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Resumo

In this thesis we investigate a Friedmann cosmology with interaction in the dark
sector, in which de vacuum term decays linearly with the Hubble parameter, with
a concomitant matter production at late times. We show that, from a qualitative
point of view, such a cosmology is in accordance with the standard, spatially flat
ACDM model. We then present a perturbative analysis of the model, including
perturbations in the vacuum term and entropic perturbations. The obtained matter
power spectrum leads to a relative matter density in accordance with the background

tests of the model.

Prof. Dr. Saulo Carneiro de Souza Silva
Dissertation Committee Chair






Resumo

Neste trabalho estudamos uma cosmologia de Friedmann no contexto de um mode-
lo com interacao entre energia escura e matéria escura, no qual o termo de vacuo decai
linearmente com o parametro de Hubble, com conseqiiente producao de matéria.
Mostramos que tal cosmologia, no nivel da base, estd em acordo qualitativo com o
modelo ACDM. Apresentamos uma analise perturbativa para o modelo de interacao,
incluindo perturbacoes no termo de vacuo e perturbacoes entropicas, mostrando que
condicoes iniciais adiabéticas podem ser usadas para a construcao do espectro de
poténcia da matéria. O valor obtido para a densidade relativa de matéria concorda
com aquele encontrado em uma analise combinada de supernovas tipo Ia, oscilagoes
acusticas barionicas e a posi¢ao do primeiro pico do espectro de anisotropias da radia-

¢ao cosmica de fundo.
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Capitulo 1

Introducao

A relacao distancia-luminosidade de supernovas com altos redshifts proporciona
evidéncias diretas de que nosso universo esta em expansao acelerada na presente época
[1, 2, 3|. Para explicar teoricamente tal aceleragao no contexto da Relatividade Geral,
um termo cosmoldgico com pressao negativa, conhecido também como energia escura
[4] e normalmente associado ao vacuo [5, 6, 7|, é reintroduzido nas equagoes de Eins-
tein. Além disso, pequenas flutuacoes de temperatura na radiagao césmica de fundo
dao fortes evidéncias de que vivemos num universo espacialmente plano. Acredita-se
que a constante cosmologica dirige a expansao acelerada, com aproximadamente 70%
da composicao total do universo espacialmente plano, que uma matéria escura sem
pressao contribua com 25% e que os 5% restantes esta na forma de matéria bariénica
também sem pressao. O cenério cosmoldgico no qual as duas componentes dominantes
evoluem separadamente é conhecido como o modelo padrao da cosmologia ou modelo
ACDM (constante cosmologica + matéria escura fria), e tal modelo ¢ consistente com
os testes observacionais.

Este cenério, entretanto, apresenta problemas do ponto de vista tedrico quando
associamos a constante cosmologica a densidade de energia do vacuo, py, = A/87G. O
problema, conhecido como "problema da constante cosmoldgica", é que as estimativas

da densidade de energia do vicuo obtidas pela teoria quéantica de campos indicam



um valor muito alto quando comparado com o observado |[7]. Um outro problema,
conhecido como "problema da coincidéncia cosmica", estd em compreender porque a
densidade da energia escura hoje é tao proxima da densidade da matéria escura. Uma
proposta para aliviar tais problemas, que sera abordada neste trabalho, é supor que o
termo cosmolégico nao é uma constante e sim uma quantidade dinamica, dependente
das coordenadas, que decai com a expansao do universo desde um alto valor inicial até
o pequeno valor hoje observado. Para que a conservacao covariante da energia total
seja assegurada é necessario que o termo cosmologico dependente das coordenandas
esteja acoplado a matéria. Num universo homogéneo e isotropico tal quantidade
dindmica é uma fungao apenas do tempo. Varias propostas para a evolugao do termo
cosmologico sdo de fato encontradas na literatura [8]-[12].

Neste trabalho investigamos uma cosmologia de Friedmann com uma lei particular
para o decaimento do termo de vacuo, proporcional ao parametro de Hubble [13, 14|,
valida para tempos tardios e obtida fenomenologicamente com diferentes argumentos.
Tal ansatz leva a um cenério cosmologico em acordo qualitativo com o modelo ACDM,
com uma fase inicial dominada por radiacao seguida por uma fase dominada pela
matéria, longa o bastante para dar conta das grandes estruturas hoje formadas no
universo. O modelo apresenta também, no limite assintotico, uma fase dominada por
constante cosmologica, ou seja, no limite de tempos longos tende para o universo de
de Sitter [15]. A diferenca com rela¢ao ao modelo padrao, no background, é que a lei
de conservagao covariante do momento e da energia, que esta contida nas equacgoes
de Einstein, leva a um processo de producao de matéria as custas do decaimento da
densidade de energia do vacuo. Ou seja, as componentes do setor escuro possuem
uma interagao e nao sao separadamente conservadas.

Do ponto de vista quantitativo, uma analise combinada de supernovas tipo Ia,
oscilagoes acusticas baridnicas (BAO) e a posi¢do do primeiro pico das flutuagoes de
temperatura na radia¢ao cosmica de fundo (CMB) [16, 17| leva a uma boa concordan-

cia com respeito aos parametros cosmologicos. Um outro teste importante é o estudo



das pequenas flutuagoes na densidade de matéria em torno do universo homogéneo e
sua comparacgao com o espectro de poténcia observado.

Esta tese esta organizada da seguinte forma. No capitulo 2, realizamos uma re-
visao das equagoes de Friedmann e das caracteristicas qualitativas do modelo ACDM.
Depois, apresentamos as solugoes de base do modelo com densidade do vacuo propor-
cianal ao pardmetro de Hubble e suas principais caracteristicas.

No capitulo 3, analisamos a evolu¢ao das pequenas perturbagoes na densidade de
matéria nao-relativistica na fase dominada por matéria. Usamos a teoria newtoni-
ana das perturbacgoes, e supomos que a energia escura é estritamente homogénea no
universo perturbado.

No capitulo 4, revisamos a teoria relativistica das perturbacoes lineares, apresen-
tando as transformacoes de gauge, algumas quantidades invariantes e as equagoes de
Einstein nos gauges sincrono, longitudinal (ou newtoniano) e comovel.

No capitulo 5, apresentamos uma analise perturbativa do modelo com intera¢ao no
setor escuro, incluindo perturbagoes no termo cosmologico, perturbacoes entropicas e
o stress anisotropico. Finalmente, o capitulo 6 apresenta as conclusoes e comentarios

finais.



Capitulo 2

O modelo cosmolégico

Neste capitulo vamos investigar as solugoes das equacoes de Einstein para um
modelo especifico de interagao energia escura-matéria escura num universo com cur-
vatura espacial nula, homogéneo e isotropico, preenchido com um fluido perfeito. A
densidade da energia escura que sera investigada neste texto possui dependéncia linear
com o parametro de Hubble. N6s mostramos que a lei de conservagao covariante do
momento e da energia, que esté contida nas equagoes de Einstein, leva a um processo
de producao de matéria as custas do decaimento da densidade de energia do vécuo.
As solugoes obtidas mostram que o modelo esta em acordo com recentes medidas do
parametro de desaceleracao e da idade do universo. Além disso, as caracteristicas
do modelo de Einsten-de Sitter e da fase completamente dominada pela radiacao sao
recuperadas quando tomamos o limite de tempos pequenos. O modelo apresenta tam-
bém, no limite assintotico, uma fase dominada por constante cosmologica, ou seja,

no limite de tempos longos tende para o universo de de Sitter [15].

2.1 Equacoes de Friedmann

O ponto de partida é escrever a equagao que relaciona as componentes do tensor

de Einstein G, que descreve a geometria do espaco-tempo, com a energia contida
uv )



no universo, representada pelo tensor momento-energia 7),,,

1
Ruu - §guuR + AOg,uV = T,ul/- (21)

Aqui, R, ¢ o tensor de Ricci, R o escalar de Ricci, g, o tensor métrico [24]-[26], Ag
é a constante cosmoldgica introduzida por Einstein e vamos adotar 871G =1 e ¢ = 1.

Sabemos que as observagoes de supernovas tipo Ia (SNe Ia) proporcionam ev-
idéncias diretas de uma expansao acelerada na presente época, precedida por uma
expansao desacelerada [1, 4]. Tal expansao acelerada é atribuida a uma componente
de energia com pressao negativa, conhecida como energia escura. Um candidato
plausivel para esta energia com pressao negativa é a constante cosmologica de Ein-
stein, Ay, que aparece nas equagoes acima e que é normalmente associada com a
energia do vacuo. Entretanto, um importante problema teérico é que predicoes da
teoria quantica de campos para a densidade de energia do vacuo conduzem a um valor
muito alto quando comparado com a densidade hoje observada |5, 7. Para abordar
este problema, conhecido como problema da constante cosmoldgica, acrescentamos
ao lado direito de (2.1) o tensor momento-energia do vacuo, T,E,U,) = pyYu, definindo
a energia efetiva do vacuo como A = p, — Ay = p,, tal que a equagao (2.1) tome a
forma

1
R, — égw,R =T+ Agp. (2.2)

No espago-tempo de Minkowisk, onde os calculos da teoria quantica de campos
sao realizados, o tensor momento-energia efetivo do vacuo na equagao (2.2) é igual a
zero, sendo p, cancelado pela constante cosmoloégica Ay. Por outro lado, se o célculo
for feito no espaco em expansao, o lado esquerdo das equacoes de Einstein nao seré
nulo, e esperamos, apos a subtracao da constante cosmolégica Ay, uma densidade de
energia efetiva do vacuo dependente da curvatura. Assim, num universo homogéneo
e isotropico preenchido com vacuo e matéria, o termo cosmologico A serd uma fungao
do tempo. Desta forma, o problema da constante cosmologica pode ser aliviado se

propusermos um termo cosmolégico decaindo com a expansao do universo, desde um



valor inicialmemte alto até o pequeno valor hoje observado.
Tomando a derivada covariante de (2.2), com 7}, representando o tensor momento-

energia da matéria, encontramos a lei de conservacao covariante

TV, = —A, = —A,, (2.3)

)

onde A, é a derivada ordinaria de A, mostrando que um termo cosmolégico depen-
dente das coordenadas estd sempre necessariamente acoplado a matéria.

Vamos agora escrever as equacoes de Einstein para a métrica de Friedmann-
Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) com curvatura espacial nula. Num sistema de

coordenadas cartesiano, tal métrica pode ser escrita como
ds® = dt* — a(t)*(da* + dy® + d=?), (2.4)

onde a(t) é o fator de escala, e as componentes do tensor métrico sao goo = 1, go; = 0

e gij = —a(t)?d;;. Com ela é facil verificar que as tinicas conexdes nao nulas, obtidas

via
1 v |, O9r gy

FO’ - v v H 25

m = (ax’\ + oxr  Ozv )’ (2:5)
sao

Y = aady;, (2.6)

i g
Lo; = 05 (2.7)

onde ¢} ¢ o simbolo de Kronecker, com componentes iguais a 1 se i = j e nulas em
caso contrario.
No lado direito das equagoes de Einstein, introduzimos um fluido perfeito expresso

pelo tensor momento-energia
T} = (p + p)u'u, — pdy, (2.8)

onde p é a densidade de matéria e p a pressao, u* é a 4-velocidade do fluido, cujas

componentes em coordenadas coméveis sao ug = v’ = 1 e u; = u’ = 0. Desta forma,



as componentes do tensor momento-energia ficam dadas por
o =p, T.=-ps , T5=T>=0. (2.9)

As equagoes de movimento do fluido estao contidas na lei de conservagao covariante

(2.3), que pode ser escrita na forma
Th, = 0,T) — T, T + Th\ T = —9,A. (2.10)
Dai seguem, respectivamente, as equacoes para as componentes v =0 e v = 1,
Th, = 0.T4 — T3, T + Th\To = —A, (2.11)

Th, = 0, T! — )T} + T/, T} = —O;A, (2.12)

onde o ponto representa a derivada com rela¢ao ao tempo cosmologico. Usando (2.6),

(2.7) e (2.9), chegamos nas equagoes de balango de energia e momento,
L0 ;
pr3-(p+p)=—A (2.13)

TV, = —9,A = 0. (2.14)

Devemos ressaltar que estas equagoes de balango energia-momento independem da
introducao da constante de curvatura k = +1 na métrica de FLRW. A segunda das
equagoes acima mostra que, em um universo espacialmente homogéneo e isotropico
nao hé transferéncia de momento, logo o termo cosmoldgico pode apenas ser fungao
do tempo, como seria de esperar. A primeira equacao, conhecida como equacao da
continuidade, mostra por sua vez que o decaimento de um termo cosmologico depen-
dente do tempo leva a produgao de matéria. Ela contém quatro fungoes desconhecidas,
p(t), A(t), p(t) e a(t), que podem ser reduzidas a duas, bastando para isso inferir uma
equacao de estado para a matéria e um ansatz para o decaimento de A.

Precisamos, portanto, de mais uma equagao, que, juntamente com a equagao

da continuidade, a equacao de estado da matéria e a lei de decaimento do termo



cosmologico, descreva completamente a evolugao do fator de escala a(t) e da densidade
de matéria p(t). Tomemos entdo as equagdes de Einstein na forma

1
R;w = S/u/ - §g,uusa (215)

onde S é o trago do tensor momento-energia total do fluido césmico, definido como
Sy = Ty + Mg, onde Ag,,, é o tensor momento-energia do vacuo, o qual possui
densidade de energia p, = A e pressao negativa py = —p,. As componentes de S, e

0 seu traco sao respectivamente dadas por

Soo = pr,  Sij = a(t)*prdij, S = pr— 3pr, (2.16)

com
pr=p+pa, (2.17)
pr=p+pa. (2.18)

Para a métrica de FLRW, as componentes tempo-tempo e espago-espaco do tensor
de Ricci sao escritas, respectivamente, como

i

Roo = —0oI; — T3, T,; = -3, (2.19)
Ry, = 0Ty, + T I%, — T T — Tho Iy = da + 24, (2.20)
onde usamos R R

Com ajuda das expressoes acima, as componentes tempo-tempo e espaco-espago das

equagoes de Einstein sao dadas por

a 1
—3—- == 3 2.22
, 5 (pr + 3p7), (2.22)
i @ 3
3465 = §(PT - pr), (2.23)

e, combinando-as, obtemos finalmente a equacao que nos faltava, chamada equacao
de Friedmann,

pr = 3H?, (2.24)



onde H = a/a é o parametro de Hubble, que mede a taxa de expansao do universo e
¢ estimado hoje em Hy ~ 70 km.s™!.Mpc~!. Seu inverso H~! nos d4 uma escala de
tempo cosmologica.

Dado H podemos definir a densidade critica como
p. = 3H? (2.25)

A razao entre a densidade de energia total e a densidade critica é chamada de

parametro densidade de energia total,

Op =1 (2.26)
Pe
que é igual a 1 para o universo espacialmente plano. A equagao (2.22), escrita como
a 1
-—=—= 3 2.27
& — (o +3pr), (227)

é conhecida como equagao da aceleragao. Note que, se d € positivo, a expansao do uni-

verso é acelerada, e se d € negativo a expansao ¢ desacelerada. A equacgao inclui a den-

sidade de energia total e a pressao total do fluido que preenche o universo. Dividindo

ambos os membros pelo quadrado do parametro de Hubble, podemos escrevé-la na
forma

i = 3 |32 (oo + o). (2.28)

O termo entre colchetes é justamente o inverso da densidade de energia critica, e,

usando uma equagao de estado do tipo pr = wpy, chegamos a
1
q= §QT(1 + 3w), (2.29)

onde ¢ = —da/a* = —i/aH? é o parametro de desaceleragao.

Uma informacao importante sobre o fator de escala a(t) ¢ obtida através da obser-
vacao dos deslocamentos nas freqiiéncias da luz emitida por objetos muito distantes.
Estes deslocamentos nos dizem qual era o fator de escala na época em que a luz foi

emitida. Definimos o desvio para o vermelho (ou redshift, no jargao corrente) como

o — A
=2

z

(2.30)
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onde \; é o comprimento de onda medido no instante ¢; da emissao do sinal luminoso,
e Ag ¢ o comprimento de onda medido no instante ¢, da recepcao.

Para obter a relagao entre o redshift e o fator de escala, consideremos o ponto
de emissdo do sinal como sendo (r,0,¢) e nos coloquemos como observadores na
origem das coordenadas, (0,0,0). O elemento de intervalo para a propagagao do sinal
luminoso é nulo, e sua trajetoria se dé radialmente, com 6 e ¢ constantes. Fazendo

ds =0 e df = d¢p = 0 na métrica de FLRW, obtemos a equac¢ao de movimento

dr = :l:%, (2.31)

onde o sinal positivo corresponde a uma frente de onda que parte da origem das

coordenadas, e o sinal negativo a uma frente de onda que chega a origem. Neste tltimo

caso, integrando (2.31) entre os tempos de emissao t; e recepgao tp, encontramos

r= /t 0 %. (2.32)

Considerando agora uma segunda frente de onda emitida logo apds a primeira, no
instante t; + dt1, e observada no instante to + dty, chegamos a
to+dto s
r= / —. (2.33)
t1+6t1 a(t)

Comparando as equagoes (2.32) e (2.33), obtemos

to dt to+dto dt
= / = (2.34)
t1 a(t) t1+dt1 a’<t)

to
/ At (2.35)
t1+0t1 a(t)

de ambos os lados da equagao (2.34) e notarmos que durante os intervalos de tempo

Se subtrairmos a integral

entre as emissoes ou recepcoes das duas frentes de onda consecutivas o fator de escala

nao se altera significativamente, obtemos a relagao

oty dto

(2.36)



11

O comprimento de onda observado \g esta relacionado ao comprimento de onda
emitido A\, através da expressao
A Oty
— = 2.37
)\0 (St() ( )
Entao, usando a definigdo (2.30) e as expressoes (2.36) e (2.37), encontramos que o
redshift z da luz emitida por uma fonte distante esta relacionado com o fator de escala

a(t;) na época da emissdo através da equagao

L _ alto)
a(ty)

Se a(ty) cresce (universo em expansao) nota-se que A\g ¢ maior que A; e, observando

~ 1. (2.38)

o espectro da luz emitida por galaxias distantes, veremos todos as linhas deslocadas

para o vermelho.

2.2 O Modelo ACDM Espacialmente Plano

Nesta se¢ao consideramos uma fase do universo espacialmente plano contendo
constante cosmologica e matéria escura, com parametros de densidade de energia
respectivamente dados por Q2 =~ 0,7 e ©,, ~ 0,3. Este ¢ o chamado modelo ACDM,
ou modelo padrao da cosmologia.

A equagao de Friedmann (2.24) nos leva a expressao

A\ 2
a

P =3 (—) — A, (2.39)
a

com pr = p,, +A. Por outro lado, a equagao da continuidade (2.13) nos mostra que,

para A constante, a evolucao da densidade de matéria p,, ¢ dada por
pm = Ba™>. (2.40)

onde B é uma constante positiva. Usando esta lei de evolu¢ao na expressao (2.39),

obtemos uma equacao diferencial nao-linear para a evolucao do fator de escala,

2= 2 4 Ad?, (2.41)
a
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cuja solucao ¢ dada por

ol

a(t) = (%) ! [cosh(\/?)_At) - 1} ' , (2.42)

onde B é uma constante positiva de integracao. Tomando uma série de poténcia na

forma cosh(v3At) =1+ # + % + ..., a equagdo (2.42) torna-se
1 1
B\ [3A#2  (3A)*! 3
)=\ — 2.4
= (5) |5+ S (243)

e, no limite A — 0, encontramos a lei de evolugao do fator de escala do universo de
Einstein-de Sitter,
a(t) o ti. (2.44)

Por outro lado, escrevendo a equacao (2.42) na forma

- ()

e tomando o limite ¢ — 00, encontramos a solu¢ao para o universo dominado por

(2.45)

VAR | (VAR 1] 3
2

constante cosmologica,

a(t) oc et (2.46)

Com ajuda da expressao (2.42), deduzimos que o parametro de Hubble e a densi-

dade de matéria sao respectivamente dados por

« sinh ot
Ht)=————— 2.47
*) 3coshat —1’ ( )
2 2
(1) = %(cosh at —1)71, (2.48)

onde o = v3A. Portanto, a razao entre a densidade de matéria e a densidade critica

é
hat —1
0, =lm — Pm_plcoshat Z 1) (2.49)
p. 3H? sinh® ot
De posse da identidade cosh? ot — sinh? ot = 1, podemos reescrever a expressio

(2.49) como

2
hat=— —1. 2.
coshat = = (2.50)

m
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Usando este resultado e, novamente, a identidade acima em (2.47), o parametro de

Hubble pode ser expresso como func¢ao do pardmetro densidade de matéria,

1

H=—-—-"_
(1—-9Q,)2

(2.51)

w| e

Isolando o tempo na equagao (2.50) e multiplicando pela expressao acima, obtemos

a idade do universo em termos do parametro densidade de matéria,

1
Hytg = ———cosh™* (

i) _ 1> : (2.52)

QmO

)

onde o indice 0 indica que estamos tomando os valores atuais para os parametros
de Hubble e de densidade de matéria. Entao, conhecendo a quantidade de matéria
escura existente em nosso universo, podemos estimar a sua idade. No modelo ACDM
com 2,0 ~ 0,3, obtemos Hyty ~ 0,96, o que corresponde, tomando H, = 70
km.s~!.Mpc™!, a aproximadamente 13,5 bilhdes de anos.

E 1til também escrever a idade do universo como funcéo do redshift e do parametro
densidade de matéria. Escrevendo a relagao entre o redshift e o fator de escala, dada
por (2.38), na forma

Qo

a(t) = (2.53)

241’

onde ag € o fator de escala atual, e usando-a na equagao (2.42), encontramos facilmente

1 ) ao? 1
t=—cosh ' |Za? (22 ) —  1+1]. 2.54
aCOS [3@ (B>(2+1)3+] ( )

Sabendo que o parametro de densidade de matéria atual é dado pela razao €, =

a expressao

Prm.o /3Hy* e que Pmo = B/ ao®, encontramos uma das constantes que aparece nos

colchetes da equagao acima,
3
Qo 1
— = — 2.55
B 3Hy*Q (2:55)
A equagao (2.51), por sua vez, permite obter o valor de o em termos dos valores
atuais de H e (),

a = 3Hy(1 — Q)2 (2.56)
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Substituindo (2.55) e (2.56) em (2.54), chegamos a idade do universo em termos de

Hy, Qm,o €z,

1 1-Q 1
t = _cosh™! {2 ( ’”’0) -+ 1} . (2.57)
3Hg(1 — Qm,O)E Qm,o (Z + 1)

Com esta equacao podemos estimar qual era a idade do universo quando um certo
objeto com redshift z emitiu a luz que hoje observamos. Note que para o tempo
presente (z = 0), a equagao acima se reduz a expressao para a idade atual do universo.

Com a ajuda de (2.42) e (2.50) podemos deduzir o parametro de desaceleragao
q = —ida/a*. Ele é dado por

Podemos também escrevé-lo em funcao de z. Usando (2.50) em (2.42), o fator de

o= (2) 52 s

O fator de escala atual ay é obtido tomando-se o valor para o parametro densidade

escala é posto na forma

de matéria €2, o medido hoje, de modo que

([ B\7[2-20,,]" (260
apg = oA Qm70 . .

Substituindo as duas expressoes acima na relagao (2.53), encontramos a equagao que
relaciona o parametro densidade de matéria medido em uma época qualquer com o

redshift z e o parametro densidade medido hoje,

QmQ(Z + 1)3
Q= : . 2.61
= Qo+ Qo=+ 1) (261
Entao, o fator de desaceleracao (2.58) toma a forma
3 Qn, 1)3
g(z) = > oz +1) ~1. (2.62)

21— Qm,O + meo(z + 1)3

Observe que para o tempo presente, z = 0, e para 1,0 ~ 0,3, o universo possui

uma expansao acelerada, com ¢y ~ —0,55. Com a expressao acima nos podemos
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calcular o redshift para o qual ¢ = 0, isto é, quando a expansao muda da fase desace-
lerada para a fase acelerada. Igualando a zero o lado esquerdo da equagdo (2.62), o

redshift de transicao é dado por

9 3
= -2 —1. 2.
T <Qm,0 ) ( 63)

Usando Q,,0 =~ 0,3, encontramos zp ~ 0,67, correspondendo a tp ~ 7,28 Ganos de

acordo com a expressao (2.57), onde usamos Hy = 70 km.s™'.Mpc ™.

Portanto, no modelo ACDM espacialmente plano (k = 0), na etapa em que a
contribui¢ao da radiacao para a densidade de energia total é desprezivel, o universo
evolui em duas etapas distintas: uma fase dominada por matéria, numa expansao
desacelerada, com a(t) o< t*/3; e uma fase dominada por constante cosmologica, que
tende assintoticamente para o universo de de Sitter, com expansdo acelerada a(t) o
eflt. O parametro da idade atual do universo é dada por Hyty ~ 0, 96, e sua expansao
se da de forma acelerada na presente época. A transicao da fase desacelerada para a

acelerada ocorre numa época correspondente a 7,28 bilhoes de anos.

2.3 Modelo com A proporcional a H

Agora passaremos a investigar as caracteristicas de um modelo cosmoldgico de
Friedmann no qual o termo cosmologico é proporcional ao parametro de Hubble.
Procederemos a uma analise comparativa entre as solugoes encontradas e o cenario
padrao de evolucao do universo.

O ansatz investigado é 13, 14]
palt) = A() = o H(2), (2.64)
onde o é uma constante positiva.

Como vimos na se¢ao anterior, as equagoes de Einstein no contexto de um universo

espacialmente plano, homogéneo e isotrépico, sao dadas por

p=3H?—A, (2.65)
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p+3H(p+p)=—A, (2.66)

onde p e p sao a pressao e a densidade de matéria, respectivamente. A componente

de matéria é descrita pela equacgao de estado

p=(y—1p (2.67)

Para barions e matéria escura, o parametro de estado assume o valor v = 1, enquanto
para radiagao (p = p/3) temos v = 4/3.
Derivando a equagao (2.65) com respeito ao tempo cosmolégico e substituindo em

seguida a equagao da continuidade (2.66), obtemos
2H = —(p+p). (2.68)

Apos introduzir a equagao de estado (2.67), a densidade de energia (2.65) e a forma
funcional para a densidade de energia do vacuo (2.64), encontramos a equagao difer-

encial que descreve a evolugao temporal do parametro de Hubble,
2H + 3vH? — yoH = 0. (2.69)
Uma simples integracao nos conduz a solugao geral

t= ‘ + K. (2.70)

2 H
g
yo |H—0/3
Uma escolha natural da constante de integracao, para que tenhamos a origem dos

tempos quando H — oo ou a = 0, ¢ K = 0. Dessa forma, a solu¢ao acima pode ser

separada em duas,

B /3

1 +exp(—ont/2)’
B a/3

1 —exp(—ont/2)

A primeira delas corresponde & condi¢ao 3H — o < 0, e a segunda satisfaz a condigao

3H — o > 0.

H(t) (2.71)

H(t) (2.72)
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Vamos primeiro analisar a solugdo (2.71). Integrando-a novamente com relag¢ao

ao tempo cosmologico, encontramos
a(t) = C[1 + exp(ovt/2)]5, (2.73)

onde (' é uma constante de integracao.

Para a época dominada por radiacdo, v = 4/3, a equagao acima ¢ escrita como
a(t) = C[1 + exp(20t/3)]V/2. (2.74)
Tomando o limite de tempos pequenos, ot < 1, esta expressao se reduz a
a(t) ~ C (2 + 20t/3)"/2. (2.75)

Por outro lado, para a fase de matéria temos v = 1, e o fator de escala assume a

forma

a(t) = C'[1 + exp(at/2))*/? (2.76)

de modo que para tempos pequenos (se comparados com o tempo presente) pode ser
aproximado por

a(t) ~ C(2 + at/2)**. (2.77)

Portanto, notamos claramente que a dependéncia do fator de escala na época da
radiagao, (2.75), e na época dominada por matéria, (2.77), nao reproduz o cenario da
cosmologia padrao, que deveria conter apenas o segundo termo de cada expressao.

Um outro problema que pode ser notado é que a equacao (2.65), escrita na forma
p=3H —0)H, (2.78)

sempre nos da uma densidade de energia da matéria negativa, pois, para essa solugao,
3H — 0 < 0 e estamos supondo que hé expansao, ou seja, que o parametro de Hubble

é sempre positivo.
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Por outro lado, com a ajuda de (2.17), (2.18) e (2.67), pomos facilmente a equagao

da aceleragao (2.27) na forma
a P A
2= _Ly_2+ = 2.79
C=—gBr=2+ 5, (2.79)

com 37—2 > 0e A > 0, e vemos claramente que, como p < 0, a expansao do universo
se mantém acelerada em toda a sua historia, tendendo assintoticamente para de Sitter
quando p — 0. Este resultado entra em contradicao com as recentes observacoes de
supernovas tipo la, que indicam uma fase desacelerada seguida de uma acelerada.
Por todas essas razoes, a solugao (2.71) nao nos interessa.

Consideremos entao a solugao (2.72). Integrando-a com relagao ao tempo, obtemos

o fator de escala

a(t) = Clexp(ovt/2) — 1]5, (2.80)

onde C' é uma constante de integracao.
Por outro lado, com ajuda de (2.72), as expressoes (2.64) e (2.65) nos permitem
obter, respectivamente, o termo cosmolégico A e a densidade de energia p como

fungoes do tempo,

2
A= o /3 , (2.81)
1 — exp(—ont/2)
o exp(—ont/2
p=—= ( /2) 5 (2.82)
3 [1 — exp(—ont/2]
A expressao (2.80) pode ser reescrita como
037/2

Substituindo-a em (2.81) e (2.82), é possivel escrever, respectivamente, o termo cos-

molégico e a densidade de energia como fungoes do fator de escala,

A= %2 [1 + (%)37/2] , (2.84)

1+ (%)37/2] . (2.85)




19

Somando as equacoes acima, obtemos

2
2

p+A= % (2.86)

3v/2
a

E interessante notar que, para a fase dominada por matéria (y = 1), encontramos

uma densidade de energia total dada por

o2 o203/? 2
X

pm+A: 3@3/2

(2.87)

cuja dependéncia com o fator de escala é a mesma da densidade de energia de um gés

de Chaplygin generalizado, com equagao de estado

V3
Peh = —?api,/f. (2.88)

2.3.1 Fase de radiacgao

Se a densidade de energia do universo é dominada por matéria relativistica e

radiagao, o parametro de estado é v = 4/3, e o fator de escala é dado por
a(t) = [exp(20t/3) — 1]1/2, (2.89)
que no limite de tempos pequenos, isto é, ot < 1, assume a forma
a(t) = (2C%at/3)Y2, (2.90)

Por outro lado, as densidades de energia do vacuo e da radiagao tornam-se respecti-

vamente
o  o2C?
AN=—4+ — 2.91
a2C? g2Ct
= . 2.92

Tomando-se o limite a — 0, notamos que o segundo termo no membro direito de
ambas as expressoes acima domina sobre o primeiro, de modo que podemos escrever

A - 0202

3a2 "’

(2.93)
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o?C*
~ 2.94
e g (2.94)
ou ainda, com ajuda de (2.90),

o
AN~ — 2.95
c (2,99

3
~—. 2.96

Entao, para tempos pequenos o fator de escala e a densidade de energia da ra-
diagdo, dados por (2.90) e (2.94), possuem a mesma dependéncia funcional que no
modelo padrao espacialmente plano dominado por radiacao. Usando nosso ansatz
para a densidade de energia do vacuo em (2.95), encontramos que a idade do uni-
verso na época dominada por radia¢ao é dada por Ht = 1/2. Notemos também que,
neste limite, quando somamos (2.95) e (2.96) para encontrar a densidade de energia
total p,; = p, + A, a densidade da energia escura ou do vacuo é subdominante
com relacdo a densidade de energia da radiagao, p,., =~ p, =~ 3/4t?, mostrando que
na fase de radiagao a produgao de matéria devido ao decaimento da energia escura
com a expansao é desprezivel. Outra forma de ver isto é notar que o termo adicional
em (2.92) é devido ao processo de produgao de matéria decorrente do decaimento da
densidade de energia escura. Assim, no limite de tempos pequenos, este termo nao

apresenta contribuicao alguma para os processos fisicos que ocorrem nessa época.

2.3.2 Fase de matéria

Vamos agora considerar a fase dominada por matéria. Nesta etapa da expansao
a pressao é nula e o parametro de estado assume o valor v = 1. Assim, o fator de

escala (2.80) possui a forma
a(t) = Clexp(at/2) — 1], (2.97)

onde a constante de integracao C' nao é a mesma que aparece nas equagoes da fase

de radiagao.
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As densidades de energia da matéria e do vacuo ficam escritas, respectivamente,

como
o208 0203/2
0.2 0.203/2

Note que o primeiro termo de (2.98) corresponde a dependéncia usual da densidade de
energia da matéria no caso de A constante, e para tempos pequenos domina sobre o
segundo termo. Este ultimo, por sua vez, esté relacionado com a producao de matéria
as custas do decaimento da densidade de energia do vacuo, pois, como ja discutimos,

a conservacgao do tensor momento-energia total leva & equacao de continuidade
p +3Hp,, = —A (2.100)

(onde fizemos p,, = 0), na qual —A pode ser interpretado como uma fonte.

Para fins de comparag@ao com os resultados do modelo ACDM, seré conveniente
expressar as quantidades observadas em termos do parametro densidade de energia
da matéria (2, definido como

O, % - % — exp(—at/2). (2.101)

O fator de escala (2.97) nos permite escrever a relagao

3/2 1
exp(ot/2) = (%) +1= - (2.102)

de forma que o parametro densidade de matéria observado hoje, €10, é obtido

tomando-se o fator de escala atual ag, ou seja,

a0)3/2 1

-0 = —1. 2.103
(@) =an (2:103)
O parametro de desaceleragao ¢ = —da/a* toma a forma

3

=3 {(a/C)iﬂ n 1} - (2104
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onde usamos (2.102) e a expressao para o fator de escala (2.97). Com ajuda da relagdo
entre o fator de escala e o redshift, z = ag/a — 1, e da relagao (2.103), nos facilmente

o reescrevemos em termos do parametro densidade de matéria atual e de z,

3 Qmo(Z + 1)3/2
-2 ’ —1. 2.105
9(2) 2 |1 — Qo+ Qnolz+1)3/2 ( )

Observemos que para o tempo presente (z = 0), temos

3
Go = 5mo — 1, (2.106)

a mesma expressao do modelo ACDM. Notemos também que a expansao do universo
¢ atualmente acelerada para qualquer valor de €2, o menor que 2/3. Por outro lado,
fazendo ¢(z) = 0 na equagao (2.105), o redshift de transi¢ao z7 para o qual o universo

deixa de ser desacelerado para ser acelerado é dado por

9 2/3
o = ( - 2) —1~1,8. (2.107)
Qm,()

onde usamos £, = 0, 3.
Vamos agora obter o parametro da idade do universo neste modelo. Usando
(2.103) em (2.102), encontramos o tempo cosmologico e o parametro densidade de
matéria expressos em termos do redshift z = ap/a — 1 e do parametro densidade de

matéria atual €, 0,
2 1—Qno

t=—In|————=
o " Qm,0(2+1)3/2

. Qmp(z + 1)3/2
T T Qg+ gz + 1)

O parametro de Hubble (2.72), com v = 1, juntamente com (2.101), nos permite

+1], (2.108)

Qn(2) (2.109)

obter o valor de o, dado por
o=3Hy(1— Q). (2.110)

Substituindo-o em (2.108), a idade do universo para um redshift qualquer torna-se

2 1— Qo
In .

t(z) = 1] 2111
(2) SHo(1— o) | Omo(z + 1572 (2.111)
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Para z = 0 o parametro da idade atual é

2 1H(Qm70)

Hoyty = ———=

(2.112)

e usando o valor €2, 0 = 0,3 para a densidade de matéria encontramos Hyty ~ 1,15
que esta em acordo com as estimativas do parametro da idade atual [18].
Tomando o limite de tempos pequenos (se comparados com o tempo atual), pode-

mos aproximar o fator de escala pela expressao

Wi

a(t) = C(at/2)3, (2.113)

e verificamos que a dependéncia temporal é a mesma encontrada para o universo
contendo apenas matéria. Nesse limite, o pardmetro de densidade é €2, = 1, e os
parametros de desacelaragao e de idade sao, respectivamente, ¢ = 1/2 e Ht ~ 2/3, os
mesmos do modelo de Einstein-de Sitter. Portanto, a fase de radiacao do modelo é
seguida por uma época dominada pela matéria, com expansao desacelerada, fato que
permite a formagao de estruturas tais como galaxias e aglomerados.

No limite de tempos longos, isto é, ot > 1 e a — o0, as equagoes (2.97), (2.98) e
(2.99) tornam-se

a~ el (2.114)

p, ~ 0, (2.115)
2

A= % (2.116)

com H = /3 = /A/3, como pode ser verificado com ajuda de (2.72) e (2.64).
Neste limite encontramos um universo acelerado, com ¢ = —1. Estes resultados sao
caracteristicos de um universo de de Sitter.

Podemos expressar o parametro de Hubble como fungao do redshift z = ag/a — 1,
usando-se na equagao de Friedmann 3H? = p,, + A as expressoes (2.87), (2.102),
(2.109) e (2.110), o que nos leva a

H(2) = Ho [1 — Qo + Quo(z + 1)%7].. (2.117)
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Com esta expressao foi feita uma analise da relacao distancia-redshift para supernovas
tipo Ia obtendo-se bons ajustes para os parametros livres Hy e €, o do modelo [16].

Vimos nesta se¢ao que a introdugao do ansats A = 0 H nas equagoes de Einstein
leva a um cenario da expansao do universo que esta em acordo com a cosmologia
padrao, isto é, uma fase inicial dominada por radiacao, seguida por uma fase dominada
por matéria e por uma fase de expansao acelerada para tempos tardios. Usando-se o
parametro da densidade de matéria atual igual a €2, o = 0, 3, estimamos o parametro
da idade atual que estd em acordo com os limites impostos pelas observagoes. Verifi-
camos também que a producao de matéria presente no modelo é desprezivel na fase
dominada pela radiacao e, portanto, nao afeta os processos fisicos que ocorreram na

época da nucleossintese primordial.
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Capitulo 3

Perturbacoes newtonianas

Neste capitulo iremos analisar, no contexto newtoniano, o crescimento de peque-
nas perturbagoes na densidade de matéria devido a instabilidades gravitacionais, as
quais originam as diferentes estruturas hoje observadas. Em particular, analisaremos
os efeitos da produgao de matéria associada ao decaimento do termo cosmolégico,
importante para tempos tardios, com a suposi¢cao de que o mesmo seja estritamente
homogéneo [19, 20]. Isto equivale a negligenciar os efeitos de pressdo existentes nas
equacoes que descrevem a dindmica dos fluidos. Veremos que tal suposicao implica em
uma supressao no espectro de poténcia da matéria em tempos tardios. Um tratamento
relativistico, desenvolvido nos capitulos subseqiientes, incluira também perturbagoes

no termo cosmologico.

3.1 A equacao de Arcuri-Waga
A grandeza que vamos usar para descrever o crescimento das perturbacoes é o
contraste de densidade, definido como
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o qual caracteriza a variacao relativa da densidade de matéria em torno de um dado
ponto, no qual localizamos a origem de nosso sistema de coordenadas. Desde que as
flutuagoes sejam pequenas (6 < 1), sua evolugao pode ser tratada no regime linear.
Considerando o universo preenchido com um fluido nao relativistico, as equacoes
newtonianas que descrevem sua dindmica sdo a equagdo de Euler (ou equagao de
conservagao do momento), a equagdo da continuidade e a equacdo de Poisson do

campo gravitacional [21] e [24],

v+ (v-V)v =g, (3.2)
p+V-(pv) =1, (3.3)
V.g=—4rGp+ A, (3.4)

respectivamente. Aqui as derivadas sao parciais, com o ponto representando derivada
com relagao ao tempo cosmologico, v é a velocidade do fluido, p é sua densidade, g é o
campo gravitacional, e U = —A é o termo fonte devido a transferéncia de energia entre
vacuo e matéria. Notemos que a introducao do termo cosmologico nao afeta a equacao
de Euler, pois vamos supor que as particulas produzidas devido ao seu decaimento
possuem a mesma velocidade do fluido, caso contrario um termo adicional deve ser
incluido [19]. Além disso, estamos desconsiderando os efeitos dissipativos devido a
viscosidade ou condutividade térmica do fluido.

Podemos introduzir agora pequenas perturbacoes na densidade de matéria, na

velocidade e no campo gravitacional,

p=p+ 6p(rv t)a (35)
v =v+0v(rt), (3.6)
g =g+ dg(r,t). (3.7)

Aqui, p, v e g sao solugoes de ordem zero, com a velocidade de recessao v dada pela
lei de Hubble
v = Hr, (3.8)
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onde H ¢é o parametro de Hubble e r ¢ a distancia propria a origem. Estamos supondo

ainda que nao temos flutuagoes na densidade de energia do vacuo, o que significa

também dizer que a criagao de particulas se da de maneira estritamente uniforme.
As equagoes de Euler, da continuidade e do campo gravitacional, apds o uso de

(3.5)-(3.8), s@o reescritas como

ov + H(r - V)ov + H(ov - V)r = dg, (3.9)
5p+p(V-0v) + (V- V)dp+3Hdp =0, (3.10)
V. ég = —4nGop. (3.11)

Para obter as equacoes acima noés desprezamos os termos de segunda ordem, pois

estamos no regime linear, e fizemos uso das equacgoes de base

p+V-(pv) =10, (3.12)
v+ (v-V)v=g, (3.13)
V.g=—-4rGp+ A. (3.14)

Como as equagoes perturbadas sao espacialmente homogéneas, nés esperamos

encontrar solugoes do tipo onda plana, cuja dependéncia espacial é dada por

Sp(r,t) = dp,(t)ekr/a, (3.15)
ov(r,t) = dvy(t)e /e, (3.16)
og(r,t) = dgy(t)e™r/e. (3.17)

O termo 1/a aparece na exponencial porque o comprimento de onda fisico aumenta
com a expansao do universo. Usando estas solugdes nas equagoes (3.9)-(3.11), obtemos

agora equacgoes diferenciais ordinarias acopladas para cada vetor de onda comével,
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Spy + 3Hdp, + —— =0 (3.19)
k-6
! - 8k _ _4nGps;. (3.20)

Lembrando da definicao do contraste de densidade, dp;, = pdy, e derivando-o com

relagao ao tempo, encontramos
0py = Pox + (U — 3HP)Oy, (3.21)

onde usamos a equagao (3.12). Substituindo a expressao acima em (3.19), obtemos

(3.22)

Derivando esta altima com respeito ao tempo, e com ajuda das equagoes (3.22), (3.20)
e (3.18), finalmente obtemos a equagao de Arcuri-Waga [19],
Oy + <2H + 3) O + [2}13 + 4 (E) — 47er] 5, = 0. (3.23)
p p dit \p

O termo 2HG), é algumas vezes chamado de termo de fric¢ao, pois atua no sentido
de diminuir o crescimento das perturbagoes. O termo 47Gpdy é devido a interagao
gravitacional responsavel pelo crescimento das flutuagoes de densidade, e os termos
(U/p)or, 2H (U /p)dy, ¢ (V/p) 8, estio associados a producao de matéria. Usando um

sistema de unidades em que 87G = 1, a equagao acima se torna
B + <2H + %) 5 + {2}1% + % (%) - g} 5y = 0. (3.24)
Notemos que, se ¥ = 0, a equacgao de evolucao para o contraste de densidade

assume a forma conhecida

. ) 30, H?
0 +2H0, —

5k =0, (3.25)

onde usamos a defini¢io do parametro densidade de energia, €, = p/3H?. Num
universo espacialmente plano dominado por matéria (universo de Einstein-de Sitter)

temos Q,, =1 e Ht =2/3, ¢ a equagao (3.25) assume a forma

; 4 . 2
I SN 2
Ok + 570k — 5306 =0 (3.26)
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Sua solucao geral é dada pela soma de dois modos, um crescente e o outro decrescente,

Sp(t) = C1t?3 + % (3.27)

onde C7 e (5 sao constantes de integracao que podem ser obtidas a partir das
condigoes iniciais para o contraste de densidade d(t). Vamos escolher Cy = 0, pois
no limite ¢t — 0 o modo Cyt™! cresce indefinidamente. Assim, as perturbacoes de
densidade no universo de Einstein-de Sitter crescem com o tempo de acordo com a
lei

0p(t) oc t2/3 oc a(t). (3.28)

3.2 Evolucao das perturbacoes no caso A o« H

Estamos particularmente interessados em verificar a viabilidade do modelo com
termo cosmologico variavel, proporcional ao parametro de Hubble [15], com conseqiiente
producao de matéria, como descrito no capitulo anterior.

Nesse contexto, a razao entre o termo fonte, associado a transferéncia de energia
entre o vacuo e a matéria, e a densidade de energia da mesma ¢é constante. De fato,

usando as equagoes (2.81) e (2.82), temos

T A
—=—=== (3.20)
p p 2
Assim, reescrevemos a equacao de evolucao do contraste de densidade na forma
- 1 2 ) o2 1 o—0t/2
Ok + |5+ 2 ——m - - 5e=0,  (3.30
b 2 * 3(1— eat/2)] kT 3 L —e /2 (1 — e ot/2)2 k ’ ( )

onde usamos o parametro de Hubble (2.72), com v = 1. Notemos que, tomando o
limite de tempos pequenos, com exp(—ot/2) ~ 1 — ot/2, recuperamos a equagao de
evolucao do contraste do universo de Einstein-de Sitter.

Para integrar a equacao acima podemos fazer uma mudanga de variaveis de t para

x, com x = exp(—0ot/2), o que nos leva a
00y,

5 020y,
+4x(x — 1)— — 2(3x — 2)d;, = 0. (3.31)

2 J—
3z°(z — 1) 92 5
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A solucao geral desta equagao diferencial é dada por

T

O = (z — 1)1/

2
Dy(z —1)72 4+ Dya'/® + 3D~ 1)7%38(x,1/3,2/3)|, (3.32)

onde D; e Dy s@o constantes de integracao e 3(x,p,q) é a funcdo beta incompleta,

definida por
x

B = [ 70—y (3.3)

Como a equagao de evolucao do contraste se reduz, no limite de tempos pequenos,

a equacao do modelo Einstein-de Sitter, esperamos que nesse mesmo limite a solugao

acima se comporte da mesma forma que a solugao (3.27). Para verifica-lo, é preciso

antes expandir a funcao J em uma série de Laurent em torno do ponto z = 1,

correspondente a t = 0. Fazendo tal expansao, podemos aproximé-la pela expressao
3 2/3 , 2 5/3
B(x,1/3,2/3) %ﬁ(1,1/3,2/3)—§<$—1) —1—5(96—1) ) (3.34)

Dessa forma, no limite de tempos pequenos a solucao geral (3.32) se reduz a

1 163
ot 15

5u(t) ~ —2 | Dy + §D25(1, 1/3,2/3) Dy (0t)?®, (3.35)

a qual de fato apresenta a dependéncia temporal esperada.
Como no caso de Einstein-de Sitter, estamos interessados apenas no modo cres-

cente. Portanto, devemos fazer o termo entre colchetes igual a zero, ou seja, devemos

tomar
2
D, = —ngﬁ(l, 1/3,2/3). (3.36)
Com isso, obtemos a solucao particular
O _ 20 [B(1,1/3,2/3) — B(x,1/3,2/3)] ' (3:37)
Dy 3 1—2x (1 —x)1/3 '

Podemos também, com ajuda de (2.101) e (2.109), expressar a solu¢ao acima como

funcao do redshift, fazendo

Qm,o(l -+ 2)3/2

=Q,, = .
v (2) 1— Qo+ Qo1+ 2)3/2

(3.38)
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Figura 3.1: O contraste de densidade como funcao do fator de escala. A curva superior
corresponde ao modelo Einstein-de Sitter, a intermediaria ao modelo padrao e a inferior ao modelo

com interacao.

Ou ainda, com ajuda da defini¢do do redshift, 1 + z = 1/a (onde fizemos ay = 1),
expressé-la como funcao do fator de escala.

As figuras 3.1 e 3.2 apresentam a evolugao do contraste de matéria em fungao
do fator de escala e do redshift, respectivamente. Nelas tracamos também as curvas
correspondentes ao modelo Einstein-de Sitter e ao modelo padrao ACDM. Para o
modelo padrao tomamos €2, = 0.27, enquanto que para o modelo em estudo us-
amos €1, o = 0.32. Como condigao inicial, utilizada para determinar a constante de
integracao Do, usamos a anisotropia observada na radiagao césmica de fundo, ou seja,
§ ~ 107° para z ~ 1100.

Vemos que para tempos pequenos nossa solucao coincide com a de Einstein-de Sit-
ter, como discutido acima. No entanto, para tempos tardios ha uma clara supressao
do contraste, o qual atinge seu maximo pouco antes do tempo atual (z ~ 0.6), de-
crescendo monotonamente a partir de entao. Tal supressao leva a um valor atual cerca
de 1/3 do previsto pelo modelo padrao, o que poderia se constituir, de um ponto de
vista observacional, em uma séria limitacao do modelo.

Notemos que essa supressao ¢ uma consequéncia natural da hipotese de que A e,

portanto, a producao de matéria sao estritamente homogéneos, hipotese utilizada na
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Figura 3.2: O contraste de densidade como funcio do redshift. A curva superior representa o

modelo Einstein-de Sitter, a intermediaria o modelo padrao e a inferior o modelo com interagao.

deducao de nossa equacao de evolucao do contraste.

A suposi¢ao de que A nao é perturbado é uma hipotese ad hoc, simplificadora de
nossa analise, porém sem justificativa a priori. Num contexto em que ha interacao
entre o vacuo e a matéria, a possibilidade de perturbagao do primeiro nao pode ser
descartada. Nesse caso, como a pressao associada ao vacuo é nao nula, uma anéalise
consistente e definitiva requer um tratamento relativistico das perturbagoes. Além
disso, o tratamento newtoniano descrito acima também nao é suficiente para descrever
os efeitos da radiagao na formagao das estruturas, ja que os termos de pressao estao
ausentes. Podemos realizar modifica¢oes apropriadas nas equagoes da dinamica dos
fluidos para introduzir tais termos de modo consistente com o tratamento relativistico.
Isto nao sera feito aqui, e devotaremos os proximos capitulos a anélise relativistica

para o crescimento das perturbacgoes da densidade de matéria.
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Capitulo 4

Perturbacoes relativisticas

No capitulo anterior, vimos as perturbacoes gravitacionais lineares na teoria new-
toniana e estudamos os efeitos da produgao homogénea de matéria, devido ao de-
caimento da densidade de energia escura, sobre o contraste de densidade da matéria
escura. Entretanto, a teoria newtoniana somente se aplica a escalas que nao excedam
o raio de Hubble. Devido a essa limitacao, temos que realizar um tratamento mais
completo e geral que permita tratar componentes relativisticas e nao-relativisticas
em todas as escalas. Este tratamento leva em conta as equacoes de Einstein da
Relatividade Geral, que serao expandidas perturbativamente em torno do universo
homogéneo, ou universo da base. O problema que surge ao expandir até primeira
ordem de aproximagao as equacoes de Einsten é que nao existe um sistema de co-
ordenadas privilegiado para descrever as perturbacoes, ao contrario do que acontece
num universo homogéneo e isotréopico. Esta liberdade residual na escolha do sis-
tema de coordenadas, ou liberdade do gauge (termo que sera usado para distinguir
das transformacgoes de coordenadas realizadas no universo da base), leva ao apare-
cimento de modos espurios nas quantidades perturbadas, que sao devidos apenas ao
sistema de coordenadas usado. Para resolver o problema do gauge, precisamos es-
crever quantidades tais como os elementos da métrica, a densidade de matéria, campo

de velocidades etc como quantidades invariantes. Faremos isto na primeira se¢ao, e
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na seguinte encontraremos o conjunto de equacoes de Einstein que descrevem as pe-
quenas flutuagoes em torno do universo de FLRW para trés gauges: o gauge sincrono,

o gauge longitudial e o gauge comovel.

4.1 Transformacoes de coordenadas e invariantes de
gauge

Iniciamos com uma pequena perturbagao em torno da métrica da base, com a qual

o elemento de linha fica representado por

ds?* = (g,"Y + g, )datda” =

= a(n)’[—(1 + 2¢)dn* + 2B dndx’ + (1 — 2¢)6,;da’da’ + 2F ;;dx'da’].  (4.1)

Aqui, a(n) é o fator de escala em fungdo do tempo conforme, dt = a(n)dn, a vir-
gula representa derivada ordinaria no espaco 3-dimensional e somente quantidades
escalares sao introduzidas na métrica dg,,.

Agora, noés temos um espago-tempo da base definido pela métrica gw(b) e um
espaco-tempo perturbado definido pelas fungoes escalares ¢, ¥, B e E. Escolhemos
dois sistemas de coordenadas x* e T neste espaco-tempo perturbado. Portanto, a
perturbagao da métrica ao se passar do espago-tempo da base para o primeiro sistema

de coordenadas do espaco-tempo perturbado é

091 (%) = gu(2) — g (). (4.2)
De forma semelhante, para o segundo sistema de coordenadas temos

09,u(%) = G (%) = 9" (). (4.3)

A transformagao 6g,, (z) — (5~gw(§:) ¢ chamada uma transformacao de gauge [28]-

[30], associada & mudanga de coordenadas

o=t e, (4.4)
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em que &" é um 4-vetor infinitesimal, isto é
i=n+&na"), #=a"+n ")+ "), (4.5)

onde £° determina hipersuperficies com 7 constante, enquanto que 9°¢ e £’ determinam
os sistemas de coordenadas nestas hipersuperficies, sendo o tltimo um 3-vetor com
divergéncia nula.

Por outro lado, sob uma mudanga das coordenadas o tensor métrico se transforma
segundo a lei

. 0z OxP
(@) = 5= 5= as (@), (4.6)

onde z = (n,z"). Tomando as derivadas parciais de (4.4) e pondo-as na lei acima,

obtemos em primeira ordem de aproximacao a expressao

g,uu(i') ~ g,uu<$> - 56(33)9;15 - g,oz;(x)gua' (47)

Expandindo a métrica da base gu,,(b)(:i) em torno do ponto x, encontramos a relacao

9" (%) ~ gV (@) + gl o (2)€7, (4.8)

que, usada junto com (4.2) e (4.3) na expressao (4.7), nos leva a lei de transformacao

5§uu(‘%) = 6gm/(x) - g,ua(b)é,czy/ - gz/a(b)gi - g,uu,a(b)ga' (49)

O tensor momento-energia se transforma da mesma maneira, bastando fazer a
substitui¢ao g,, — T, Com ajuda da relagao §,, = g,.,£", ¢ facil escrever o resultado

acima em termos covariantes,

G () = 09 () — (€ + Eu)s (4.10)

onde
T € = 06, + 0, — 2165 (4.11)
Agora, é direto verificar que, sob a transformagcao (4.5), as fungoes escalares ¢, 1,

B e E definidas no elemento de linha (4.1) séo levadas nas novas fungoes

¢=¢—HE - ¢, (4.12)
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P =+ HE, (4.13)
E=E-¢, (4.14)
B=B+¢& —¢, (4.15)

onde usamos (4.10),H = a /a, e a linha representa derivada com relagdo ao tempo
conforme. Note que as perturbacoes escalares da métrica dependem apenas das duas
funcoes €° e €, e desta forma podemos eliminar via combinacao linear duas das quatro
fungoes ¢, ¥, B e E para construir grandezas que sao invariantes de gauge. A

combinagao mais simples leva aos potenciais de Bardeen [23]
dp=¢p+H(B—-FE)+(B-FEY, (4.16)

Up=1—H(B-E), (4.17)

que sao, evidentemente, quantidades invariantes de gauge sob as transformacoes
(4.12)-(4.15). Isto significa que, se 5 e Up assumem um determinado valor num
sistema de coordenadas, eles terao o mesmo valor em qualquer outro sistema.

A densidade de energia e a pressao se transfomam como
op=6bp—p&, (4.18)

op=0dp—p&°, (4.19)
e dependem apenas da escolha da coordenada temporal que define a hipersuperficie

com 7 constante. O potencial velocidade du; = 0;v se transforma como
b=v+¢&, (4.20)

e depende somente da escolha de &.

Como as quantidades obtidas dependem apenas de £° e ¢, podemos escolher o
gauge para fixar o sistema de coordenadas. Nesta tese, vamos rever trés gauges -
o sincrono, o longitudinal (ou newtoniano) e o comovel - e escrever as equagoes de

Einstein correspondentes.
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(i) Gauge Sincrono

O gauge sincrono corresponde a fazer a escolha dgo, = 0, ou seja, g~b =0eB=0.
Neste gauge nao conseguimos fixar unicamente o sistema de coordenadas definidos
por £% e £, e modos esptrios estardo presentes nas solucoes das equacoes de Einstein.
Além disso, nao é possivel construir quantidades invariantes de gauge.

(ii) Gauge Longitudinal ou Newtoniano

O gauge longitudinal fica definido pela escolha B = 0 e E = 0 em (4.15) e (4.14), o
que fixa completamente o sistema de coordenadas £° e £. Nessas condicoes, as funcoes

escalares da métrica e a densidade de energia se transformam como

b=¢0+HB—-E)+(B-EY, (4.21)
V=1 —H(B-E), (4.22)
op=20p+p(B—E). (4.23)

Notemos que as fungoes escalares da métrica no gauge longitudinal coincidem com os
potenciais invariantes de Bardeen e, portanto, estas quantidades sao invariantes de
gauge.

(iit) Gauge Comovel

O gauge comovel (ortogonal) fica definido ao se fazer a escolha © =0 e B=0em

(4.20) e (4.15). Desta forma, as perturbagoes se transformam como

¢=¢+H(B+v)+(B+v), (4.24)
Y =1 —H(B +wv), (4.25)

E =E +v, (4.26)
op=dp+p (v+ B). (4.27)

Notemos que os potenciais de Bardeen coincidem com as fungoes &3 e 271 quando E' =

—v, 0 que implica em E' = 0.
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4.2 Equacoes de Einstein

Agora, apresentamos as equacoes que governam a evolugao das perturbagoes em
trés gauges: o sincrono, onde as quantidades que surgem nao sao invariantes de gauge;

o longitudinal (ou newtoniano) e o comovel.

4.2.1 Equacoes no gauge sincrono

Neste gauge a métrica seré dada por
ds® = dt* — a(t)*(6ij + 6gi;)da’da? (4.28)

onde ¢, ¢ o tensor de Kronecher, dg;; ¢ uma pequena perturbagao na parte espacial da
métrica da base, e escrevemos as equagoes em tempo cosmoldgico. O procedimento
para se chegar as equagdes de Einstein [24] para o universo com pequenas inomo-
geneidades serd o de encontrar as perturbagoes nas componentes do tensor de Ricci
(2.21) e nos simbolos de Christoffel (2.5), as quais estdo contidas no lado esquerdo
das equacoes de Einstein, enquanto no lado direito das equacoes encontraremos as
perturbagoes nas componentes do tensor momento-energia 7),,.

Uma pequena perturbagao no tensor métrico g, levando-o a g,, + dg,,, onde
09 € uma quantidade muito pequena, nos permite obter, em primeira ordem de

aproximacao em dg,,,, a perturbacao correspondente no tensor de Ricci,

0Ry, = O\OT), — 0,6T ), 4 6T, I3 + 612, — 6T Iy — 6T, T . (4.29)

Os simbolos de Christoffel, por sua vez, ficam

1
5F2u = 559,\;; [009pn + OuGpw — OpGuw + 000Gy + 0ubgpy — 0509,] (4.30)

o que, com ajuda da relagao

5gupgpu - _gﬂﬂégpm (431)
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pode ser posto na forma
1
M‘fw = g 5(81,5%“ + 0,09 — 0p09,) — 0Gpo L | - (4.32)

Como ja sabemos, as equacoes de Einstein sao satisfeitas pelo tensor momento-
energia T}, e a métrica do campo gravitacional g,, nao perturbados, e as solugoes
obtidas para a métrica de FLRW com curvatura espacial nula constituem as nossas
solugoes de base. Com o campo gravitacional e o tensor momento-energia perturba-

dos, isto &, g + 09 € Ty + 61),,, das equagoes de Einstein obtemos

1 1
OR,, =0T, — éégﬂyT — égw,éT, (4.33)
onde T'= T} é o trago do tensor momento-energia. Este obedece a lei de conservagio

covariante

s(r,,) = 0. (4.34)

No6s vamos daqui por diante mudar a notagao e considerar uma perturbacao na
qual a métrica é alterada para g,, + h,,, com a condicao, caracteristica do gauge
sincrono, de que

Substituindo nas equagdes de Einstein perturbadas dg,, por h,, (estamos omitindo o
til), as componentes de (4.32), para a métrica ndo perturbada de FLRW e o sistema

de coordenadas escolhido, sao dadas por

: 1 [Ohiy; = Ohiy  Ohjy
Iy =—— J - L 4.
O 2a? {8% dzd  Oxt 1 ’ (4:36)
1 Oh;
o _ =Yk
ol = 5 9t (4.37)
1 [2a Oh;
= | R — 4.
oo, 2a? [a i ot ] ’ (4.38)

STy, = 604y = 65, = 0, (4.39)
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onde fizemos uso da relagao g*gy, = 6" para obter a componente contravariante

do tensor métrico. Lembramos que os indices latinos representam as coordenadas

espaciais, o indice 0 a coordenada temporal com ¢ = 1, e a(t) é o fator de escala.
Com ajuda destes resultados, a perturbacao na componente temporal do tensor

de Ricci (ver (4.29)) torna-se

06Tk 2a .. 1 [ 2a . a’  a
6Rop = ———2 — 0T, = — |hpe — —har + 2 ( — — — | P | - 4.40
00 BN g Otoi T oaa Tk T ik + (a2 a> kk:| (4.40)
Definindo h = hyx/a?, é possivel escrevé-la como
h a.
0Ry = = + —h. 4.41
0 =3 + B ( )

No que diz respeito ao lado direito das equacoes de Einstein, vamos introduzir o
tensor momento-energia total, expresso como

T = T = [(po + pa)ubitl, — pag™), (4.42)

(e
onde o indice «a representa cada componente do fluido césmico. As componentes de

T} sao as seguintes:

=Y p.=n (4.43)
TF == pagf = —pg. (4.44)
Ty =T =0. (4.45)

A perturbagao correspondente possui a forma

ST = "[(0pa + pa)ulsttt, + (po, + pa)Subiuli+

(e

+ (pg + Pa)ul0U” — 0pag" — padgh’].  (4.46)

Perturbando a relacao ¢"*g,, = 0!, podemos escrever a perturbacao no tensor

métrico nas componentes contravariantes,

Sgh = —hPe, (4.47)
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Por outro lado, da relagao utu, = g"u,u, = 1, verificamos que, com a escolha do
gauge sincrono (h*® = 0) e com uy # 0 e g"° # 0, a componente temporal da 4-
velocidade nao contribui para a perturbagao no tensor momento-energia neste gauge,
ou seja,

Su’ = duy = 0. (4.48)

De posse desses resultados, encontramos as componentes

0T = " 6p,, (4.49)
0T = (po + pa)dul, (4.50)
0T = " (pah” = 6pag™). (4.51)

«

As componentes covariantes sao obtidas através da relagao

T = GupGua ™. (4.52)
Perturbando-a encontramos
0T = 0T = " dp,, (4.53)
6T0i - Z(pa + pa)duiaa (454)
0Tij = — Z(pahij — 0Pabij)- (4.55)

«

Da relagao 6T = §(g,,177), e com ajuda dos resultados acima, encontramos o

traco da perturbacao do tensor momento-energia,
0T = 6p — 30p. (4.56)

Entao, a componente temporal da equagao (4.33), usando-se (4.56), (4.53) e (4.41),
nos da uma equacao diferencial de segunda ordem que relaciona a métrica h com as

flutuagoes na densidade total e na pressao total,

h+2Hh =" (3p, + 36pa). (4.57)
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O passo seguinte é encontrar as perturbagoes na lei de conservagao T, , = 0, o
que nos proporciona equacoes independentes que serao adicionadas a equacao acima.

Temos
§(TH.,) = 8 6TH + OTh TN + T 6T + 6T, T" + T, 6T"* = 0. (4.58)

Para a componente v = 0, encontramos a equacao de balanco da energia

O(6T™) i0 i 00 i $r00 0 rij 0 srij
equivalente a
: h a
Z[épa + (pa + pa)(ea - 5) + 35(5pa + 6pa)] = O? (46())

a
onde 0 = 9,0u’.

Por outro lado, para a componente v = j, correspondente a equagao de balanco
do momento, encontramos

D(6T%)

m +0;0T 4014, TR 4 T8 6T + T3, T 4+ T9,0T" + T4 6T 4+ T,0T™ = 0, (4.61)

que pode ser posta, apos alguma algebra, na forma

: . . k?
Z[(pa +pa)0a + 5H(pa + pa)ea + (pa + poz)ea - ﬁépa] = 0. (462)

o

Entao, o conjunto de equagoes no gauge sincrono que dé a evolugao das flutuagoes
na densidade de energia, na métrica e na velocidade sao (4.62), (4.60) e (4.57). Estas
equacgoes sao representadas no espaco de Fourier, onde k é o vetor de onda comével,
o que significa que cada perturbacgao representada por uma transformada de Fourier

evolui independente uma da outra enquanto as flutuacoes sao lineares.

4.2.2 Equacoes no gauge longitudinal

Neste gauge e no préoximo, nés somente apresentamos as equagoes invariantes de

gauge que descrevem as pequenas flutuacoes, ja que o procedimento para se chegar a
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tais equacgoes ¢é similar ao apresentado na se¢ao anterior. O elemento de linha é dado
por
~ 2 ~ ~ i~
ds® = a(7)*[— (1 +20)dn” + (1 — 20)6;;dx da’]. (4.63)
Notemos que a funcio ¢ pode ser identificada, no limite newtoniano, com o potencial
gravitacional newtoniano.

Das equacgoes de Einstein encontramos

) — ¢ = a*, (4.64)

SH(D + M) + k) = —%25}), (4.65)

D LMY HE + (2H + H)p = %2(5}) _ §k27~r), (4.66)
P Hp= Lo+ )0 (4.67)

onde introduzimos o stress anisotrépico 7 no tensor momento-energia [27]-[29], nao-
nulo no caso de componentes relativisticas, e a linha representa derivada com relagao
ao tempo conforme. As quantidades que entram no lado direito das equagoes sao
manifestamente invariantes de gauge, ja que no lado esquerdo as fungoes escalares da
métrica sao os proprios potenciais de Bardeen.

Da equacao de conservacao do momento-energia encontramos
0p +3H(0p+0p) — 3¢ (p+p) — k*(p+p)o = 0, (4.68)

[(p+ p)7] +op — §k27? +(p+p)(¢+4HD) = 0. (4.69)

4.2.3 Equagoes no gauge comoével

Agora escrevemos as equagoes invariantes neste gauge particular, onde v = 0 e

B = 0. As equagoes de Einstein ficam dadas por

E" +2HE +4¢ — ¢ = d®7, (4.70)
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b+ H =0, (4.71)
’ - ~ ~ 2 ~
SH(D +Ho) + k2 + K*HE = —%5,), (4.72)
" ! ! ~ 2 ~
%-+mub+H¢+«m{+H%¢=%ﬁm—§Hﬂ, (4.73)

e identificamos as fungoes escalares da métrica com os potenciais de Bardeen quando
—/ o~ ~ ~ . . .
E = 0. Nestas condigoes, as equagoes sao manifestamente invariantes de gauge.

Da conservagao do momento e energia podemos obter, no gauge comoével, as

equagoes de balango momento-energia,

5p + 3H(Sp+0p) — (p+p)(30 +KE) =0, (4.74)

2 ~
@—§Hﬁ+@+m¢=0 (4.75)

Neste capitulo, expandimos perturbativamente as equacoes de Einstein e encon-
tramos um conjunto de equacoes acopladas que descrevem, em primeira ordem de
aproximacao, as pequenas flutuacoes em torno do universo homogéneo e isotroépico
em trés gauges. Estas equagoes serao usadas no proximo capitulo para obter o espec-

tro de poténcia da matéria observada.
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Capitulo 5

Perturbacoes no modelo com

interacao

No capitulo anterior, obtivemos um conjunto de equacoes de Einstein que des-
crevem as pequenas flutuagoes em torno do universo homogéneo e isotropico, de
forma a dar conta da formagcao das estruturas em larga escala hoje observadas. Tais
equagoes serao numericamente integradas a fim de construir o espectro de poténcia
de massa para o modelo com interacao. Vimos da anélise newtoniana das pequenas
flutuagoes que, para tempos tardios, onde a densidade da energia escura é importante,
ocorre uma supressao na evolucao do contraste de densidade de matéria com relacao
ao contraste obtido no modelo ACDM. Tal supressao, associada a hipotese de que a
energia escura se distribui uniformemente no universo inomogéneo, se manifestara no
espectro de poténcia. Isso sugere que tal hipotese deve ser relaxada e uma analise mais
completa deve ser realizada para incluir possiveis perturbagoes do termo cosmolégico.
Isto é razoavel, pois perturbacoes na matéria escura podem induzir perturbacoes no
termo de vacuo, ji que ambos estao interagindo. Veremos também que tal anélise
necessita incluir perturbagoes nao-adiabaticas, mas que, no entanto, condigoes iniciais

adiabaticas podem ser usadas para a construcao do espectro.
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5.1 O espectro de poténcia

Para descrever a distribuicao de matéria no universo, definimos o espectro de
poténcia de matéria P(k). Como sabemos, as perturbac¢oes podem ser representadas
no espaco de Fourier como uma superposicao de ondas planas. Sendo assim, uma
pequena flutuacao da densidade de matéria (7, t) em torno de um dado ponto, origem

do sistema de coordenadas, pode ser expresso por

- 14 —ik-7 33
t = — t v ]'
37.1) = ooy [ Bl TR, (51)
onde V' é um determinado volume. Cada modo de Fourier d;(¢) no volume escolhido

pode ser obtido através da integral

Su(t) = % / 5(F) e b (5.2)

Agora, se escolhemos um outro volume V', as flutuacoes da densidade de matéria
continuam sendo representadas por uma transformada de Fourier, mas com coefi-
cientes 0 (t) diferentes. Isto significa que se idealizamos o universo como um ntimero
infinito de tais volumes, os coeficientes dx(t) variam em amplitude e fase de uma regiao
para outra. Como (t) varia de regido para regiao, o valor médio da perturbagao
d(7, ) sera nulo, pois teremos regies ligeiramente mais densas que outras e vice-versa.
Entretanto, como a média do quadrado da perturbacao nao é nula, podemos definir
a variancia

(6%(7,t)) = # /0 h P(k)k*dk, (5.3)

onde a média do quadrado da amplitude das componentes de Fourier define o espectro
de poténcia [21, 30|

P(k) = (&%), (5.4)
onde considera-se que a média ¢ independente da diregao do vetor de onda e as fases

dos modos nao sao correlacionadas.
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Para construir o espectro de poténcia observado é necesséario integrar as equagoes
de Einstein partindo de um espectro de poténcia primordial. Um espectro primor-
dial adequado para a formacao das estruturas observadas tem sua origem no cenario
inflacionario. A fim de explicar como modos que hoje parecem nao estar conectados
causalmente possuem aproximadamente a mesma temperatura, a inflagao prediz que
tais modos estiveram em contato causal no universo primordial e foram jogados para
fora do horizonte de Hubble comével durante uma expansao acelerada. As condig¢oes
iniciais foram produzidas por flutuacgoes quanticas ainda quando estes modos estavam
dentro do horizonte. A amplitude das perturbagoes permanece congelada durante a
expansao inflacionéria, passando a evoluir somente apds a sua reentrada no horizonte.

O espectro primordial para o potencial gravitacional ¢ oriundo da época de in-
flagao é [31]

(@) o 1L (55)

onde o parametro de Hubble é dado no instante de saida do horizonte. O espectro

de poténcia primordial para a densidade de matéria, correspondente a esse espectro

invariante de escala, é

P(k) = (02) o k, (5.6)

e serd usado como condicao inicial para a construcao do espectro de poténcia hoje
observado.

Como dissemos, inicialmente todos os modos que estao fora do horizonte possuem
suas amplitudes constantes, com comprimento de onda muito maior que a distancia
de Hubble, k < aH/c. Apoés a reentrada no horizonte, as perturbagdes passam a
evoluir e seu crescimento depende da época da evolugao, se dominada por radiagao
(a < ae,) ou por matéria (a > a.,). Para a matéria escura, por exemplo, na fase de
radiacao o crescimento da contraste de densidade é logaritmico, enquanto que na fase
dominada por matéria 0 cresce como uma poténcia do tempo. Em outras palavras,
modos que entram no horizonte na época dominada por radiagao possuem evolugao

diferente dos modos que entram na época dominada por matéria.
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Entao, a forma do espectro de poténcia depende principalmente do momento de
equilibrio entre radiacao e matéria, dado pela igualdade dos parametros de densidade

da radiagao e da matéria Qr = €2,,,. Para o modelo ACDM, onde

Q

Q= =T =Qpo(1+2)", (5.7)
Qy,

Q= a—3° = Quo(1 + 2)%, (5.8)

o redshift de equilibrio é dada por

QmO
=0 1. .
2 q QRO (5 9)

Por outro lado, o momento em que as perturbacoes entram no horizonte ocorre

quando
a c ca
k=—, dy=—=— 5.10
dg’ " H 4 (5.10)
onde dy é o raio de Hubble, dado por
c —1/2
dy = F{Qmo(l+z)3+QR0(1+z)4—I—QA0} : (5.11)
0
Desta forma,
(14 2)k Lio)* = Quno(1 + 2)* + Qgro(1 + 2)* + Qno, (5.12)

onde lgo ¢ o raio de Hubble hoje, gy = ¢/Hy = 3000k~ Mpc (1 Mpc ~ 3,26 x 10°
anos-luz ~ 3,08 x 10?* cm). Substituindo em 2z a expressao para o z.,, encontramos

o ntimero de onda correspondente ao momento de equilibrio radiacao-matéria,

2 QmO
key = 4| — —=. 5.13
! Qro Lo ( )

Para o modelo que estudamos nesta tese, com o decaimento do vacuo especificado
pelo ansatz A = o H, é importante notar que a expressao para o parametro de Hubble
(2.117) vale somente para tempos tardios, quando a radiacao é desprezivel. Uma

expressao aproximada, que também inclua radiacao, pode ser obtida simplesmente
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somando a densidade de radiacao, que se conserva separadamente, a densidade total
na equacao de Friedmann 3H? = p. Sendo assim, o raio de Hubble fica determinado

por

2

2
1
{k’ Lo (1 + 2)] =9 [QAO + Qo1+ 2)%2| + Qpo(1 + 2)%. (5.14)

mo + a0
Sendo Qo da ordem de 107°, podemos fazer Q,,0 + Qa0 ~ 1. A menos deste fator
no denominador, ao tomarmos o limite de altos redshifts, quando o termo de véacuo é
desprezivel, o termo entre colchetes no lado direito da expressao acima toma a forma
Qm(2) = Q2 (14 2)3. Isto indica que para termos a mesma densidade de matéria hoje
é preciso que a densidade de matéria para altos redshifts seja menor, e vice-versa, o
que resulta do processo de produgao de matéria. Dito isso, o z., para o modelo com
interacao fica determinado por

2
QmO

g =m0 1
Zq QRO (5 5)

enquanto que o numero de onda no equilibrio fica deslocado para grandes escalas

(pequenos k’s),
2 Q2
keg = = 'm0

- , 5.16
QRO lHO ( )

quando comparado com o modelo ACDM. Este resultado mostra que o espectro de
poténcia para o modelo com interagao aparecera deslocado para pequenos k’s quando
comparado com o espectro do modelo ACDM, o que originard uma perda de poténcia

além daquela obtida da analise newtoniana.

5.2 Termo cosmolégico homogéneo (JA = 0)

Dadas as condigoes iniciais geradas pelo mecanismo inflacionario, podemos cons-
truir o espectro de poténcia da matéria para testar o modelo cosmolégico apresentado
nesta tese, integrando numericamente as equacoes de Einstein desde um redshift z

para o qual o espectro primordial ¢ invariante de escala, § o< Vk, até hoje (z=0).
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O passo inicial serd escrever, no gauge sincrono, as equacoes de Einstein e as
equagoes de balan¢co momento-energia para um fluido contendo radiagao que se con-

serva separadamente e matéria e energia escuras que interagem entre si:

h+2Hh =Y (8p, + 30pa), (5.17)
. /{32
2 (P + Pa)la+ 5H (o + Po)loc + (o + Pa)o = —0pa] = 0, (5.18)
. h a
> (00 + (Po + o) (Ba — 2) +3=(3pa + dpa)] = 0. (5.19)

«

Aqui relembramos que o indice « representa uma determinada componente do fluido.
Fazendo isso, com a hipotese de que o termo de vacuo ¢é estritamente homogéneo,

(0A = 0), encontramos o conjunto de equagdes acopladas

'h+2%h = . O+ 2050, (5.20)
Sm—ﬁém = ﬁ, (5.21)

m 2

. 4(v h

5 L=-—=% =0 5.22
wty{i-5) =0 (5.22)

k2
3 pu —_— .2
[ 4a5R7 (5 3)

onde
1

Sor = 500m (5.24)
5pm = 0. (5.25)

Estamos desprezando o stress anisotropico da radiacao, d,, € dg sd@o o contraste de

densidade para matéria escura e radiacao, respectivamente, e v = afl é a velocidade

peculiar da radiagao. Para A=0,as equagoes acima se reduzem as do ACDM.
Podemos eliminar a variavel A na primeira equacao usando a (5.21). Depois de

dividir todos os termos por HZ, introduzimos nas equagoes o redshift z = ap/a — 1
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como nova variavel, fazendo ainda ay = 1. Entao, as equacoes para o modelo tornam-

se:

P B R SR O 00§ A B VI 2 VR W
5””‘_{Q_m+f1[Z] <1+z>2}5m+{f1[zm_m<1+z>2‘m+ 02, }5’"‘
3 1

4 v )
5, — 2 —+5;1——A5m}:0, 5.97
e R S el

, (Kl Jr
- ( 2 ) (1+2)y/file] >:2%)

onde a linha sobre as variaveis representa derivada com relac¢ao a z, e lyg = ¢/Hy =

3000h~! Mpc é o raio de Hubble estimado hoje. As fungoes Q; = p,/3HZ, f1[2] e g1]2]

sao as solucoes de base do modelo, dadas por

_ 2 1 2\
hel = & =g i {QAO + o1 42" 2}
+ (14 2)*Qro, (5.29)
2
ol = a=-"2 g (5.30)
QAOQmO QmO 3
Qpn(2) O 10 { Oy (1+2)°+(1+2)2 } (5.31)
Oa(z) = Q—ZA(){1+M(1+Z)§} (5.32)
Qa0 + Qo Qo ' '

Para obter o espectro de poténcia precisamente, seria necessério fazer uma anéalise
mais completa, integrando o sistema completo das equagoes de Einstein-Boltzmann
[31]. No caso do ACDM, isso ¢ feito com ajuda da funcéo transferéncia BBKS [32],

2(Q
9° (o)
9*(Qr)

onde A é uma constante de normalizagao, T'(k) é dado por

Po(k) = |6m(k)[2 = AT(K) k, (5.33)

1
In(1 +2.34 h
I+ 2390 |1 | 3800+ (16.10)° + (56407 + 6710 | . (5.34)

(k) = 2.34q

k QS0
q= ﬁMpc_l, I' = Qumohe o Qdfgo, (5.35)
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e o, Qamo, o € QU sao, respectivamente, os parametros de densidade atuais da
matéria sem pressao (bariénica + escura), matéria escura, barions e energia total. A
fungao ¢(Q2) é dada por

g(Q) = gQ [Qﬁ — QA0+<1 + %) (1 + 97—%0)] _1. (5.36)

No entanto, pode-se obter uma versao simplificada da funcao transferéncia inte-

grando numericamente as equagoes acopladas para o modelo ACDM

1 _g[z] 5;n _ 3 > 22
J f[z]1+z_2f[z]{9m°(1+ )Om + 2Qpro(1 + )53}, (5.37)
!/ 4 v !
5R‘§{ f[z1+5"‘}:°’ (5:38)
. (Kl or
v = < 5 ) ok (5.39)

desde um redshift z = 10'2, quando o espectro primordial é suposto ser invariante de

escala, 0,05 < Vk, até hoje. As funcdes da base f[z] and g[z] sdo agora dadas por

22

flzl = % = Qno(1 4 2)° + Qro(1 + 2)* + Qo (5.40)
e
glzl = g = =5 mo(1 4 2)* = Qo1+ 2)" + Do, (5.41)

Apresentamos nas Figuras 5.1 e 5.2 o espectro de poténcia de matéria oriundo da
anélise numérica exata do modelo ACDM, obtido com ajuda da fungao transferéncia
(curva azul), a correspondente andlise aproximada (em vermelho) e a anélise apro-
ximada para o modelo com intera¢do (em violeta) [20]. Os dados observacionais sao
obtidos do projeto 2dFGRS [33], que cobre a faixa de escalas 0.01 Mpc™ < kh™! <
0.185 Mpc~t. Para o modelo com interacao, na Figura 5.1 usamos para a densidade de
matéria atual €2,,0 = 0,36, o valor de concordancia obtido de uma anélise combinada
de supernovas tipo Ia, oscilagoes actsticas baridnicas e da posi¢ao do primeiro pico
do espectro da CMB [17]. Vemos que temos perda de poténcia no espectro quando
comparado com o modelo padrao. Isto se deve a dois efeitos: o deslocamento do

espectro para pequenos k’s e a supressao de poténcia devido & produgao homogénea
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Figura 5.1: O espectro de poténcia de matéria dado pela fungio transferéncia BBKS (curva
azul), a anélise numeérica aproximada usada para o modelo ACDM (curva vermelha) e para o
modelo com interagdo (curva violeta). Os dados sao obtidos do projeto 2dFGRS [33]. Usamos

Qmo = 0.36 para o modelo com interagao e 2,0 = 0.27 para o ACDM.

de matéria. Entretanto, podemos deslocar o espectro para a direita se aumentarmos o
valor do parametro densidade de matéria atual para, por exemplo, €2,,,0 = 0.48, como
mostra a Figura 5.2. Dessa forma, nao chegamos a um bom acordo com o espectro
observado quando usamos a suposi¢ao de um termo de vacuo estritamente homogéneo,
a menos que o valor de €2, seja sensivelmente maior que o parametro densidade
de matéria do modelo ACDM. Nas proximas secoes, vamos relaxar a hipotese de
um termo de vacuo estritamente homogéneo e realizar uma analise relativistica mais

completa, incluindo perturbagoes na densidade de energia escura.
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Figura 5.2: O espectro de poténcia de matéria dado pela fungio transferéncia BBKS (curva
azul), a anélise numeérica aproximada usada para o modelo ACDM (curva vermelha) e para o
modelo com interagdo (curva violeta). Os dados sao obtidos do projeto 2dFGRS [33]. Usamos

Qmo = 0.48 para o modelo com interagao e ,,,0 = 0.27 para o ACDM.

5.3 Perturbando A no gauge sincrono

Para incluirmos nas equacoes de Einstein as perturbacoes no termo de vacuo,
primeiro devemos escrevé-lo numa forma covariante. Uma possibilidade é tomar a

derivada covariante da 4-velocidade do fluido,

Oul
ul = _8u + I8 u”, (5.42)
) :L»O'

e, usando a métrica de FLRW, expressar o termo de vacuo, dado pelo ansatz A = o H,

como
g

onde os observadores sao comoveis e u!, é a divergéncia covariante da 4-velocidade.
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Desta forma podemos perturbar esse ansatz, o que nos leva a

_ dou”

A=
0 ox”

+ ol u* + 1, 0u”. (5.44)

No gauge sincrono, usando as componentes dos simbolos de Christoffel perturbados

(4.36), (4.37), (4.39) e du® = 0, encontramos um ansatz para o termo cosmologico

o h
nez (o) .

onde § = 9;0u’ e a perturbagao da métrica h = hy/a’.

perturbado,

O proximo passo é escrever as equagoes de Einstein usando novamente o gauge
sincrono. Além da radiagdo - que se conserva separadamente - e das componentes
interagentes (termo de vacuo + matéria escura), vamos introduzir barions, que tam-
bém se conservam separadamente. Isso torna a analise numérica mais precisa, mas,
como veremos, nao mudaréd de forma significativa o espectro de poténcia correspon-
dente.

Entao, o conjunto de equagoes de Einstein acopladas escritas no gauge sincrono

fica

h+2Hh = py,Oam + pyds + 20505 — 2A5, (5.46)

. 4 UR h
=) = 4
. k?
: A m b A A
L ST S SN S 549
dm a 2 Pdam Pdm
[ k2A
Dam + (pd—m + 4[-[) Vam = — G, (5.50)
Pdm APdm
. h

Nestas equagoes k ¢ o nimero de onda; p,, € p, sao as densidades de energia para

a matéria escura e os barions, respectivamente; vy, = a6 e vy sao as velocidades
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peculiares da matéria escura e radiagao, respectivamente. A velocidade peculiar dos
bérions desacopla e tende a zero, nao contribuindo para as inomogeneidades.
Podemos eliminar a métrica h das equagoes acima usando 5y = h/ 2, introduzir
o ansatz (5.45) e eliminar vg,. Feito isso, realizamos uma mudanca na variavel
independente, do parametro de tempo cosmologico Hyt para o fator de escala a(t),

com ag = 1. Assim, encontramos o sistema de equagoes

5// (J.ch ) (S/ 2f2 (QQR(SR + 0y + 200 — 2QA(SA) , (552)
y 4 VR ,
[ I = .53
6R+ 3 af 56 07 (5 )
k2

Vp — ﬂ(SR O (554)

SR WA A S (W P
5m—1+r<r—g)5m— L—l—r(r a>+a] In — 10, (5.55)

, f 1+4r r! k2r
g {f " {<1+r>a_ 1+r} +3af2}(SA
n 1 2+ br r! ,
3{5 {fﬂL(l—i-r)a_l—i-r}(sb}’ (5.56)

onde a linha sobre as quantidades representa agora derivada com relacao ao fator de

escala a, e nao mais derivada com relagao ao redshift z como na se¢ao anterior. Aqui

estamos usando as definigoes

0
Qp = —2, (5.57)
a
Q
Q, = a—’f (5.58)
1 1
Qi = — (o — Qa0 + Qio) p (0 — Q%)) , (5.59)
Qp = Q?\o 3/2 (QAO Q?\o) ) (5.60)
O
=L 5.61
" Qdm’ ( )

g—a( QR—%—% QA), (5.62)
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f=a(Qp+ Q%+ Qi + Q)2 (5.63)

que sao nossas solugoes de base.

Notemos que ao escrever as equagoes perturbadas estamos fazendo uma suposigao:
as particulas que sao produzidas devido ao decaimento do termo de vacuo possuem a
mesma velocidade do fluido pré-existente, formado pelas componentes matéria escura
e energia escura, isto é, 8 = 04,. Por outro lado, nas solu¢oes de base tomamos
Qo + Qamo + Qa0 = 1, ja que Qpo ~ 8,4 x 107° ¢ desprezivel quando comparado com
os demais parametros de densidade atuais.

O sistema de equagoes acopladas obtida deve ser integrado desde redshifts muito
altos - da ordem por exemplo de z = 10'2, de modo que as perturbacoes apresentem
espectros invariantes de escala - até o presente momento, quando z = 0. Nesta secao
consideraremos que as perturbacoes no termo de vacuo possuem um espectro inicial
invariante de escala, com mesma amplitude das perturbacoes da matéria, ou seja,
da X Ogm o< VE O espectro obtido sera normalizado com ajuda da funcao trans-
feréncia BBKS. Quatro combinagoes possiveis serao consideradas a fim de analisar
a concordancia do modelo com o espectro observado: com ou sem perturbagao no
termo de vacuo, com ou sem inclusao de barions.

A figura 5.3 mostra os espectros de poténcia com o melhor ajuste para o modelo
ACDM, para o caso em que o termo de vacuo nao é perturbado e para o caso em
que é perturbado quando os barions nao sao incluidos, o que significa fazer €2,y = 0
nas equacoes de evolucao das pequenas flutuacoes. Nas figuras 5.4 e 5.5 mostramos
também as correspondentes fungoes de distribuigao de probabilidade (PDF), definidas
por

F = Aexp(—x?/2), (5.64)

LA condicdo inicial SA = 0 também foi utilizada, mas sem alteracdo significativa em nossos
resultados.
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Figura 5.3: Melhores ajustes para o modelo ACDM (linha continua), para o modelo
com interacdo sem perturbagoes em A (linha tracejada) e com perturbagoes em A

(linha ponto-tracejada), quando os barions sao excluidos.

onde A é uma constante de normalizacao. O x? estatistico na exponencial é dado por
Po — Pt\?
i = Z <—Z O I (5.65)
i i
onde P? ¢ o dado observacional para o i-ésimo valor de £, o; & barra de erro observa-

cional e P! é o correspondente valor teodrico.

SAZ0, Qo= 0] 0A =0, o = 0 | A £ 0, Qo = 0.04 | 6A = 0, Qo = 0.04
% 0.31 0.35 0.31 0.35

Qo 0.96 0.55 0.86 0.49

Qo 0.04 0.45 0.10 0.47

Fazemos o mesmo nas figuras 5.6, 5.7 e 5.8, mas agora incluimos bérions com
Qyo = 0,044. Como é evidente, a introducao de perturbagoes no termo cosmoldgico
da forma como é feita aqui piora os nossos resultados [34], sendo preciso uma grande
quantidade de matéria escura para ajustar o espectro de poténcia com o do modelo

ACDM. A tabela acima mostra os melhores ajustes para as quatro combinagoes.
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Figura 5.4: Funcao de distribuigdo de probabilidade (PDF) do parametro de

densidade da energia escura quando o termo cosmolégico nao é perturbado para o

caso em que os barions sao excluidos.
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Figura 5.5: Fungao de distribui¢ao de probabilidade (PDF) do parametro de

densidade da energia escura quando o termo cosmolégico é perturbado para o caso

em que os barions sao excluidos.
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Figura 5.6: Melhores ajustes para o modelo ACDM (linha continua), para o modelo
com interagdo sem perturbagoes em A (linha tracejada) e com perturbagoes em A

(linha ponto-tracejada), quando os barions sao incluidos.
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Figura 5.7: Fungao de distribui¢ao de probabilidade (PDF) do parametro de
densidade da energia escura quando o termo cosmolégico nao é perturbado para o

caso em que os barions sao incluidos.
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Figura 5.8: Fungao de distribui¢ao de probabilidade (PDF) do parametro de
densidade da energia escura quando o termo cosmolégico é perturbado para o caso

em que os barions sao incluidos.

Vale ressaltar que nao conseguimos integrar as equagoes desde redshifts muito
altos, e o espectro foi construido integrando-as desde z = 1100 (redshift de ultimo
espalhamento), utilizando-se como condigdes iniciais o espectro do ACDM neste red-
shift. Uma possivel origem para a dificuldade de integracao das equagoes desde red-

shits muito altos ¢ a utilizacao do gauge sincrono, pois modos espurios podem estar

presentes em escalas maiores que o horizonte.

5.4 Nao-adiabaticidade

Podemos evidenciar o termo de interagao entre as componentes do setor escuro na

equacao da continuidade da seguinte forma: da equacgao de Friedmann 3H? = p, +p,

e da equacao da continuidade p,, + 3Hp,, = —p,, encontra-se

L (5.66)

-
2Pm,
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e, usando o ansatz da base A = ocH, chegamos as equagoes de balanco de energia

para as componentes matéria escura e energia escura,

pr+3Hp, = %pm =0, (5.67)
. ag
Pa= =5 m = —Q, (5.68)

onde o ponto representa derivada com respeito ao tempo cosmolégico. Aqui, @ é a
taxa de transferéncia de energia do termo de vacuo para a matéria escura.
Agora vamos escrever a equagao de conservagao covariante do tensor momento-

energia para cada componente na forma
(T, )m = Q", (5.69)

(TH;,)a = —Q". (5.70)

O termo de interacao covariante Q¥ pode ser decomposto com relacao a 4-velocidade
total u# do fluido [29],

Q" = Qu* + Q", u'Q" =0, (5.71)

onde Q é a taxa de transferéncia de energia e Q* é a taxa de transferéncia de momento.

Perturbando o termo de interacdo acima, usando o gauge sincrono, onde du’ =

0 = dug e hgo = 0 = hg;, e um sistema de observadores comoveis (u* = (1,0)),

encontramos as componentes
3Q° = 6Q), (5.72)
8Q" = du'Q + 5Q". (5.73)
As equagoes (5.108) e (5.70) perturbadas até a primeira ordem de aproximacao

no gauge sincrono sao dadas por

: h
0pa + (Po + Pa)ba — (P + pa)§ + 3H (0p, + 0pa) = £6Q, (5.74)

) ] i 1 =i
(Pa + Pa)ba +5H(py + Pa)la + (Po + Pa)la + @VQépa = +£(0Q + Q).  (5.75)
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A primeira equagao para a a-ésima componente (que pode ser matéria escura ou
energia escura) é obtida tomando-se v = 0, a segunda v = i.

Para a matéria escura (p,, = 0 = dp,,) temos

p,, + (em — g) P+ 3Hp,, = 0Q, (5.76)
Pl + 2H 0 + QO = QO + 5Q';. (5.77)
Similarmente, para a energia escura com equacao de estado p, = —p, obtemos
Spp +3H(5py + pp) = —0Q, (5.78)
Vzi“ — —(Q0+ Q). (5.79)

A fim de determinar os termos de interacao dQ e dQ° que entram no membro
direito das equagoes acima, precisamos de uma forma covariante para o termo de
acoplamento Q" que seja valida no universo inomogéneo e se reduza a forma da base

para a métrica de FLRW. Vamos tomar o ansatz

9 14

onde Ty”(m) ¢ o traco do tensor momento-energia da matéria escura, uf é a 4-velocidade
da matétria escura, e na base Q" = (§p,,,0). Perturbando o ansatz acima e usando

0T = dp,,, encontramos as componentes
5Q" = %(5pm, (5.81)
6Q" = Qou’ . (5.82)
Comparando-as com as componentes (5.72) e (5.73) encontramos

0Q = %&)m, (5.83)

5Q1 = Q(sul — du'). (5.84)
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Observemos que, substituindo (5.84) nos membros direitos das expressoes (5.79) e
(5.77), a 4-velocidade total # é eliminada, o que significa dizer que nao ha transferéncia
de momento no nivel perturbativo neste formalismo, ja que fazer du’ = du’, nos leva
aos mesmos resultados. Entao, com os termos de acoplamento ja determinados, as

equagoes (5.76)-(5.79) tornam-se

- h
Om = = — O, .
> (5.85)
0,, + 2H0,, = 0, (5.86)
. [ )
on + (”—A + BH) p+3HA = T lms (5.87)
PA PA 2 py
k? o
N .
20 = 3 (5.88)

onde usamos a defini¢do § = dp/p do contraste de densidade.

A solugao da equagao (5.86) ¢ 0, = ca™ e decai com o fator de escala. Podemos
escolher a constante ¢ tomando como condigao inicial 6,,(ag = 1) = ¢ = 0, e desta
forma a perturbacao na velocidade da matéria escura nao contribui para o crescimento
das pequenas flutuagoes na densidade de energia. Assim, a equagao (5.85) nos da a
relagao entre a métrica e o contraste de densidade da matéria escura,

b =5 (5.89)

enquanto a (5.88) nos diz que a perturbagao na pressao da componente de energia
escura ¢é igual a zero neste formalismo. Isso significa que, se h& perturbagoes na
componente de energia escura, as mesmas nao sao adiabaticas. Por outro lado, como a
quantidade #,, nao é um invariante de gauge, pois no gauge sincrono nao conseguimos
construir quantidades invariantes [35], é possivel que ao fazé-la igual a zero estejamos
negligenciando algum termo fisico na velocidade (6 fisico + espurio = ca™?). Este pro-
blema nos motiva a escolher gauges onde as quantidades construidas sao invariantes,

como ¢ o caso do gauge longitudinal e do gauge comovel.
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5.5 Perturbacoes entrépicas

Como as componentes do setor escuro possuem interacao, perturbacoes entropicas
devem ser incluidas. Consideremos o caso em que a pressao do sistema é uma funcao

das densidades de energia p e entropia s. Uma perturbacao na pressao leva a expressao

dp dp
op=—946 —0 5.90
P=3,00 T 50 (5.90)
que pode ser posta na forma
6Pnad = Op — C20p, (5.91)
onde introduzimos a velocidade sonora adiabética
P .
2=2L_7L (5.92)
dp D
e identificamos a perturbagao na pressao nao adiabatica (entropica) como
dp
OPrad = = 05. 5.93
Prad Ds S ( )

Portanto, se a diferenca dp — c2dp for zero, temos perturbacoes adiabéticas, caso
contrério, o sistema ¢é entropico. Vemos entao que o tnico grau de liberdade adiabatico
¢é a densidade de energia, qualquer outro grau de liberdade poderéa contribuir para as
perturbagoes entropicas.

Em geral, a perturbacao entropica pode ser separada em duas partes [29]:

5pnad = (5p'mt + 5prel- (594)

A primeira é devida a uma perturbagao intrinseca em cada componente do fluido,
associada a sua estrutura interna, e a segunda parte é uma perturbacao entrépica
relativa entre as componentes interagentes.

Uma forma invariante de gauge para a perturbacao intrinseca pode ser encontrada

2

sa?

partindo-se da definicao da velocidade sonora efetiva de cada componente, ¢, como

a velocidade de propagacao das flutuagoes de pressao no sistema de repouso [36, 37,

OPa
Cga = ghepouso- (595)

[0}
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Passando para um sistema qualquer obtemos
O
5p0¢ = Czaapa + 5pint,a = ciaépoz + (Cga - Cia)[SH(pa +p0¢) - Qa]ﬁ? (596>

onde ¢, é a velocidade sonora adiabética, k é o vetor de onda e 6, ¢ a velocidade
peculiar.
A perturbacao entrépica relativa é uma quantidade invariante de gauge dada por
[27, 29, 40]
pre = (2 — A)ip,, (597

«

onde a velocidade sonora adiabética total é uma média ponderada das velocidades

sonoras adiabaticas de cada componente em interacao,
2 _ N7 Pa 2 5.98
Ca - Z p caa' ( . )
(6%

Combinando as duas utimas expressoes acima, para uma interacao entre matéria

escura e energia escura, encontramos a perturbacao entropica relativa

pmp/\ 2

OPrel,Am = SH) (2y — ) Sam, (5.99)
Sam = 3H <i)ﬂ - (Zﬁ) . (5.100)
A m

5.6 Perturbando A no gauge comével

Lembramos da se¢ao 5.3 que, ao introduzir perturbagoes no termo de vacuo usando
0 ansatz p, o uy,, surgia um problema: nao conseguiamos integrar as equagoes desde
z muito altos. Associamos tal dificuldade a utilizacao do gauge sincrono. Agora,
sem nos determos em todos os detalhes técnicos, iremos apresentar uma equacao de
evolucao para o contraste de matéria obtida de uma anélise manifestamente invariante
de gauge, a qual explora apenas o setor escuro [76].

Como vimos, a equagao de balanco da energia para as componentes escuras sao

po +3Hp,, = Q, (5.101)



67

Py =—Q, (5.102)

com o ansatz covariante
o

PA= =Py = _56’ (5.103)

onde () é a taxa de transferéncia de energia e © = u?, é o escalar de expansao, cuja

evolucao é governada pela equagao de Raychaudhuri

.1 8rG

O + 307 — i, + dnCpy - ”Ta@ = 0. (5.104)
A equacao de estado (5.103) é semelhante a um modelo com um fluido viscoso de coe-
ficiente ( = 0/3 (ver [57]) e cuja dinAmica de base coincide com um gas de Chaplygin
com equagao de estado p = —A/p®, com a = —1/2, conforme veremos na se¢ao 5.7.

Para cada componente escura temos

(T"5,)m = Q, (5.105)
(T";,)8 = —Q", (5.106)
com
Q" = Qu' + Q*, u'Q" =0, (5.107)
e
(T3, )+ (T"5,)0 = TH3,,. (5.108)

As equagoes de balanco energia-momento para cada componente sao, respectiva-

mente,
_uHTClMLV;V = pa,’yu’y + @a (pa +p0¢) = j:u"/QA/) (5109>
he T8 = (P + Pa) W + Pauhd) = £h1,Q%, (5.110)

onde « pode ser matéria ou termo de vacuo. Aqui, u,h*” = 0, h** = g" +utu” e p, =
Pau”. Para determinar os termos de interagao, se faz uma anélise de consisténcia

entre o balango da energia total e da energia da matéria (perturbados), encontrando-se

Q= —%9, 0Q = —%5'@. (5.111)
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Fazendo o mesmo para o balanco do momento total e do momento da matéria, obtém-

se

500 =0, 60; = % [5@,,- n 5ui®} . (5.112)

Uma combinacao das equagoes de balango momento-energia e da equacao de Ray-
chaudhuri perturbadas nos permite obter uma equacao diferencial de segunda ordem

para o contraste de matéria,
O + 9(a)dy, + f(a)dy, =0, (5.113)

onde introduzimos a quantidade invariante de gauge

5o = OPm \ Pm, (5.114)

pm m
v € o potencial velocidade (em tempo cosmologico), a linha representa derivada com
relacao ao fator de escala e ¢ significa comoével.

As fungoes de base sao

173 o L oH k*
— = =+ — 5.115
9la) = a {2 * 87TGH K i 30, aZHQ] ( )
1 3 4nGo 8rGo (L dnGo  oH k?
- (2= K iy B - 5.116
Ja) =2 Kfz 7 ) 3w (K 3H 3pma2H2)}’ (5.116)
onde (nao estamos fazendo 871G = 1)
47TGO' O'H k?
=1+—11- — 17
+3 3P < a2H2) ’ (5:117)
K 47Go ArGo\* oH oH\’ o k?
L= = (8 G——4) S 5.118
H ™ 3H +(3H> pm+(3pm> H 212 (5.118)
com o = SH()QAO = 3H0<1 — Qm,O)-
Para 4% encontramos a expressao
2pn /
(SA (QH5 +H[)QA05 ) (5119)

3pmpAK

(onde omitimos o indice ¢).



69

Vale ressaltar que supusemos ¢> = —1, ou seja, que a energia escura apresenta
perturbacao entrépica intrinseca desprezivel. Além disso, é possivel mostrar que
condicoes iniciais adiabaticas podem ser usadas em altos redshifts, como veremos na

subsecao 5.6.1.

5.6.1 O potencial gravitacional
Considere o elemento de linha com todas as perturbagoes escalares
ds® = a(n)*[—(1 + 2¢)dn* + 2B dndz’ + (1 — 2)d;;dz’ dr? + 2F ;;da'dx?].  (5.120)
Os potenciais de Bardeen sao definidos como
bp=¢+HB-FE)+(B-E), (5.121)

Up=1¢—HB-E). (5.122)

Por outro lado, no gauge comével as fungoes escalares da métrica e a densidade

de energia se transformam como

¢=0¢+H(B+v)+(B+v), (5.123)
V=1 —H(B+v), (5.124)

E =F +u, (5.125)
op=206p+p (v+ B), (5.126)

onde a linha agora representa derivada com relagao ao tempo conforme. Notemos que
os potenciais de Bardeen coincidem com as fungoes @ e {b quando E' = —v, o que
implica em E' = 0. Notemos também que, para B = 0, temos 5:0 = 0p°.

Da conservacao do momento e energia podemos obter, no gauge comoével, as

equagoes de balango momento-energia para componentes com interagao,

5 + 3H(5pe + 0Pa) — (P + 1) (30 + E) = aQud + a0Q,, (5.127)
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- 9 - -
6p,, — gk%? + (py + Pa)P = aQqv + adq,, (5.128)
onde
g
Qm = —Qr = 5 Pm, (5.129)
0Q, = —6Q» = %cfpm, (5.130)
0q,, = —0qy = Qu(Tpm — v), (5.131)

e T é o stress anisotropico. Estes termos de acoplamento sao equivalentes a (5.111) e
(5.112), com
m) 2
750, = Qoul™ — Zr,, (5.132)
3 37
e du; = ad;v.

Das equacoes de Einstein temos

E" +2HE + 4 — ¢ = a*, (5.133)
U +Hé =0, (5.134)

! ~ ~ ~, 2
SH(D + HO) + k20 + KHE = —%5p. (5.135)

Combinando as duas ultimas equagoes encontra-se

2 - 2k*H -,

~ a
k= ——(0 E 5.136
b =-2 o+ F), (5.136)
e, NO caso em que E = 0, identificamos
2 ~
KUy = —%5/). (5.137)

Esse potencial fica portanto determinado pela perturbacao na energia total.
Da equacao (5.128) para a componente da energia escura, com py = —p, e ¢ =

—1, encontra-se ~
3(5,0/\
2k2

onde fizemos ¥,, = 0 na (5.131) (pois estamos no gauge comovel). Finalmente, usando

(5.138)

T =

este resultado em (5.133) com E' = 0, encontramos o outro potencial de Bardeen,

2 ~ ~

o qual pode ser identificado com o potencial gravitacional newtoniano.
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Figura 5.9: A razio 63 /62, em funcio de k, para Q,,0 = 0, 3.

5.6.2 Quantificando 0, e a nao-adiabaticidade

Na integragao da equagao (5.113) usamos condigoes iniciais adiabaticas, tomando
o espectro primordial invariante de escala d,, o< vk para z ~ 10'2. Nesta analise nio
consideramos a presenca de barions nem radiacao. A auséncia dos barions pode ser
considerada uma boa aproximacao, ja que eles representam apenas 5% do conteudo
energético total. Por outro lado, a inclusao de radiagao pode afetar os modos com
pequenos comprimentos de onda, aqueles que entram mais cedo no horizonte.

Como sabemos, o espectro de poténcia observado refere-se a matéria bariénica
luminosa. No modelo ACDM a distribui¢ao dos barions é aproximadamente determi-
nada pela distribuicao da matéria escura, cujo espectro de poténcia é dado por 5,2n. No
entanto, no presente modelo a distribuicao dos béarions - se tratados como particulas
de prova - ¢ determinada pelo potencial gravitacional ®g, o qual resulta das pertur-
bac¢oes na matéria escura e no termo cosmologico. Em outras palavras, o espectro
de poténcia dos barions fica aproximadamente determinado pelo pog¢o de potencial
resultante produzido pelo setor escuro. E somente no caso de dp, ser desprezivel que
podemos identificar §,, com o espectro observado.

Mostramos na figura 5.5 a razdo 63 /62, em funcdo de k, obtida através das
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equagoes (5.119) e (5.113) com Q,,0 = 0,3. Vemos que ela é desprezivel. Variando
.0, pudemos verificar que essa razao é tanto maior quanto maior a densidade de
matéria. No entanto, mesmo para 2,0 ~ 1, obtemos uma razao menor que 5%.
Notamos também que a perturbagao na componente de energia escura ¢ tanto maior
quanto maior o comprimento de onda, o que sugere que A s6 é perturbado em escalas
muito grandes.

Dessa forma, a analise feita na secao 5.2, com dp, = 0, pode ser considerada
uma boa aproximacao. O que implica que um bom ajuste do espectro observado so é
mesmo possivel com uma densidade relativa de matéria da ordem de 0, 48, alta quando
comparada ao valor de concordancia do ACDM. O acordo entre este resultado e outros
testes observacionais no contexto do presente modelo serd discutido no capitulo de
conclusoes.

Contudo, nao podemos aqui estabelecer uma conclusao definitiva a esse respeito,
pois a presente analise nao inclui os efeitos da matéria barionica nem, especialmente,
os da radiagao. Além disso, lembremos que a perturbacao entropica relativa nao foi
considerada na se¢ao 5.2, e que sua contribui¢ao nao é nula. De fato, fazendo dp, = 0

em (5.99), obtemos
Opret _ pa _ 0 Hoflxg
5o p  G6H  2H

(5.140)

Dessa forma, a nao-adiabaticidade do modelo cresce com o tempo, e seu valor méximo
é dado por Qy/2. Usando Q,,0 ~ 0,48, obtemos um limite superior para a nao-
adiabaticidade da ordem de 25%. Por outro lado, substituindo (2.117) em (5.140)

temos

5prel _ QAO/Q
0pm Qa0+ Qmo(1 4 2)3/2

Integrando esta tltima expressdo entre z = 0 e z = 5 (redshift abaixo do qual o

(5.141)

decaimento do vacuo comega a ter importancia - ver figura 3.2), obtemos uma nao-

adiabaticidade média da ordem de 8%.
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5.7 Perturbando A no gauge longitudinal

Agora vamos incluir nas equagoes de evolugao das perturbagdes a contribuigao
dos barions e da radiacao, os quais supomos se conservar independentemente. Nos
propomos usar o gauge longitudinal, no qual as quantidades sao invariantes. A métrica

com perturbagoes escalares ¢ dada por

ds® = a*(n)[—(1 + 2¢)dn* + (1 — 2¢)d;;dz" dx;], (5.142)
onde 71 é o tempo conforme. A 4-velocidade na base, no sistema de referéncia comével,
¢ dada por u* = (a™!,0), e a 4-velocidade perturbada ¢ dada por du* = a~!(—¢, d'v)

e du, = a(—¢, 0jv), onde v = Jv é o potencial da velocidade perturbada.

Perturbando o termo de interagao (5.107), obtemos as componentes

0Qo = —a(6Q + Q9), (5.143)

0Q; = a0;(Qu + dq). (5.144)

Para cada componente «, as equagoes de balanco de energia-momento perturbados

sao
0P + B (3P0 + 0Pa) = 3(po + o)V — k*(po + Pa)Va = aQad + adQq,  (5.145)

y 2
[(po + Pa)Va] +4H(py + Pa)Va + (po + Do) + o — §k27ra = aQ v + adq,, (5.146)

/ . . . Pa
onde H = a /a, a linha representa derivada com respeito ao tempo conforme e m, é
o stress anisotropico de uma determinada componente relativistica.
5 i 3 ; B g TV
As componentes da perturbagao do termo de interagao covariante Q" = —7 umTy(m)

ficam dadas por
o
6Qo = —a(Q9 + §6Pm)7 (5.147)
0Qi = aQ0;vp, (5.148)

e, comparando-as com (5.143) e (5.144), obtemos

5Q = %(5pm, (5.149)
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dq = Q(vy, — v), (5.150)

onde 0q = 0¢,, = —dqgpr € 0Q = 0Q,,, = —0Q 4.
Com isto, as equacgoes de balanco de energia e momento perturbados para matéria

escura e energia escura ficam determinadas por

5 — kP, — 3¢ = aggb, (5.151)
v+ Hup = —0, (5.152)
, / §
5y + <”—A+3H) op + 3R = B Py, (5.153)
PA PA 2 pa
2
opp = —%Ipmvm + ngﬂ'A = 0Pad,A + OPint.A- (5.154)

A perturbacao intrinseca da energia escura fica determinada pela tltima equagao

acima, e nao precisamos fazer nenhuma escolha referente a velocidade sonora efetiva

c? ou & velocidade da energia escura v,.

S
Por sua vez, as componentes 0-0 e i-j das equagoes de Einstein perturbadas, para
o setor escuro, sao dadas por

2
SH( + He) + k2 = —%(@m +3py), (5.155)

2
1" ! ! ! 2
W+ 2HY 4+ HE + 2H + HP)p = %(@A - SKm). (5.156)

Com isso, o conjunto final de equacgoes escritas no gauge longitudinal, incluindo

bérions e radiagao conservados separadamente, fica dado por

’ k‘2 ’ g

10, — —U,, — 34 = =, 5.157
@0y — —v W =5¢ (5.157)

y o
av,, + Ho,, = ——, (5.158)

a

N IOIA 0 P

by + a2y = —ZPmig 45, 5.159
atal 2PA( ) (5.159)

2
pada = %Upmvm K, (5.160)
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/ kz !
1, — —vy — 3 =0, (5.161)
. 9
avy, + Hup = 2 (5.162)
08, — 2y — Adn) (5.163)
R 3a R — ) .
1 &
avg + LR = T (5.164)
W — ¢ = d’m, (5.165)
o k? 3
3H<Oﬂ/} + H(ZS) + gw = _§(Qm5m + QAéA + QRéR + Qbéb), (5166)

onde a linha sobre as quantidades agora representa derivada com relacao ao fator de

escala, e as solugoes de base sao dadas por

Q
Qr=—7, (5.167)

QO
O =2, (5.168)

1 , 1 ,
Q= E(Qm() — Qo + Q) + W(QAO — %0)s (5.169)
1
Qp = 03 + —575 (Qao — Q30), (5.170)
o = 300, (5.171)
fla) = a = a(Qr+ U+ QL + )", (5.172)
Q0

gla) =i = a(-Qr = ' = " + ). (5.173)

A integracao numérica destas equagoes e a construcao do espectro de poténcia

correspondente ainda é um problema em aberto.

5.7.1 Condigoes iniciais adiabaticas

No limite de tempos pequenos, n < 1, as solugoes de base acima ficam aproxi-
madas por

a(n) ~ Cn?, (5.174)
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2

H(n) ~ o (5.175)
12

Pm(n) = o (5.176)
20

pa(n) = o (5.177)

_ 3 5.178

onde C' é uma constante de integracao. Entao, a equagao (5.156) toma a forma
" 6 0 3 6
¢ + -0 = 50 7" Vs (5.179)
Ui

onde usamos (5.154) e desprezamos o stress anisotropico neste limite, fazendo ¢ = .
O termo no membro direito da equagao acima é subdominante para tempos pequenos

com relagao aos dois termos no membro esquerdo. Logo,
" 6 /
o +—-¢ ~0. (5.180)
n

A solucao desta equagao diferencial é

¢(n) = Ci + % (5.181)

onde (] e (5 sao constantes de integracao.

Por outro lado, usando as solugdes da base em (5.155) encontramos
6, 12 6
;gb + ng + k¢ = _?(Sm —oCné,. (5.182)

O segundo termo do lado direiro pode ser desprezado com relagao a todos os outros,

e usando a solucao para ¢ chegamos a

Sun(n) ~ —%(kn)Q (cl + %) + (377—? _ 201) | (5.183)

Considerendo apenas modos dentro do horizonte, kn > 1, encontramos a solugao

para o contraste de densidade de matéria do universo de Einstein-de Sitter,

m(n) = Can® + Can™>, (5.184)
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na qual reteremos apenas o modo crescente.

Nesta aproximagao, a equacao (5.153) se reduz a
/ 3 3

e, apos usarmos ¢ = C; e d,, = C3n? (solugdes do universo dominado por matéria),

encontramos
/ 3 3C,
Op + —0p 2 ———, 5.186
[ p (5.186)
cuja solucao é
A
Op = - - o, (5.187)
n

onde A é uma constante de integracao que escolhemos igual a zero. Desta forma,
oA = —0, (5.188)

e podemos usa-la como condicao inicial adiabatica para o contraste de densidade da
energia escura.

Até aqui, a anélise perturbativa do modelo com termo de vacuo proporcional ao
parametro de Hubble foi realizada usando-se trés gauges distintos. As duas primeiras
analises descritas nesta tese foram realizadas dentro do gauge sincrono em dois casos:

1) sem perturbar o termo de vacuo integramos as equagoes de Einstein desde z
muito alto com espectro primordial invariante de escala até z=0 e encontramos que
o melhor ajuste para o espectro de poténcia de matéria ocorre para o parametro
densidade de matéria atual €2,,0 ~ 0, 48;

2) ao perturbar o termo de vacuo necessitamos de um parametro densidade de
matéria atual muito alto para ajustar o espectro de poténcia de matéria que foi con-
struido integrando-se as equagoes de Einstein desde o redshift do tltimo espalhamento
(2=1000), com as condicgoes iniciais dadas pelo espectro do modelo ACDM, até o
presente (2=0). Como citado neste texto, é possivel que tal resultado negativo esta

associado a utilizagao do gauge sincrono, o que nos motivou a mudar de formalismo.
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Em seguida, para simplificar a andlise nos restringimos apenas a investigar a
dindmica perturbativa do setor escuro (energia escura-fmatéria escura), encontrando
uma unica equacao diferencial de segunda ordem para o contraste de densidade de
matéria (5.113) e uma expressao que determina o contraste de densidade da energia
escura em termos da matéria escura e sua primeira derivada (5.119), quantidades
estas definidas no gauge comoével. O principal resultado obtido é que as perturbagoes
na energia escura podem ser desprezadas, com respeito as perturbagoes na matéria
escura, sobre todas as escalas observaveis. Isto indica que a analise descrita em 1)
pode ser considerada como uma boa aproximagao e que o espectro de poténcia de
matéria é consistente com o valor €2,,0 &~ 0,48. Mostramos também que o modelo
¢ nao adiabatico e que condigoes iniciais adiabaticas podem ser usadas. Por fim,

uma possibilidade de acoplamento do setor escuro surge quando escolhemos o 4-

v

L(m)> Mas a integracao das equagoes obtidas no gauge

vetor covariante Q" o< ut,

longitudinal fica como trabalho futuro.

5.8 O modelo como um gas de Chaplygin

Podemos explorar o modelo apresentado nesta tese tratando a interacao entre
as componentes escuras como manifestacao de uma tnica substancia, como sugerido
pelas equagoes (2.87) e (2.88).

De fato, consideremos um gas de Chaplylgin com equacao de estado?
pen = —Aplf. (5.189)
onde

V3
—0.
3

A

(5.190)

2No gas de Chaplygin [47, 48], o fluido césmico ¢ descrito pela equagdo de estado p = —A/p®,
onde p e p sdo, respectivamente, a densidade de energia e a pressao do fluido no sistema de referéncia
comovel, com p>0.
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Das equagoes de Friedmann, 3H? = p,,, e da continuidade, p, + 3H(p., + pen) = 0,
encontramos a equacao de evolucao para o parametro de Hubble,

2H +3H?* —oH = 0. (5.191)

Esta é a mesma equacao de evolucao obtida para o modelo com acoplamento entre

matéria escura e energia escura,

o+ 3Hp,, = %pm = Q, (5.192)
pr=—5Pm = —Q, (5.193)
pp =0H, (5.194)
com
o = 3Hy(1 — Q). (5.195)

A solucao da equagao diferencial (5.191) é
a/3

H(t) = 5.196
®) 1 —exp(—oat/2)’ ( )

e o fator de escala fica determinado por
a(t) = Clexp(at/2) — 1]*/3, (5.197)

onde C' é uma constante de integracao. Com ajuda destas solugoes e da equacao de

Friedmann, obtemos facilmente a densidade de energia do gas de Chaplygin,

3/27 2
] (C)
a

A constante de integragao pode ser obtida escolhendo-se o fator de escala atual igual

pena) = A® (5.198)

a unidade (ap = 1), isto é,
1/2
pci/L,O - A

3/2 _
C 1

(5.199)

tal que

p1/2 4 2
pon(a) = <A+—C’;%/2 ) - (5.200)
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Vamos considerar aqui um universo composto de radiacao e gas de Chaplygin na

base. Desta forma, podemos escrever

persy = Hon/3Qun0 ~ V3, (5.201)

onde fizemos Hy = 1 e tomamos Q.0 =~ 1, pois Qgo ~ 107°. O parametro de estado

e a velocidade sonora adiabatica para o gas de Chaplygin sao dados por

A 3/2
wen(a) = L = a , (5.202)
Peh (V3 — A) + Aa3/?
2oL (5.203)
a,c pl 2 ?

onde a linha representa derivada com relagao ao fator de escala.

Assim, podemos obter

H= g = (Qup + Q)2 (5.204)
i 1
Qro
Qup — %[A + (V3= A)/a¥?). (5.207)

Modelos com gas de Chaplygin adiabatico apresentam instabilidades e oscilagoes
no espectro de poténcia. Porém, em [51] mostra-se, no gauge sincrono, que a incluséo e
uma escolha conveniente da perturbacao entropica intrinseca reduzem essas instabili-
dades. Aqui, além da perturbacao entropica intrinseca iremos supor que o stress
anisotropico m do gas é nao nulo.

As equagoes de Einstein perturbadas no gauge comovel sao
Y — ¢ = a’m, (5.208)

W +Ho =0, (5.209)

SHW + Ho) + k) = —%25/), (5.210)
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2
1" ! I ! 2
W+ 2HY +HY + (2H + HY)¢ = %(5;9 - k). (5.211)

onde as fungdes da métrica ¢ e 1 sdo os proprios potenciais de Bardeen (ver o capitulo
4), a linha representa derivada com relacdo ao tempo conforme, e H = a'/a. Usando
(5.208), (5.209) e sua derivada em (5.211), e passando de tempo conforme para fator

de escala, encontramos uma equagao diferencial de primeira ordem para o potencial

v,

K2 dy k2 a
W — a4 —)— + —1 = = 212
(@® — da + 3 )da + 3a¢ 25pch7 (5.212)
juntamente com
dyp
=—a— 21
6= —a—, (5.213)
2k?
Och = —=——1. 5.214
n= 320,V (5.214)

A perturbagao entropica intrinseca do géas de Chaplygin, invariante de gauge [27],

é dada por

’ (5pc 6 c 1 1
5pint = Den (# - p/ h) = 5pch - §wch6pch = (Cg - §wch) 5pcha (5215)
ch pch

onde definimos a velocidade sonora efetiva no sistema de repouso do fluido como
2 = 0pen/dp,,- Uma escolha conveniente desta velocidade - um novo parametro
livre do modelo - corresponde a uma determinada escolha da perturbagao entropica
intrinseca.

O conjunto final de equagoes perturbadas pode entao ser escrito como

k% d 1 k2
(6® — da + §)£ + <§ + cﬁ);w =0, (5.216)
2k?
Och = 320,V (5.217)
d
¢ = —a%. (5.218)

Sua integragao, com A e ¢, como parametros livres, permite, em principio, a obtengao

do espectro de poténcia para k¢ e 6.
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Capitulo 6

Conclusao

O decaimento do termo cosmoldgico com a expansao do universo é uma proposta
tedrica para aliviar o problema da constante cosmolégica, conciliando o alto valor
previsto pela teoria quantica de campos com o pequeno valor hoje observado. Uma
cosmologia com A < H leva a um cenario de interacao entre as componentes do setor
escuro em acordo qualitativo com os limites impostos pelas observacoes. No que
diz respeito aos testes da base, uma anéalise combinada de supernovas tipo la, BAO
e primeiro pico da CMB tem proporcionado uma boa concordincia para os tnicos
parametros livres do modelo, Hy e €2,,0. Um passo importante para avaliar o modelo
de interacao frente ao modelo padrao da cosmologia ¢é realizar um estudo abrangente
das pequenas flutuacoes na densidade de energia em torno do universo homogéneo,
j& que as grandes estruturas hoje observadas, tais como galaxias e aglomerados de
galéxias, se formaram a partir do crescimento gravitacional de pequenas flutuagoes
no universo primordial.

Inicialmente nos propusemos avaliar tais flutuagoes com a hipotese de estrita ho-
mogeneidade do termo cosmolégico, e como resultado encontramos uma supressao
de poténcia no espectro de matéria quando comparado com o espectro do modelo
padrao. Contudo, uma perturbacao no termo cosmoldgico, devido a sua interacao

com a matéria escura, nao podia ser desprezada a priori. Além disso, as perturbagoes
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entropicas eram um ingrediente a ser levado em conta, o qual se mostrou indispen-
savel para a avaliacao da importancia das perturbacoes em A. Mostramos que a nao
adiabaticidade do modelo é desprezivel para altos redshifts e que condi¢oes iniciais
adiabéticas podem ser usadas. Avaliando apenas o setor escuro, num formalismo ma-
nifestamente invariante de gauge, mostramos que as perturbagoes na energia escura
sao na verdade despreziveis no intervalo de comprimentos de onda observados.

Desse modo, o espectro de poténcia obtido com dA = 0 [20] pode ser considerado
um boa aproximacao, o que implica que um bom ajuste corresponde a uma alta
densidade relativa de matéria, §2,,0 ~ 0,48, se comparada com o valor de concordan-
cia do ACDM. O importante, contudo, é comparar esse resultado com outros testes
observacionais no contexto do presente modelo, em particular os testes cléssicos de
background. Uma anterior anélise combinada de supernovas la, oscilagoes actsticas
baridnicas e a posi¢ao do primeiro pico do espectro da radiacao coésmica de fundo
[17, 16] levou a um valor de concordancia para ,,0 em torno de 0.36, quando se
utilizava o Legacy Survey de supernovas, e um valor mais alto com o Gold Sample.
O melhor valor encontrado para o parametro de Hubble atual foi A & 0.7, valor uti-
lizado na presente analise. No entanto, uma atualizacao desta andlise combinada,
utilizando-se os mais recentes conjuntos de supernovas Ia (Union Compilation, Con-
stitution Sample e SDSS) [72, 73|, estéa levando a um valor de concordancia para €,
entre 0.38 e 0.51, dependendo do conjunto de supernovas utilizado e da forma como
as oscilagoes acusticas baridnicas sao incluidas na anélise |74, 75].

E interessante notar que esse valor para o parametro de densidade de matéria faz
com que o modelo em estudo seja indistinguivel do ACDM em altos redshifts. Como
vimos, a densidade de matéria em altos redshifts difere da do modelo padrao por um
fator €2,,0, 0 mesmo ocorrendo para o redshift de igualdade entre radiacao e matéria
(ver (5.9) e (5.15)). Como 0,5% = 0,25, essas duas grandezas ficam aproximadamente
coincidentes nos dois modelos. Por outro lado, calculando o pardmetro de idade e o

redshift de transicdo do modelo em estudo, através de (2.112) e (2.107), obtemos os
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mesmos valores que no ACDM com §2,,0 = 0, 3, ou seja, toHy ~ 0.94 e zr ~ 0.67.
Finalmente, mostramos também que é possivel tratar o modelo de interacao como
um gas de Chaplygin cujas solugoes sao as mesmas na base. Um tratamento pertur-
bativo foi realizado no gauge comovel, e uma escolha especifica para a perturbacao
entropica intrinseca do gas pode aliviar oscilagoes e instabilidades que surgem no caso

adiabético.
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