao acelerada do universo
¢ uma constante cosmologica positiva que pode ser associada a densidade de energia
do vacuo [4, 5, 6]. Esse modelo é chamado de ACDM ou modelo de concordancia
cosmica.

A equacao de Friedmann e a equacao de aceleracao para um universo plano

com uma constante cosmolégica sao, respectivamente,
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Figura 3.2: Dados de SNla, oscilacoes actisticas barionicas e da radiagao césmica de
fundo no plano (€2,,,225) com 68.3 %, 95.4 % e 99.7 % de confianca estatistica. Figura
retirada de http://supernova.lbl.gov/.

a2 8nG A
(5) 3 T3 (3:-1)
(§]
a 47G A
5 = —T<P+3p) + g (3.2)

A constante cosmolégica tem dimensao de comprimento—2 e atua nas equacoes

de movimento como um fluido perfeito cuja equagao de estado é

Do = — Py (3.3)

Do ponto de vista da fisica de particulas elementares a constante cosmolégica
é interpretada como a densidade de energia associada ao viacuo quantico (soma das

energias de ponto zero de todos os campos com massa m). A teoria quantica de
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campos estabelece que todo campo quantico pode ser tratado como um conjunto
infinito de osciladores independentes com frequéncia w(k), onde k é o niumero de

onda. Assim, a densidade de energia do vacuo pode ser expressa na forma [16]:

P

1 o0
/ 2k + m2dk. (3.4)

~ a2

A integral acima diverge quarticamente, p, o< k*. Visto que uma teoria
quantica de campos ¢ valida apenas até alguma escala de corte k4., temos

k‘4

Po ™= -
Y 1672

A Tabela 2.1 mostra a escala de corte para a energia de vacuo para a cro-
modinamica quantica, a teoria eletrofraca, a teoria de grande unificacao e, para caso

extremo onde acredita-se ser o limite classico da TRG, a escala de Planck.

Escala de Energia po (Gev?t) po (erg/cm?)
Cromodinamica 0.3 1036
Eletrofraca 102 1047
Grande Unificacao 1016 10102
Planck 1018 10110

Tabela 2.1: Informagoes sobre as escalas de energia da cromodinamica quantica, teo-

ria eletrofraca, teoria da grande unificacao e escala de Planck.

As observacgoes cosmologicas indicam que,

ps < (10712GeV)* ~ 2 x 107 %erg/cm?. (3.6)
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Como podemos ver as estimativas téoricas e a observacional diferem por pelo
menos 46 ordens de magnitudes em escalas de energia. Esta discrepancia para a den-
sidade de energia do vacuo constitui o chamado problema da constante cosmoldgica.

Este problema tem motivado os fisicos a propor candidatos alternativos a
energia escura, que se ajustam aos dados observacionais e amenizam o problema da

constante cosmologica.

3.3 Campos Escalares

Inspirados em cenarios inflacionérios surge a ideia de tentar explicar que a atual fase
de expansao acelerada do universo tem sua origem num campo escalar ¢ [16, 17,
18, 19, 20, 21] minimamente acoplado com a matéria cuja dinamica é basicamente
determinada pelo potencial V(¢). O termo quinte-esséncia é normalmente utilizado
para designar esses tipos de modelos de energia escura.

Podemos descrever a dinamica do campo escalar através da agao

5= [ dev=g1(6.0,0) (3.7)

onde g é o determinante métrico e L a lagrangiana do campo escalar ¢. Um campo

escalar canonico é dado pela lagrangiana,

L= g"0.00,6 — V(). (3.8)

Variando-se a agao (3.7) em relagdo ao tensor métrico obtemos o tensor de

energia-momento,

oL

1
T,uzz = W = 8,u¢al/¢ - g#u(igaﬁaa(baﬁd)) - V(¢) (39>

Inomogeneidades no campo, como as da matéria, sao relevantes apenas no

estudo de formacao de estruturas e nao influenciam na evolucao da densidade de
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energia escura. Assim, para um campo escalar homogéneo espacialmente, temos:

2

1 = po= 2+ V(0) (3.10)

T = gpodl = 5 = V(9). (3.11)

Portanto, a equacao de estado associada ao campo escalar é dada por:

_$*2-V(9)
*/2+V(9)
Observa-se que um regime acelerado é obtido se o campo escalar evolui lenta-

(3.12)

mente, ou seja, ¢ < V(¢) de forma que ps ~ V(¢) domina o conteido energético.

Substituindo (3.10) e (3.11) em (2.13) obtemos a equacao de movimento do
campo escalar (equagao de Klein-Gordon)

¢+3H¢+%g:0. (3.13)

No minimo do potencial, ou suficientemente proximo dele, temos ¢ ~Oewy=-
1. Assim, o campo tem comportamento semelhante ao de uma constante cosmoldgica.
Em analogia a um sistema de particulas sujeitas a um potencial V' (¢), tal processo
¢ chamado rolagem de campo. O termo 3H qb age como um termo de friccdo que
dificulta a rolagem do campo pois age no sentido contréario ao de ng

Num universo plano composto por matéria, radiacao e um campo de quint-
esséencia a equacao de Friedmann é dada por:

881G

H(t)? = == (pmoa + proa™ + py). (3.14)

Além de campos escalares canonicos, campos escalares com termo cinético neg-

ativo, denominados campos fantasmas, vém sendo largamente estudados na literatura
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(16, 17, 22, 23, 24]. Para estes modelos o parametro de equacao de estado assume
valores w j -1.
Outro campo de interesse cosmoldgico é o campo taquionico [21, 25] descrito

pela lagrangiana

Li = ~V($)\/1— g0,90,9. (3.15)

Substituindo a lagrangiana (3.15) na agao (3.7) e variando em rela¢ao a métrica

obtemos,

L V(0)0,00,0 —
T/U/ = 59#1’ = \/1 — gaﬁaagbaﬁgb + V(¢)gw/\/1 g aa¢a,3¢' (316)

A densidade de energia e a pressao associadas ao campo taquionico sao

V(9)
Ny

(3.17)

Ty = py =

i

) 1 ) .
Ti = gpedi = —V(@)\1 - ¢ (3.18)

de forma que a equacao de estado é dada por,

wy = ¢? — 1. (3.19)

Além dos campos citados outros campos nao convencionais também sao usados
para modelar energia escura como, por exemplo, campos de k-esséncia e campos

dilatonicos [16, 17, 26].
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3.4 Gas de Chaplyging

O modelo de gas de Chaplyging, inicialmente proposto por Kamenshichik e colabo-
radores [27], é definido pela equagao de estado barotrépica:

A
Peh = ——, (320)

Q
onde A é uma constante positiva e a um parametro adimensional com a € [0,1].
Quando a=0 obtemos o modelo ACDM e quando a=1 obtemos a forma original do

gas de Chaplyging, cuja densidade de energia é dada por,

B
p=yA+ (3.21)

onde B e uma constante de integracao. Quando a® < B a densidade corresponde a

um universo dominado por matéria (p oc a=3) e quando a® > B,

p~ VAP~ —VA, (3.22)

que corresponde a um universo dominado por uma constante cosmologica. Este é um
cenario alternativo onde ha uma descricao unificada entre matéria e energia escura.
Modelos cosmologicos desta classe sao usualmente chamados de quartesséncia.

Substituindo (3.20) na equacao de conservagao (2.13) obtemos

pe = peolds + (1 — Ay)aP+o)] s (3.23)

onde A, esta relacionado com o parametro A através da velocidade adiabatica do som

UQZ@:QA
odp  plte

Temos também o chamado gds de Chaplyging modificado [28] cuja a equagao

— QA,. (3.24)

de estado é dada por
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A
P=P= 5 (3.25)

onde v, A>0ea € [0,1].
Modelos cosmoldgicos com gas de Chaplyging podem também ser descritos

por campos escalares homogéneos ¢(t) descritos por um potencial V' (¢) [27].

3.5 w(z)CDM

Uma outra alternativa & constante cosmoldgica é considerar que a energia escura
tem uma natureza dinamica e assim parametrizar sua equacao de estado diretamente
como funcao do tempo. Em principio nao ha regras para definir parametrizagoes de w.
Muitas parametrizagoes foram propostas desde a descoberta da expansao acelerada,
assim comentaremos apenas aquelas mais utilizadas na literatura.

Uma das formas mais utilizadas é considerar w(z) como uma série de poténcias,

w(z) = an[x(z)]”, (3.26)
onde w,,’s sdo constantes a serem determinadas pelas observagoes e x(z) é um fungao
do redshift, normalmente escolhida de forma que x(0)=0 é 2/(0) = 1. Observamos
que a partir dos valores dos w,’s, podemos ter uma equacao de estado constante
(wo # 0,w, = 0,n > 1), quintesséncia (-1 < w(z) <1 ) e campos fantasmas (w(z) <
-1).

E comum parar a série acima no primeiro termo visto que tal aproximgao
contém o nimero de parametros necessarios para investigar uma possivel dependéncia
temporal da energia escura. Ha outros bons motivos para se truncar a série no termo
de primeira ordem. Uma vez que os dados observacionais disponiveis sao compativeis
com uma constante cosmoldgica, nao devemos esperar desvios significativos de uma

equacao de estado constante. Além disso os dados disponiveis atualmente nao sao
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numerosos nem precisos o suficiente para impor vinculos significativos a modelos de
energia escura que envolvam mais de dois parametros.
Em primeira ordem, uma boa aproximacao da equacao de estado para baixos

redshifts é:

w(z) = wy + wy 2. (3.27)

Neste caso, a densidade de energia é dada por

Pe = poo(l + z)30Fwomw)gdwiz, (3.28)

No entanto, a parametrizagao (3.27) diverge para altos valores de z. Para amenizar
os problemas apresentados pela parametrizagao linear, Chevalier e Polarski [29] e,

posterioemente, Linder [30] propuseram a equacao de estado

z
1+2

w(z) =wo + wy (3.29)

a qual é bem comportada para altos redshifts e se reduz a (3.27) para baixos valores

de z. Substituindo (3.29) em (2.13) encontramos,

= pooll 3(14wo+w1) (_3 o ) 3.30
Pz = Pzo(l+2) exp YITT (3.30)

Outro modelo dinamico para a energia escura ¢ a parametrizacao logaritmica

[31]

w(z) = wo — wy In(1 + 2), (3.31)

cuja densidade de energia escura evolui como

I px,O(l + Z)3(1+w070.5w1 ln(1+z)). (332>
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Esta parametrizacao recupera a parametrizacao (3.27) para z < 1 e se ajusta a uma
grande variedade de campos escalares para z < 4.

Em [32] é proposta uma nova parametrizagao para a energia escura, a qual é
caracterizada por uma constante adimensional . Esta nova equacao de estado tem
como casos particulares as parametrizagoes (3.27), (3.29) e (3.31) nos limites em que
g — (—1,0,41), respectivamente, admitindo um ntimero maior de cendrios para (3

diferente destes valores. Esta equacao de estado, é dada por

81 1+ 2)% -1
w(a) = wo — wr = wo — wl—( ) (3.33)
B g
de forma que
—3(14wo+w1/B) 3wy a? -1
Pz = Pz,00 0Tl exp <?(T>> . (334)

E facil verificar que (3.33) é consistente com os casos particulares mencionados.
Para mais detalhes da equacao de estado generalizada e seus aspectos observacionais
consultar [32, 33]. Uma outra parametrizacao fisicamente bem motivada proposta

por Barboza e Alcaniz em [34, 35] é

2(1+ 2)
= —_— 3.35
cuja densidade de energia evolui segundo a lei
Pe = pro(l + 2)30F90) (1 4 22)31/2, (3.36)

Os aspectos tedricos e observacionais desta parametrizacao serao estudados

com mais detalhes no Capitulo 5.



Capitulo 4

Interacao no Setor Escuro

No Capitulo 3 mencionamos algumas das principais classes de modelos de energia
escura, consideramos que a energia escura estd desacoplada da radiagao, matéria
barionica e matéria escura. Apesar de grandes esforcos da comunidade cientifica
nos ultimos anos, a natureza desta componente ainda permanece desconhecida e,
portanto, a investigacao de um possivel acoplamento no setor escuro pode ser levado

em consideracao.

41 A(t)CDM

Devido a enorme discrepancia entre teoria e observacao para o valor da constante
cosmoldgica e de nao haver na literatura nenhuma solugao plausivel para este prob-
lema, autores vem propondo formas fenomenoldgicas de acoplamento no setor escuro
no intuito de, pelo menos, amenizar esse problema. A hipdtese mais simples para
explicar por que o valor da constante cosmoldgica é tao pequeno atualmente é que
a densidade de energia do vacuo é variavel no tempo. Como o universo é bastante
velho, o termo cosmoldgico teve, assim, tempo suficiente para decair e chegar a um
valor tao pequeno hoje.

Um termo cosmoldgico variavel é possivel apenas se ha troca de energia entre

o vacuo e matéria e/ou radiagao. E importante notar que o decaimento do véacuo esté

34
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condicionado a existéncia prévia de algum outro fluido.
Se o vacuo e a matéria escura fria nao se conservam separadamente, a equacao

de conservacao torna-se:

: a .

Note que a equagao acima implica numa troca de energia entre o vacuo e matéria es-
cura, resultando na criacao de matéria escura ou em variacoes na massa das particulas
de matéria escura [36].

Assim, para um universo plano contendo apenas matéria (escura mais barionica)

e um termo cosmoldgico, a equacao de Friedmann é dada por:

10?2 = (2 = Tt pat)] (42)

Uma ideia proposta em [37] é que se a matéria escura nao se conserva sepa-
radamente, haverd um desvio na sua lei de evolucao padrao. Seguindo esta linha de

raciocinio, foi proposta em [37] a seguinte lei evolugao para matéria escura

Pdm = pdm,Oa_3+€7 (4.3)

onde o parametro ¢ quantifica o desvio da lei de evolucao padrao. Este cenario é
conhecido como modelo de Wang-Meng.
Inserindo (4.3) em (4.1) e resolvendo-a para p, obtemos
_ . €0m,0 —3+¢ €0m,0 4.4
PA= a0 g +e—3' (4.4)
Substituindo (4.3) e (4.4) em (4.2), considerando a contribui¢ao dos barions, obtemos,
€€

— — m,0 _— EQm,O
= pra 3 + Qm’(]a 3+e + QA70 — —30, e + —3
€ — € —

H?(a)
Hg

(4.5)
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Figura 4.1: Vinculos observacionais sobre o modelo de Wang-Meng em 68, 3% e 95, 4%
de confianca para SNe la + BAO + CMB + H(z).

Uma andlise estatistica utilizando dados de SNe Ia [38], BAO [39], CMB [12] e
H(z)[40] (para detalhes sobre os testes cosmoldgicos utilizados consultar o Apéndice
A) fornece os valores € = of&gggg e Qo= 0.235f8:8i2§ em 1o com 2. = 584.323.
As regioes de confianga em 1o e 20 sao mostradas na Figura 4.1. O modelo descrito
por (4.5) foi estudado e testado observacionalmente primeiramente em [41] contudo

os autores nao levaram em consideragao o ultimo termo direito da equacao (4.4).

4.2 Interacao entre Matéria Escura e Energia Es-
cura

Modelos de interagao entre matéria escura e energia escura surgem em principio na
tentativa de solucionar o problema da coincidéncia césmica [42, 43] que consiste em

saber porque as densidades das componentes escuras da sao da mesma ordem de
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grandeza atualmente, ou seja, pp,/p. = O(1). Um cenério cosmolégico onde as
componentes escuras evoluem de forma acoplada pode, em principio, explicar essa

coincidéncia. Essas classes de modelos sao investigadas em dois diferentes contextos:

e A energia escura é representada por um fluido exdtico com pressao negativa,

com um equagao de estado do tipo p, = wp,, com w < —1/3.

e A energia escura tem sua natureza num campo escalar (campos escalares acopla-

dos).

Em ambos os cenarios, o acoplamento pode ocasionar uma mudancga no niimero
de particulas (criagao de particulas) ou uma mudanca na massa das particulas, onde

a massa de cada uma das particulas é uma func¢ao do tempo [36].

4.3 Interacao entre Fluidos Escuros

Em geral podemos considerar que o Universo é preenchido por quatro componentes:
um fluido de matéria barionica (b), fluido de radiacao (vy), fluido de matéria escura
(m) e um fluido de energia escura (z) com todos os conponentes interagindo grav-
itacionalmente e apenas as componentes escuras interagindo entre si via uma troca
de energia quantificada por um termo de interagao. Assim, as equagoes de Einstein

podem ser escritas como

G = 87TG(T[;V +T),+ T +Ts,), (4.6)
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onde o lado direito das equagoes de campo é a soma dos tensores de energia-momento
da matéria barionica, radiagao, matéria escura e energia escura, respectivamente.
Visto que as componentes escura interagem entre si, a conservacao do tensor

energia-momento fornece:

VYT, =0 (4.7)
VYT, =0 (4.8)
VT, = F, (4.9)
Ve, = —F, (4.10)

onde F), é o quadrivetor de interacao entre as componentes escuras, cuja forma ¢ de-
sconhecida uma vez que nao ha uma teoria fundamental capaz de prever sua estrutura.

As equagoOes acima assumem a forma

pp+3Hp, =0 (4.11)
pr+4Hp, =0 (4.12)
P+ 3Hp, =Q (4.13)

Pz +3H(1 +w)p, = —-Q (4.14)

onde () representa o termo de acoplamento entre matéria e energia escura.
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Neste contexto, a evolucao das componentes escuras pode ser encontrada re-
solvendo (4.13) e (4.14). Isso pode ser feito supondo uma forma especifica para Q)
(veja [44] para uma revisao completa de algumas propostas de acolplamento) ou uma
relagdo entre as densidades de energia das componentes escuras (denominadas de
scaling cosmology [43, 45, 46]).

Visto que campos escalares sao frequentemente utilizados para descrever a
energia escura, acoplamentos entre campos escalares e matéria escura sao também

considerados na literatura. Um campo escalar é descrito pela densidade lagrangiana

£ = V=al50" 060,06~ V(9)]. (4.15)

O tensor de energia-momento para o campo escalar é

2 ok
SN TS

Para a métrica de Robertson-Walker e campos homogéneos, ¢(t,¥) = ¢(t) o tensor

1
T = = au¢au¢ - guu[§aa¢aa¢ - V(qb)] (416)

de energia-momento do campo escalar pode ser associado com um fluido perfeito com

densidade e pressao dadas, respectivamente por,

po= 58+ V(9) (4.17)

Py = %dﬁz — V(o). (4.18)

Se o campo escalar estd acoplado a matéria escura, a dinamica do campo escalar é

determinada por:

Olo+3Hd+ V()] = —Q, (4.19)

onde () = p,, +3Hp,, é o termo de acoplamento entre o campo e a matéria escura.
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Em principio, toda a dinamica do universo na presenca de uma interacao entre
o campo escalar e matéria escura fria pode ser obtida resolvendo a equacao anterior
juntamente com a equacao de Friedmann, bastando para tanto conhecer a forma do

potencial e do termo de acoplamento Q).

4.4 Aspectos Termodinamicos

Nesta secao investigaremos algumas caracteristicas termodinamicas de modelos cos-
molégicos com interagao no setor escuro. Primeiramente serao discutidos os aspectos
termodinamicos do decaimento do vacuo e posteriomente as caracteristicas de um
acoplamento entre matéria e energia escuras [47, 41, 48, 49].

O comportamento termodinamico de um cendrio onde ocorre um decaimento
de véacuo é de certa forma simplificado se admitimos um potencial quimico nulo para
o vacuo. Neste caso, a descricao termodinamica requer apenas o conhecimento do

fluxo de particulas

N =nu® (4.20)

e do fluxo de entropia

S* = nou®, (4.21)

onde n = N/a® e o sdo, respectivamente, a densidade e a entropia especifica por
particula. A densidade de matéria escura pode ser escrita na forma p = nm, sendo
m a massa de cada particula de matéria escura. Com base nisso pode haver duas

possibilidades para o processo de decaimento do vacuo.
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4.4.1 Vacuo decaindo em matéria escura fria

Na equacao que descreve a densidade de particulas haverd um termo de fonte, en-
quanto que a massa de cada particula de matéria escura permanecera constante, ou

seja,

f+3%n =y =nl, (4.22)
a

onde ¢ é a fonte de particulas. Visto que p = nm, para o modelo de Wang-Meng
(p = poa=3T¢) temos que n = nga > de forma que
Y a

T == 4.23
Eor=e, (4.23)

onde I' é a taxa de criacao de particulas de matéria escura.
Processos de criacao de matéria com geracao de entropia sao irreversiveis.
Considerando um decaimento adiabético [47], onde a entropia especifica por particula

permanece constante (6 = 0) temos

S N

—=__=T. 4.24

=N (4.24)
Combinando o resultado acima com (4.23) encontramos

N(t) = Noa“. (4.25)

A segunda lei da termodinamica requer S >0 de forma que € > 0.

4.4.2 Particulas de Massa Variavel

A segunda possibilidade é que a massa de cada particula de matéria escura fria varia
com o tempo, enquanto o ntimero total de particulas, N = na®, permanece constante.

Neste caso, nao hé criacao de particulas, de forma que a densidade satisfaz a equacao
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o+ 3on =0, (4.26)
a

cuja solucao é

n = nga . (4.27)

Visto que p = nm, e utilizando as equagoes (4.27) e (4.3), obtemos

m(t) = mpa, (4.28)

onde mg é massa das particulas de matéria escura fria na presente época. Note que
nessa abordagem o processo de decaimento do vacuo implica num aumento na massa
das particulas, estes cendrios sao conhecidos com VAMP (Variable Mass Particles)

[36).

4.4.3 Aspectos Termodinamicos do Acoplamento entre Matéria
e Energia Escuras

Energia e matéria escuras estao acopladas de acordo com (4.13) e (4.14). Para
@ > 0 a energia escura decai em matéria escura e para ) < 0 é a matéria escura que

decai em energia escura. Analisando a produgao total de entropia [48]

a _ _(Hm Ha ) (L_i>
st (TmnumJrTxnxrgc )@ (4.29)

onde u,n,T e I' sao, respectivamente, o potencial quimico, densidade ntimerica de
particulas, temperatura e taxa de variagao no numero de particulas, os indices m e x
sao usados para representar matéria e energia escuras.

Considerando w constante durante a evolugao césmica, a evolucao da temper-

atura para cada componente é [23, 49|
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T,, o< a Ty oca™. (4.30)

Assim, espera-se que a temperatura da energia escura seja maior que a tem-
peratura da matéria escura para a > 1. Se considerarmos que os potenciais quimicos
das componentes escuras sejam nulos (i, = p, = 0), vemos que a positividade da
entropia implica diretamente que ) > 0.

Pereira e Jesus [48] analisaram a situagao considerando potenciais quimicos
nao nulos para os fluidos de matéria e energia escuras. Para esse caso, a condicao de

positividade da entropia nos leva a

1
(/T = 1/T2)

Q= (Fnnln+ £onT,)

(4.31)
Observe que o valor de (), depende dos sinais do potencial quimico. Se uma
das componentes possui potencial quimico negativo enquanto a outra possui potencial
quimico nulo, podemos ter valores negativos para (). Um potencial quimico negativo
¢é necessario para tornar a energia escura fantasma uma possibilidade real do ponto
de vista termodinamico [23].
Com base nessa discussao, uma condigao mais geral para valores negativos de

@, de acordo com (4.29) é

0 Iz
Por exemplo, tomando pu,, = 0 e u, = —al,, onde a ¢ uma constante positiva

e aplicando em (4.29), encontramos @) > —an,I',T,,, de forma que o decaimento de
matéria escura em energia escura é uma possibilidade termodinamicamente consis-
tente. Observe que, se a energia escura esta sendo criada, a quantidade n,I', > 0 e

o termo de acoplamento depende diretamente da temperatura da matéria escura, a
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qual deve ter um valor muito pequeno atualmente.

O processo de decaimento pode ser analisado a partir do principio de Le
Chatelier-Braun que diz que quando um sistema termodinamico é perturbado a partir
do seu estado de equilibrio, ele reage de tal forma a restaurar o estado de equilibrio.
Pavon e Wang [49] investigam as consequéncias deste principio para o caso da ener-
gia escura decaindo em particulas de matéria escura (@) > 0), ambas com potencial
quimico nulo. Neste caso, a resposta do sistema a perda do equilibrio é uma tran-
feréncia continua de energia da energia escura para a matéria escura. Isso acontece
porque se Q > 0, T}, cresce mais lentamente durante a evolugao do universo do que
na auseéncia de interacao e consequentimente 7, também decrescera mais lentamente,
com isso a diferenca de temperatura entre os fluidos diminuird até o equilibrio térmico
ser restaurado. Uma observagao importante é que o equilibrio termodinamico nunca
¢é alcangado porque a expansao do universo atua como um agente externo na dire¢ao
oposta do equilibrio térmico.

Analisemos agora, & luz do principio de Le Chatelier-Braun, situacoes onde
os potenciais quimicos nao sao nulos. Considere, o caso em que pu, < 0 é pu,, = 0.
Nesta situagao, o potencial quimico da energia escura age como um “atrator” para
as particulas de matéria escura, representando um fluxo de matéria escura para a
energia escura () < 0) sem violar o principio de Le Chatelier-Braun. Ja para o caso
e = 0 e p, > 0, o potencial quimico da matéria escura age de forma “repelente”
para as particulas de matéria escura, favorecendo o decaimento no sentido da energia
escura, e novamente () < 0. Portanto, é o potencial quimico quem fornece o sentido

em que o decaimento deve ocorrer.



Capitulo 5

Interacao entre matéria escura e
energia escura para uma EoS
dependente do tempo

Neste Capitulo vamos investigar solugoes cosmoldgicas para cenarios onde matéria es-
cura e energia escura evoluem de forma acoplada considerando um modelo de energia
escura cujo parametro da equacao de estado apresenta uma dependéncia temporal.
Restringimos os parametros livres de cada cendrio com os dados mais recentes de
supernovas do tipo Ia, oscilagoes acusticas barionicas, radiagao cosmica de fundo e

estimativas do parametro de Hubble.

5.1 Lei de decaimento de Wang-Meng

A densidade de energia das componentes escuras estao acopladas de acordo com as
equagoes (4.13) e (4.14). Entao, considerando a lei de decaimento @ = I'H p,,, temos

que

Pm + 3Hp, =T Hpy, (5.1)

pr +3Hp, (1 4+ w) = —T'Hp,,. (5.2)

45
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Resolvendo (5.1) encontramos

Pm = pm’0a73+1“ (53)

que ¢ a lei de Wang-Meng para matéria escura. Inserindo (5.3) em (5.2) e resolvendo

a equacao resultante, obtemos:

Pz = a > exp [ — 3/111 @dw} <px,0 —Tpmo /la dyy" ~!exp [3 /ly @dw]) (5.4)

5.1.1 Caso w = constante

Para w = constante, obtemos

p :a_3(1+w)[p L —Tp 0<a3w+r 1 )}
’ © "T\3w+ T 3w+T

Assim, de posse das solugoes (5.3) e (5.5) e considerando a contribuigao da radiac¢ao

(5.5)

e dos barions, que se conservam separadamente, obtemos, para um universo espacial-

mente plano,

H?%(a
]—[(2 ) = Q00"+ Qoa™® + Qpoa
0
3w+TI 1
—3(1+w) [Q ~TQ ( ¢ )] 5.6
o m0 T O BT Bw AT (5.6)
E facil verificar que para w = —1 a equagao (4.5) é recuperada.

5.1.2 Caso w = w(2)

Agora, examinemos o modelo paramétrico de energia escura proposto por Barboza-

Alcaniz [34], onde o parametro de equagao de estado é dado por

2(1+ 2)

o (5.7)

w(z) = wo + wy
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Substituindo (5.7) em (5.4) obtemos que a densidade de energia escura segue a lei

3wy
(1-2a+2a?) =2 ¢
Pz = a3 Fwotwr) [Pa:,o - I‘pm,O ) g(a)da] (58)

onde
a3(UJO w1 )-i-F— 1

gla) = (1—2a+ 2a2)3w71' (59)

A taxa de expansao para esse cendrio, considerando o parametro de curvatura

nulo, pode ser escrita como:

H?(a)

H2 = Q%Oa_‘l + Qb70a_3 + Qm70(1_3+r +
0

3wy
(1 —2a+ 2a*) = @
q3(1two+w1) Qx’o - FQm’O L g(a)da} (510)

Podemos observar que esse cenario é caracterizado por trés parametros livres wy, w;

e o parametro de acoplamento I'.

5.1.3 Vinculos Observacionais

A viabilidade dos cenérios descritos por (5.6) e (5.10) sera testada observacionalmente
usando 580 medidas de distancia de Supernovas do tipo Ia (SNs Ia) da compilacao
Union 2.1 [38], 6 medidas de oscilagoes actsticas barionicas (BAO) [39], a medida
do shift parameter da radiacao césmica de fundo fornecido pelo WMAP [12] e 28
estimativas do parametro de Hubble H(z) [40].

Para o modelo com w = const., descrito por (5.6), a anélise conjunta envol-
vendo os dados de SNs Ia, BAO, CMB e H(z) fornece w = —1.0601003, Qo =
0.239100%9 e T' = —0,010%5:03 em 1o de confianca estatistica com x2,, = 582.213.

Para o caso onde w é uma fungdo do tempo (5.10), a andlise conjunta en-
volvendo os dados de SNs la, BAO, CMB e H(z) fornece I' = —0,016f838§$, wy =
—1,04070%0 e wi = —0,1107 3% em 1o com X2, = 582.147. As Figuras (5.1) e (5.2)



48

0,088—— . . . . —
0,06 -
0,04 —
0,02 -

-0,02 —

0,04 -

-0,06 —

_0’08“ | 1 | 1 ‘ 1 | 1 | 1 | 1 |=|
-6 -4 -12 -1 08 006 04

Figura 5.1: As regioes representam Ax?=2.30 (10) e Ax?=6.17 (20') no plano I' —wy.
Detalhes sobre a metodologia estatistica consultar o apéndice A

mostram as regioes de confianga em 68,3% e 95,4% para wy — I' (marginalizado so-
bre w;) e wy — w; (marginalizado sobre I'), respectivamente. A andlise foi realizada
mantendo-se {2, fixo em 0,24 e marginalizando-se sobre H(z = 0). Apesar dos
resultados serem compativeis com o modelo ACDM, uma interacao no setor escuro
nao pode ser descartada. Note ainda que um cenario onde matéria escura decai em
energia escura (I' < 0) é compativel com as observagoes. No que segue, examinaremos

a influéncia de I' sobre os outros parametros.

Regime Desacoplado I' =0

Em [34] Barboza e Alcaniz analisaram esse cendrio utilizando 115 medidas de
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Figura 5.2: As regioes representam Ax?=2.30 (10) e Ax?=6.17 (20) no plano w; —wy.

distancia de SNs Ta da amostra Supernova Legacy Survey, 9 medidas de H(z), 1 me-
dida de BAO e a medida do shift parameter disponivel na época. Na Tabela (5.1.3)
apresentamos os resultados atualizados da nossa andlise e os apresentados em [34]

para efeito de comparacao.

Ano Wo w1 Qo
2014 1,087 00, 0,110t3§§ 0,236 0’008
2009 —1,14703, 0,8477%  0,2770%;

Tabela 5.1: Comparacao entre os resultados obtidos para a parametrizagao de
Barboza-Alcaniz utilizando os dados de SNs Ia, BAO, CMB e H(z) disponiveis a
época.

Acoplamento Fraco —0,01 <T' <0,01
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O cenario de acoplamento fraco consiste no regime mais realista para o mod-

elos de interacao no setor escuro, como mostrado pelas observagoes. Para I' = 0.01,

0,08 0,23 0,008

obtemos wy = —1, 10f0’08, Wy = 0,230:)730 e Qo= 0,234i07008 em lo com x2, =
583.130. Para I' = —0.01, ou seja, um cenario onde matéria escura decai em en-
ergia escura, obtemos wy = —1.057009, w; = —0.040753) e Q,,0 = 0.23975508 com

X2, = 582.208.
Acoplamento Forte I' =0, 1

Com as observagoes cosmolégicas disponiveis no momento, ainda nao somos
capazes de excluir um acoplamento forte no setor escuro. Observamos, em nossa
analise, valores superiores a I' > 0,07 para regioes de confianca maior que 95,4%.
Em virtude disso, realizamos também um analise para este caso. Obtemos como
melhor ajuste wy = —1,22¥002, w; = 0,800707) € Qo = 0,22777500 em 1o com

X2, = 588.165.

As regites de confianca em 68, 3% e 95,4% nos planos w; —wy € wy — 2y, 0 para
o0s casos acima sao mostradas nas Figuras 5.3 e 5.4. Como podemos ver, a variacao de
I' matém wy e €2, 0 quase inalterados, mas ocasiona variacoes em w; que nao podem

ser ignoradas.

5.2 Descricao de Campo Escalar

Como vimos anteriomente, ha uma regiao do espago paramétrico para a qual a
parametrizacao (5.7) tem sua origem num campo escalar canonico (—1 < w(z) < 1)
e uma regido para a qual tem origem num campo fantasma w(z) < —1. Em tais

casos é possivel reconstruir o potencial escalar a partir da equagao de estado w(z).
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Figura 5.3: Na coluna da esquerda temos as regioes de confianca em 1o e 20 para o
regime desacoplado. Na coluna da direita sao mostrados os vinculos para o regime
de acoplamento fraco.

Nesta secao, nos aplicamos a técnica de reconstrucao do potencial escalar para o
cenario de interagao no setor escuro no qual as componentes estao acopladas pela lei
de decaimento de Wang-Meng.

A densidade de energia e a pressao associadas a um campo escalar (canonico

ou fantasma) sao dados, respectivamente, por

po= €2+ V(9) (5.11)

po =5 —VI(9), (5.12)
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Figura 5.4: Na coluna da esquerda temos os vinculos em lo e 20 para o regime de
acoplamento forte. Na coluna da direita sao mostrados os vinculos para o regime de
acoplamento fraco com I' = —0,01.

onde € = 1 para um campo de quintesséncia e ¢ = —1 para um campo fantasma.

Combinando (5.11) e (5.12), temos

_ 1+W¢
a €

Q§2

P (5.13)

V(o) = %(1 — we) P, (5.14)

onde wy = py/py € dado por (3.35) e p, dado por (5.8). Em termos de z, temos que

L _do . do
O = = dz(1+z)H(z) (5.15)
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de modo que

do 1 1+ wy

= TaiEEN e e (5.16)

onde o sinal negativo (positivo) corresponde a b >0 (¢ < 0). De fato, o sinal
¢ arbitrario uma vez que ele pode ser modificado pela redefinicao ¢ — -¢. Nas
discussoes a seguir adotaremos o sinal negativo.

Definindo ¢ = \/87G /3¢ e V = V/p.o e o fato que |(1 + wy)/e| = |1 + wyl,

temos

_ _ _ # 1
Ap=¢— ¢y = —/0 m\/u + w(2)|Qg0f(2) (5.17)
onde E(z) = H(z)/H,.

O potencial escalar serd dado por

1
V(9) = 51 —w(2)l0f(2), (5.18)
onde »
_ps (1-2a42a)= L puo [*
f= poo  aP(twoten) 1 FP¢,0 1 g(a)da], (5.19)
com

a3(w0 4wp)+I'—1

g(a) = (5.20)

3wy *

(1 —2a+2a2%)2

Devido a forma das equacoes acima, nao € possivel encontrar solugoes analiticas

para o potencial escalar. Nas Figuras (5.5) a (5.8) mostramos como o potencial escalar
(representado nos graficos por V') evolui em fungao do campo A¢ e como o campo
evolui em funcao do redshitf z. Nas figuras abaixo as linhas continuas representam o
campo de quintesséncia para wy = —0.9 e w; = 0.3 em preto, wy = —0.8 e w; = 0.2
em vermelho, wy = —0.7 e w; = 0.1 em verde. As linhas tracejadas representam uma

descricao para o campo fantasma com wy = —1.4 e w; = 0.2 em preto, wy = —1.3
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e w; = 0.1 em vermelho, wy = —1.1 e w; = —0.1 em verde. Em todas as situagoes

consideramos {2 ¢ + €2, 0 = 0.30.

10 10m T ,I‘ i n
L L 1 _
= g 1) —
n n " _
6 6 i ~
A
N = N - 'all,‘ _
4 — 4 — 1 —
- - “\\ —
2 2 RN .
0_ 0"_ |‘¢7ee"|’""+--|— _=|
].O _ 0,8 /‘;_:
- ~ é}-"/” -
> 5 00 - B
5 [ | "”,i11’

I 04 7 —
n ':!,' _

O | | | | | | | 0’2 | ""l'| | | | | |
-0,8 -0,6 -0.4 -0,2 0 -0.4 -0,3 -0,2 -0,1 0

A A

Figura 5.5: Reconstrucao do potencial e descricao de campo escalar para o regime
desacoplado (I' = 0). A coluna da esquerda representa um campo de quintesséncia
enquanto a coluna da direita um campo fantasma.
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Figura 5.6: Reconstrucao do potencial e descricao de campo escalar para o regime
de acoplamento fraco (I' = 0.01). A coluna da esquerda representa um campo de
quintesséncia enquanto a coluna da direita um campo fantasma.
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Figura 5.7: Reconstrucao do potencial e descricao de campo escalar para o regime
de acoplamento forte (I' = 0.1). A coluna da esquerda representa um campo de
quintesséncia enquanto a coluna da direita um campo fantasma.
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Capitulo 6

Quintesséncia Acoplada com uma
EoS Generalizada

Uma outra forma de aliviar o problema da coincidéncia césmica é supor que a razao
entre as densidades de energia das componentes escuras seguem uma lei de poténcia.
Nesse Capitulo, empregamos essa abordagem para um modelo energia escura cuja
equacao de estado é caracterizada por um parametro adimensional 5. Nos limites em
que f — (-1, 0, +1) a equagao de estado recupera as parametrizacoes (3.27), (3.29)
e (3.31) enquanto V 3 # (-1, 0, +1) ela admite um grande nimero de novas solugoes

cosmoldgicas, razao de chamarmos este cenario de generalizado.

6.1 O Cenario de Interacao

Observagoes cosmoldgicas indicam que as componentes escuras respresentam aprox-
imadamente 95% do contéudo energético do universo, com a energia escura con-
tribuindo com cerca de 70% desse total. Se admitirmos a existéncia dessa componente
exética, temos que a razao entre as densidades de energia das componentes escuras
sdo préximas da unidade, pp,0/pz0 ~ O(1) atualmente. Supondo que a aceleracao

3

coésmica tem origem numa constante cosmologica, a densidade de matéria cai com a=7,

enquanto que a densidade da energia escura se mantém constante. Isto sugere um

o8
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ajuste muito fino das condigoes iniciais. Este problema ficou conhecido na literatura
como o problema da coincidéncia césmica.

O problema da coincidéncia césmica pode ser aliviado se supormos que as
componentes escuras interagem de alguma forma durante a evolugao do Universo.

Em [43] foi proposto que matéria e energia escuras interagem de forma que

p_m
P

onde ¢ é um parametro adimensional que quantifica a intensidade do acoplamento

=ra”%, (6.1)

e a constante de proporcionalidade r = py,0/pz0. Observe que £ = 3 e w, = —1
corresponde ao modelo ACDM. Solucoes com o parametro de escala 0 < £ < 3 aliviam
o problema da coincidéncia césmica [43, 45].

Uma vez que as densidades de matéria escura e energia escura estao acopladas
de acordo com as equagdes (4.13) e (4.14), é possivel demonstrar [45] que o termo de

interagao que fornece a relagao (6.1) é dado por

wy +£/3

=—-3H -
@ rat+1"

(6.2)

Quando £/3 + w, = 0, temos que as componentes escuras evoluem de forma de-
sacoplada. Note que se /3 + w, > 0, temos um transferéncia de energia da energia
escura para matéria escura e se £/3 + w, < 0, temos uma transferéncia no sentido

contrario. Assim, a equagao (4.13) torna-se

) wy +&/3

m + 3Hpy = —3H——pn, .

pm + 3Hp 3 4 (6.3)
de forma que
_ ¢ _da,w,+&/3 }
3

m_ m O\ s T I '4
P = Pm.od exp[/1 3a<m—5 1) (6.4)

e, usando (6.1),
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Figura 6.1: As regioes representam Ayx? = 2.30 (1o) e Ax? = 6.17 (20) no plano
E-wy.

_ Pa0 s " _gda @t &/3
Po= g exp[/l 3a(m—5+1)]' (6:5)

Assim, para um universo plano, a taxa de expansao sera

H?(a)
Hg

= QT70Q_4 + Qbyoa_?’ + (Lo + %)af3 exp [/1a —3%9(&)] , (6.6)
onde g(a) = (w, +&/3)/(ra* +1).
6.2 Parametro de Equacao de Estado Constante

Inicialmente vamos considerar o caso em que w = const. A Figura 6.1 mostra os

vinculos em 1o e 20 sobre os parametros £ e w, obtidos dos dados de SNs Ia, BAO,
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Figura 6.2: Evolucao do parametro de desaceleragao em funcao do redshift para w, =
—1 (esquerda), w, = —0,8 (centro) e w, = —1,2 (direita) para £ = 1, 2e 3.

CMB e H(z). Os valores que melhor se ajustam aos dados s@o: £ = 3.285f8:§g‘2,

wy = —1.06870003 € Qo = 0.239010018 (20) com x2,;, = 582.220.
Desprezando a contribuicao da radiagao e dos barions, o parametro de desacel-

eracao pode ser escrito como:

i 1143w, +7r(1+2)°*

L 7775 B R pra s g (6.7)

A Figura 6.2 mostra, respectivamente, a evolucao do parametro de desacel-
eracao para w = —1 (vacuo), w = —0.8 (quintesséncia) e w = —1.2 (energia fan-
tasma), para £ = 3,2 e 1 considerando r = 0, 3/0, 7.

Em todos os casos temos ¢y < 0. Conforme o esperado, a medida que &
diminui, o redshift de transicao aumenta, i.e., a transicao da fase desacelerada para
a fase acelerada ocorre cada vez mais cedo e a fase dominada por matéria ¢ ~ 1/2
dura menos tempo. Portando, diferentes valores do parametro de escala, &, fornecem

dinamicas muito variadas para o universo.
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6.3 Parametro de Equacao de Estado Generalizado

Suponhamos agora, que a energia escura é descrita por uma equagao de estado (ver

segao 2.6) da forma

a — 1

w(a) = wo + wp (6.8)

/8 Y
cujas caracteristicas ja foram discutidas na Segao 2.6. Substituindo (6.8) em (6.6),
temos
H*(a) —4 -3 Qo) _3 “ _da
2 = Q00" + Qpoa™" + (Qm,o + e >a exp [/1 —3;9(@)} (6.9)

onde g(a) = [wy +wgs(a® —1)/B+&/3]/(ra=¢ +1).

Esse modelo cosmolégico é caracterizado por cinco parametros livres: &, 5, wp,
wg € {1y, 0. Como nao ha dados cosmoldgicos nem numerosos nem precisos o suficiente
para impor vinculos sobre esta quantidade de parametros com alguma significancia
estatistica, fixaremos o parametro de escala em & = 3,2 e 1, valores que aliviam o
problema da coincidéncia césmica. Visto que cada valor de [ representa um diferente
cenario de energia escura, fixamos S em nove diferentes valores, § = 1.5, 1, 0.5, 0.1, 0,
-0.1, -0.5, -1 e -1.5 cobrindo assim, os casos mais estudados na literatura. Portanto,
vamos analisar os vinculos sobre os parametros wy, wg e {2, o para nove diferentes
cenarios de energia escura.

A Tabela 6.1 contém os resultados da nossa andlise estatistica. Os erros sao
dados em 2¢0. Para uma melhor visualizagao dos vinculos sobre os parametros w; e
wp as regides de confianca em 68,3% e 95,4% para cada uma dos casos contidos na
Tabela 6.1 sao mostradas na Figura 6.3.

Mesmo analisando o cenério para uma grande variedade de modelos de energia

escura nao encontramos evidéncias de um alivio ao problema coincidéncia césmica
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com o tipo de interagao indicada. No entanto, um acoplamento entre as componentes
escuras ¢ completamente compativel com as observagoes atuais, i.e.,

5 tw#0. (6.10)

Portanto, mesmo nao resolvendo o problema da coincidéncia césmica, um
acoplamento entre as componentes escuras nao pode ser completamente descartado

pelas observagoes disponiveis atualmente.



Wo

w1

Qm,O

2
X min

1,5

0,14
B
- ]_, 20_0709

1,830 o

ek
0 il

582,43
582,51
583, 63

1,0

oo
iy

o
L 130+8?3
1,3701 07,

0 2371% 017
0236 0018
0,238 p010

582, 38
582,99
582,71

0,5

0 12
Lo
et
—1,09 07

0 870+8 2
0,979 014

0.018
255 08
) agriiE
0,239 5010

582, 34
582, 60
582, 59

0,1

0,11
—1,0850.5
—1 10000

o
0,700y
0,700" 009

0,018
2o a8
0.7

582,31
582, 39
582,15

0,0

e
Epetes s

oy
0,690 03
0,640 00

0018
0 238001
0,238 0018
0,242 20,020

582,29
582, 37
583, 41

o]
et
—1 ) 02070:07

o
O o O+ 00 01985
0,579 5083

] 239+8 9
0,242 /01

582,28
582,34
583,67

~L08%
~L 0T 00
—0,90 2007

026
0, 1700
O 470+0001636
0,299 0,056

0019
0235 g 1
%23 oms
0,234 50>

582,27
582,38
585,22

-1,0

L0
LV,
—0,94010:%

o
0310+(%)49

0, 019
0,238 o
0, 242+8 o2

582,23
582, 68
587,69

1,5

N WHFEDNWRFRDNWRFREDNWRENWRENRENDWREDNDWEHEDND WM

0,08
1062010
—1, 02006
-0, 920,07060

ook
O ! 79+ 0000252
0,086 5015

0 2381%
02420010
0,248 020

582,22
583, 32
589, 79

64

Tabela 6.1: Valores dos parametros wy, wy e €1, ¢ que melhor ajustam os dados de
SNs Ia, BAO, CMB e H(z) fixando  em alguns valores no intervalo —1,5 < 5 < 1,5
e em 1, 2e 3. Os erros nessas estimativas sao dados em 20.
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Figura 6.3: Regioes de confianga em 1 e 2 sigmas no espago paramétrico wy —w; para
¢ =3 (esquerda), £ = 2 (centro) e £ = 1 (direita). Os valores de 8 variam de —1,5 a
1,5 e correspondem as linhas horizontais do gréfico com incremento de 0,5 de baixo
para cima. Notamos que para valores de £ # 3 modelos com w; = 0 (wy = cte.) ndo
sao descartados pelos dados se § > —1, ou seja, para qualquer acoplamento do tipo
scaling (§ # 3) modelos de energia escura com EoS dinamica sao favorecidos pelas
observagoes.



Capitulo 7

Conclusao e Perpectivas

Na auséncia de uma fundamentagao tedrica para explicar o atual estdgio de expansao
acelerada do universo, tem surgido, ao longo dos ultimos anos, varios modelos cos-
mologicos no intuito de resolver tal problema. Com o crescente nimeros de dados
astrofisicos coletados podemos impor limites aos parametros cosmoldgicos e estudar o
comportamento fisico das componentes energéticas do universo e assim ter um melhor
entendimento acerca destes cenarios e buscar qual modelo decreve melhor o universo
observado.

Dentro da fenomenologia de cenéarios que tentam explicar a aceleragao cosmica
surgem os modelos cosmoldgicos com interagdo no setor escuro (matéria escura e en-
ergia escura), que sao introduzidos na tentativa de amenizar os problemas associados
& constante cosmoldgica.

Nesta dissertacao estudamos dois diferentes tipos de modelos de interacao
no setor escuro, onde em ambos os cenarios a energia escura ¢ caracterizada por
uma equacgao de estado dinamica. No Capitulo 4 investigamos uma interagao en-
tre matéria escura e energia escura para um acoplamento seguindo a lei de de-
caimento de Wang-Meng, onde a energia escura é dada pelo modelo paramétrico
de Barboza-Alcaniz. Investigamos os vinculos observacionais sobre os parametros

livres deste cendrio numa andlise conjunta de SNIa+BAO+CMB+H (z) obtendo I' =

66
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—0,016f8:8f%, Wy = —1,0401“8:(1)8 e w; = —0, 100f8:§2 em lo. Investigamos posteri-
omente os vinculos sobre os casos de um acoplamento fraco, intermediario, forte e
um cenario onde matéria escura decai em energia escura. Concluimos que, do ponto
de vista observacional, um acoplamento fraco entre as componentes escuras nao pode
ser completamente excluido.

No Capitulo 5 consideramos um acoplamento entre matéria e energia escura
resultante de um comportamento de lei de poténcia com relacao ao fator de escala
coésmico decorrente da relagao entre as densidades de energia das componentes es-
curas, que tem sido considerado como uma alternativa para aliviar o problema da
coincidéncia césmica. Aqui também consideramos uma energia escura dinamica,
caracterizada por uma equacao de estado generalizada, permitindo assim estudar
inimeros cendrios cosmologicos. Devido a essa ampla variedade de solugoes, anal-
isamos os vinculos sobre os parametros livres para nove diferentes cendrios dessa
classe de modelos de energia escura. Nao encontramos evidéncias para um possivel
alivio ao problema coincidéncia césmica com o tipo de interagao indicada. Mas um
acoplamento entre as componentes escuras decorrente de um comportamento de lei
de poténcia com relagao ao fator de escala nao pode ser completamente excluido pelas
atuais observagoes.

A maioria dos métodos empregados para impor limites sobre os parametros
livres dos modelos alternativos ao ACDM sao baseados essencialmente em testes
geométricos a uma classe particular de objetos ou a réguas padronizdveis (SNe Ia,
RCF, aglomerados de galdxias, etc.). Neste sentido pretendemos ampliar e aplicar
observaveis decorrente do processso de formacao de estruturas em grandes escalas
(testes dinamicos) para impor novos vinculos cosmolégicos aos parametros livres as-
sociados a cendrios nao-padrao (gravidade modificada e energia escura) presentes na

literatura.



Apeéendice A

Analise Estatistica e Testes
Cosmoloégicos

Precisamos definir uma funcao que quantifique a concordancia entre um modelo
téorico e os dados para que, maximizando a concordancia, possamos obter os parametros
que melhor ajustam o modelo. Supondo que nossas observacoes tenham erros gaus-
sianos nao correlacionados, podemos estimar o melhor ajuste para o conjunto de

parametros {z;} definindo uma func@o de probabilidade,

L o< exp[x?/2] (A.1)

onde x? é dado por

=30 D) — sl | 0 A2

- 0;
7
A soma é de todos os n dados D(z;) e y nos fornece a previsao do modelo ao

fixar valores dos parametros representados por 6 = {6,}.
Podemos verificar que, neste caso, os parametros que minimizam a funcao y?
sao 0s mesmos que maximizam a probabilidade. Logo, os parametros que melhor

ajustam sao aqueles que tém maior probabilidade de serem os verdadeiros, de acordo

com os dados coletados.
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N2 de parametros lo 20 30
1 1 4 9
2 2,30 6,17 11,80
3 3,53 8,02 14,2

Tabela A.1: Ax? com funcao de nivel de confianca e do niimero de parametros livres.

Conhecendo o valor minimo x?2,. , associamos os pontos no espaco paramétrico

= o 2 2 2 2
dentro de uma regiao que podemos fazer variagoes Ax~ tal que, x* < x5, +Ax~, com
essas variacoes podemos obter regioes relacionadas com uma probabilidade que vai
depender da quantidade de parametros livres. Destacamos os niveis referentes a 1o,

20 é 30 na Tabela A.1.

A.1 SNIa

As supernovas do tipo Ta (SNIa) sdo uma ferramenta importante para compreender
a evolucao recente do universo. Nesta dissertagao, adotamos os dados da compilagao

Union 2.1 [38], contendo 580 SNs Ia no intervalo de redshift 0.015 < z < 1.41. O

moédulo de distancia tedrico previsto para uma dada SNla é escrito na forma

pan(2) = 5logyg dr, + po. (A.3)

Na expressao acima, py = 42.384 — 5log;, h e d, é a distancia luminosidade,

deipon) = (1+2) [ 52 (A4)

(#,p)’
onde p ¢é o conjunto completo de parametros livres de cada modelo e E(z) = H(z)/H,.

A discrepancia entre teoria e observagao sera quantificada pela funcao

580

X%Nla(p7 H’O) =
=1

obs ) — th 2 0 2
1 (=) UuZi)gww)], (A.5)
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%s ¢ o médulo de distancia observado e u* a previsdo de um dado modelo

onde
para o modulo de distancia. O melhor ajuste ocorre para valores do conjunto de

parametros p que minimizam (A.5).

A.2 RCF

O shift parameter, R, é o parametro com menos dependéncia do modelo entre aqueles
que podem ser inferidos a partir dos dados da radiacao césmica de fundo (RCF),
desde que a densidade de energia escura possa ser negligenciada na recombinagao. O
parametro R é definido como sendo diretamente proporcional a razao entre a posicao
do primeiro pico acustico de um modelo que se queira caracterizar, [, e um modelo
de referéncia, I}, o qual adotamos como sendo o modelo Einstein-de Sitter.

Adotando o parametro de curvatura como sendo nulo, temos

I Y
R(z.p) = 225 = Ho\/Soo | —2— A6
(zr, D) I 0 ,O/H(z,’p) (A.6)
0

O shift parameter pode ser utilizado para restringir parametros cosmoldgicos
sem necessidade de usar os dados completos da RCF. Aqui z,. é o desvio para o

vermelho na ltima superficie de espalhamento [50]

2 = 1048[1 + 0.00124(Q0h*) 8] [1 + g1 (Q0h%)?], (A.7)

onde

0.0783(yph?) 0238
T 1439, 5(Qy0h2)0 76

B 0.560
P2 21 1(Qy k)1
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Neste trabalho usaremos o valor estimado do shift parameter obtido pelo
WMAP [12], Rpps = 1.725 4+ 0.018. A fungao chi-quadrado sera

(R—1,70)?
Xemp = o0 (A.10)

A.3 Oscilagoes actusticas barionicas (OAB)

Oscilagoes actsticas barionicas recentemente observadas na fungao de correlagao de
galaxias também é uma poderosa ferramenta para explorar a energia escura e re-
stringir parametros cosmoldgicos [39, 51, 52, 53]. Antes do universo ter se resfriado
suficientemente para formar atomos neutros, ele consistia em um plasma quente e
denso de fotons, elétrons, protons e nicleos leves. O acoplamento forte entre fétons
e os barions devido ao espalhamento Thompson produz oscilagoes no plasma quente.
A matéria escura é fria, assim ela praticamente nao se propaga, enquanto que a per-
turbacao nos neutrinos, ja desacoplados, segue livre com velocidade proxima a da luz
e tende a diluir-se. J& a perturbacao no plasma féton-barion propaga-se como uma
onda sonora com uma velocidade, ¢, = ¢/3(1 + 3py/p-), afastando-se do centro, onde
ha uma maior concentragao de matéria escura.

Quando o universo atinge uma temperatura 7' =~ 0.3 eV, a matéria barionica
forma atomos neutros e, consequentemente, os fétons desacoplam, dando origem a
RCEF. Apos esse desacoplamento, nao hd mais a pressao da radiagao sobre os barions
e, assim, estes nao mais se propagam como uma onda acustica, ou seja, os barions
estacionam depois do desacoplamento. Os barions sao entao influenciados, e influen-
ciam também, a matéria escura, participando do processo de formacao das estruturas
em grandes escalas.

O horizonte actstico (distancia percorrida por essa onda actstica até a recom-
binagao), fica impresso na RCF como uma anisotropia priméria, mas aparece também

como um pequeno excesso de densidade na distribuicao de bérions na escala desse
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horizonte acustico (150 Mpc). A escala das OABs pode ser medida em vérios val-
ores de z a partir da correlagao de galaxias nas direcoes ao longo da linha de visada
[proporcional a 1/H (z)] e transversal [proporcional &, d4(z)], nos dando informagao
sobre a histéria da expansao cosmica. A medida das OABs pode ser quantificada por
um parametro A, que é independente de modelos cosmoldgicos e, para um universo

plano, pode ser expresso como

1 #BAO dz 2/3
=/ QnoE( ’/3[ /P ——————ﬁ . A1l
A(zpao,P) o0E(zBao ; E((),p) ( )

ZBAO

Utilizamos nesta dissertacdo 6 medidas do parametro A [39]. Para as OABs,

o chi-quadraro seré,

ZG: [A%(2540) — A™ (2540, P))? (A.12)

ZBAO)

2
XBAO
=1

A.4 Parametro de Hubble

Obvervacoes do parametro Hubble podem ser obtidas usando idades diferenciais de
galaxias
1 Az

Nés usamos 28 dados observacionais de amostra compilada em [40], que abrange

o intervalo de redshift 0,07 < z < 2.3. O chi-quadrado é dado por

28

Hobs ch %, P 2
21: = (2, p)]

onde H™(z) e H*"(z) sdo os valores tedricos e observados da fun¢ao Hubble, o indica

, (A.14)

o erro observado.
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