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Resumo

O objetivo desta tese é investigar ideias alternativas para a cosmologia padrão (aqui, de-

notada pelo modelo ΛCDM). Os dois principais ingredientes desta descrição padrão do meio

cósmico são a matéria escura e a energia escura que, juntas, formam o setor escuro do

Universo. Começamos nossa discussão com uma descrição alternativa para o fenômeno da

matéria escura. Aplicamos a Dinâmica Newtoniana Modificada (MOND no inglês) ao aglome-

rado de galáxias de COMA. Nosso objetivo é reduzir o alto valor da razão massa-luminosidade

(uma medida da quantidade de matéria escura) deste sistema. Esta proposta corresponde a

“parte astrofísica” deste trabalho. Ao fim do capítulo 3 confirmamos que a matéria escura

é uma componente fundamental do conteúdo de matéria-energia do Universo. Neste ponto

ocorre uma transição na tese. Os capítulos 5, 6 e 7 (a “parte cosmológica”) é dedicada a

modelos de unificação do setor escuro. De certa forma, estamos tratando agora com alterna-

tivas ao fenômeno da energia escura. Neste cenário de unificação, matéria escura e energia

escura são diferentes manifestações de uma única componente escura. O gás de Chaplygin

e um fluido com viscosidade volumétrica incorporam esta ideia. Mostramos que a dinâmica

de fundo deste candidatos, para um Universo homogêneo e isotrópico, é compatível com os

dados astronômicos (em particular, usamos Supernovas, surtos de raios gama e medidas in-

diretas da expansão de Hubble H(z)). No entanto, discutimos em detalhe as diferenças entre

a dinâmica perturbativa (utilizada para explicar o processo de formação de estruturas) do gás

de Chaplygin (adiabático) e do fluido viscoso (não adiabático). No nível perturbativo nossos

observáveis cosmológicos são o espectro de potência da matéria, o efeito Sachs-Wolfe inte-

grado e o efeito Mészáros. Mostramos que estes modelos de unificação apresentam algumas

patologias, o que traz nossas atenções de volta ao modelo cosmológico padrão. De volta ao

modelo ΛCDM nós ignoramos a suposição de que a matéria escura é um fluido ideal e a fa-

zemos “mais real” adicionando ao seu tensor momento-energia uma componente dissipativa

(dada pela pressão de viscosidade volumétrica). Esta ideia origina o modelo ΛvCDM que é

estudado no capítulo 7. Encontramos que os recentes dados astronômicos permitem que

matéria escura possua uma viscosidade máxima de 108Pa.seg. De certa forma, esperamos

que este resultado possa significar uma nova predição que poderá ser testada nos futuros

laboratórios de matéria escura.
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Abstract

The aim of this thesis is to investigate alternative ideas for the standard cosmology (here,

denoted by the ΛCDM model). The two main ingredients of such standard description of

the cosmic medium are cold dark matter (CDM) and dark energy (DE), which together form

the dark sector. We start our discussion with an alternative description of the dark matter

phenomena. We aply the Modified Newtonian Dynamics (MOND) to the COMA galaxy cluster

in order to explain the large mass to light ratio of such system. This corresponds to the

“astrophysical part” of this work. At the end of chapter 3 we state that dark matter is a

fundamental component of the cosmic energy budget. Then, it occurs a transition into the

thesis. Chapters 5, 6 and 7 (the “cosmological part”) are devoted to unified models for the dark

sector. In some sense, we are dealing now with alternatives to the dark energy phenomena. In

this unification scenario, DM and DE are different manifestations of a single dark component.

The Chaplygin gas and the bulk viscous fluid realize this idea. The homogeneous and isotropic

background dynamics of these candidates is well compatible with the data (in particular, we

use Supernovae, Gamma Ray-Bursts, indirect H(z) measurements). However, we discuss in

detail de differences between the perturbative dynamics of the Chaplygin (adiabatic) model

and the bulk viscous (nonadiabatic) one. At the perturbative level our cosmological probes

are the matter power spectrum and the integrated Sachs-Wolfe effect. There appears some

pathologies with these alternative components what bring our attentions back to the standard

cosmology. Within the ΛCDM conception for the Universe we relax the assuption that CDM

is a ideal fluid make it “more real” by adding to its energy momentum tensor a dissipative

component (given by the bulk viscous pressure). This gives rise to the ΛvCDM model studied

in chapter 7. We find that the current cosmological data allows CDM to have a viscosity of

≤ 109Pa.seg. In some sense, we hope that this result could mean a new prediction to be tested

in the future CDM laboratories.
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Capítulo 1

Introdução

O termo cosmologia, em sua concepção científica, refere-se ao estudo do Universo tratando-o

como um sistema físico, único, complexo e sujeito às leis das ciências naturais. A filosofia,

a matemática e a física são as disciplinas habitualmente encarregadas da difícil tarefa de

descrever o cosmos, o que, no entanto, não impediu a química e a biologia, mais recente-

mente, de também terem sido capazes de impor novos vínculos e estabelecer precisos limites

aos diferentes modelos cosmológicos existentes. Todos modelos cosmológicos já propostos

resultaram de uma mistura singular entre possibilidades teóricas e observações astronômi-

cas. Medidas astronômicas cada vez mais precisas limitam o leque de possibilidades teóricas.

Ao mesmo tempo, teorias mais elaboradas sugerem a existência de novos efeitos físicos e

indicam a direção das observações e dos experimentos. A cosmologia vem sendo harmonio-

samente construída atrávés de uma íntima relação entre teoria e observação. Logo, qualquer

modelo cosmológico contemporâneo é baseado na Relatividade Geral ou alguma outra teoria

covariante para a gravitação e ainda deve concordar com distintas observações que incluem

Supernovas, Surtos (explosões) de Raios Gama (GRB), aglomerados de galáxias, distribuição

estatísticas de matéria no Universo, radiação cósmica de fundo, oscilações acústica de bárions

entre outras.

Sendo a cosmologia uma ciência de ponta, fadada a estar na fronteira do conhecimento, é

de se esperar que muitos ainda sejam seus desafios. Talvez, o principal deles ainda seja saber

quais formas de matéria preenchem o cosmos. A física possui um modelo padrão para as

partículas elementares, aquelas que dão origem a todos os demais elementos existentes, mas

as observações astronômicas insistem em apontar que esse modelo está incompleto. Aparen-

temente, além de todas as partículas já observadas, incluindo as mais representativas para a

cosmologia como bárions, neutrinos e fótons, existem ainda duas outras substâncias: matéria

1
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escura e energia escura. Nenhuma dessas distintas componentes foi observada diretamente

na natureza. Tudo o que possuímos são apenas evidências indiretas de sua existência, mas,

no entanto, fortes o suficiente para conduzir grande parte da comunidade científica a um novo

caminho de pesquisa e descobertas.

O cenário padrão para a cosmologia, e bem descritos pelas observações, é representado

por um Universo onde ∼ 73% de sua constituição atual pertence à energia escura. A matéria

escura seria responsável por outros ∼ 22% e apenas ∼ 5% de toda a matéria existente no Uni-

verso seria formada por bárions que representam a forma de matéria conhecida. A radiação

e os neutrinos teriam uma contribuição negligível hoje de 10−4%. A energia escura não foi

ainda diretamente detectada mas sua existência pôde ser indiretamente inferida através das

observações de Supernovas tipo Ia em 1998. Tais observações só seriam compatíveis com um

Universo que se expande aceleradamente, surgindo assim, a idéia de que alguma substância

no Universo possui propriedades anti-gravitacionais e sua existência produziria uma repulsão

gravitacional. Da mesma forma, possuímos ainda apenas indícios indiretos da existência da

matéria escura. No entanto, desde a década de 1930, através das observações de aglome-

rados de galáxias feitas por Fritz Zwick, sabemos que, possivelmente, estruturas cósmicas

como galáxias e aglomerados abrigam algum tipo de matéria com propriedades gravitacionais

atrativas mas que não emite qualquer tipo de radiação diretamente detectável.

Diante de um cenário ainda repleto de dúvidas e lacunas a serem preenchidas, o trabalho

de parte da comunidade científica tornou-se compreender a natureza dessas novas formas

de energia e como atuam na dinâmica do Universo. Para isso, as propostas encontradas na

literatura vão desde modificações na teoria da relatividade geral, até uma reinterpretação das

grandezas físicas observadas e a própria forma como as medimos. Ou seja, existem propostas

alternativas para o cenário padrão desde a teoria até as observações.

Esta tese é fundamentada em alternativas fenomenológicas para a gravitação e cosmologia.

No terceiro capítulo, após apresentar o problema da matéria escura, discutiremos a possibi-

lidade de explicar as observações de aglomerados de galáxias através de um modificação na

gravitação Newtoniana conhecida por MOND1. Basicamente, MOND sugere que a segunda lei

de Newton se reescreve como F ∝ a2, quando as partículas de um sistema estão sujeitas a ace-

lerações da ordem de a . a0 ∼ 10−10m/s. Existiria assim uma nova escala dinâmica delimitada

pela aceleração crítica a0. A dinâmica de partículas que experimentam acelerações menores

que a0 seriam regidas por esta modificação da teoria Newtoniana. Com efeito, estrelas orbi-

tando ao redor do centro galáctico, assim como galáxias localizadas em super aglomerados

1do inglês, MOdified Newtonian Dynamics.
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estão imersas em um campo gravitacional que produz uma aceleração centrípeta da ordem

de a0. Desenvolvemos uma versão modificada para o teorema do virial, levando em conside-

ração a dinâmica MOND. Associamos as predições teóricas pelo novo teorema com os dados

observações do aglomerado de galáxias de COMA, o mesmo estudado por Zwick. Como resul-

tado, observamos que MOND pode reduzir, significantemente, a razão massa-luminosidade

para o aglomerado. Este resultado alivia o problema da matéria escura e nos diz que MOND

apresenta interessantes resultados, não somente na escala galáctica (∼ 10Kpc), amplamente

estudada, mas também em escalas muito maiores do Universo como as compreendidas por

aglomerados (∼ 5Mpc), que até então pouco se havia estudado. No entanto, um patologia é

detectada pois o valor de a0 exigido em nossa análise para aglomerados não concorda com o

valor utilizado em galáxias. Talvez, este parâmetro dependa fortemente da escala. Discutimos

esta questão no fim do terceiro capítulo.

Após introduzir em detalhes o problema da energia escura no quarto capítulo, estudamos

nos capítulos 5 e 6 modelos alternativos para a cosmologia. Não propomos aqui modifica-

ções na relatividade geral, mas ao invés, uma interpretação alternativa para as propriedades

físicas dos fluidos que compõem o Universo. Em particular, os modelos aqui estudados são

motivados por uma possível unificação do setor escuro. Neste cenário, ao invés das usu-

ais componentes escuras, que juntas representam 95% do Universo e constituem o chamado

setor escuro do Universo, admitimos a existência de um exótico fluido na composição do cos-

mos cujas propriedades simulam, nas respectivas escalas, tanto a matéria quanto a energia

escura. Com esta proposta, estamos reduzindo o setor escuro do Universo na tentativa de

torná-lo mais simples. Tais cenários de unificação também são chamados de modelo de quar-

tessência, pois juntamente com bárions, neutrinos e fótons, este peculiar fluido seria o único

“representante escuro” do Universo. Os candidatos para este modelo devem possuir caracte-

risticas bem específicas, em particular, uma equação de estado dependente do tempo e que

resulte em uma dinâmica que, no passado, seja capaz de formar as estruturas cósmicas que

conhecemos, e que recentemente, produza uma expansão acelerada para o Universo, compa-

tível com as observações de Supernovas, etc. Nossos candidatos serão o gás de Chaplygin,

bem como suas variantes, analisado no capítulo 5, e um fluido com viscosidade volumétrica,

analisado no capítulo 6.

Algumas cosmologias baseadas no gás de Chaplygin serão analisadas no capítulo 5. Nas

primeiras seções deste capítulo discutimos alguns vínculos observacionais que podem ser im-

postos utilizando dados de H(z) (5.2.1) e Gamma Ray Bursters (GRB) (5.2.2) em cosmologias
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com o gás de Chaplygin generalizado. Nas seções 5.3.1 e 5.3.2 fazemos uso, respectivamente,

da cosmologia neo-Newtoniana e relativística para estudar o processo de formação de estrutu-

ras cósmicas. Nestas seções utilizamos o formalismos da teoria de perturbações cosmológicas

para produzir o espectro de potência de matéria, impondo fortes vínculos ao modelo com gás

de Chaplygin generalizado. O mesmo formalismo é empregado na seção 5.4 onde estuda-

mos uma variante chamada gás de Chaplygin modificado (MCG). Mostramos que os dados do

espectro de potência descartam tal modelo, reduzindo-o ao gás de Chaplygin generalizado.

O capítulo 6 discorre sobre cosmologias dissipativas e estudamos modelos onde a vis-

cosidade volumétrica é a propriedade física capaz de gerar uma dinâmica compatível com

as observações. Sua dinâmica perturbativa é, no entanto, intrinsecamente não-adiabática,

diferentemente da grande maioria dos modelos cosmológicos conhecidos. Nesse cenário dis-

sipativo estudamos o processo de formação de estruturas através do espectro de potência da

matéria e atestamos a competitividade do modelo nas seção 6.1. Um dos pontos fracos dos

modelos de unificação viscosos, o efeito Sachs-Wolfe integrado, foi tratado na seção 6.2. Mos-

tramos que alguns resultados encontrados na literatura, onde tais modelos foram descarta-

dos, são na verdade subcasos e especificidades de uma análise mais geral, aqui desenvolvida.

No contexto dos modelos de unificação (em particular, o fluido viscoso) desenvolvemos uma

discussão sobre o efeito Mészáros na seção 6.3.

Finalizamos o trabalho desta tese no capítulo 7. Incorporamos ao modelo cosmológico

padrão ΛCDM um novo elemento dissipativo (viscosidade) resultando no que chamamos de

modelo ΛvCDM. Nossa intenção é, ao contrário do que se acredita, investigar a possibilidade

de que a matéria escura seja um fluido imperfeito, logo, mais real. Neste novo modelo, tanto a

constante cosmológica Λ, quanto a matéria escura viscosa (vCDM) são responsáveis por ace-

lerar o Universo. Com isso, o modelo ΛvCDM precisa de menos viscosidade que um modelo

puramente viscoso (estudado no capítulo 6), diminuindo, assim, algumas de suas patologias

e aumentando sua competitividade. Os dados observacionais são consistentes com um limite

máximo para a viscosidade da matéria escura ≤ 107Pa.seg. Esta predição poderá ser tes-

tada futuramente se adimitirmos a possibilidade de que a matéria escura será detectada em

laboratório e que suas propriedades poderão ser investigadas experimentalmente.



Capítulo 2

Cosmologia: teoria e o estado da

arte.

O objetivo desse capítulo é expor conceitos básicos sobre a relatividade geral - teoria padrão

para a gravitação - que servirá de base para todo desenvolvimento teórico desse trabalho. Ao

mesmo tempo, precisamos reportar as observações astronômicas que sustentam o chamado

modelo cosmológico padrão. Os conceitos aqui introduzidos são gerais e serão amplamente

citados nos capítulos seguintes. Os artigos de revisão [1, 2, 3, 4] e os livros [5, 6, 7, 8]

fornecem uma detalhada e mais extensa discussão sobre estes conceitos.

2.1 Conceitos básicos

O trabalho de Edwin Hubble na década de 1920 mudou a forma como entendemos o Universo.

Além de demonstrar a existência de galáxias além da nossa, Hubble observou que as demais

galáxias se afastavam da Via-Láctea com uma velocidade proporcional à sua distância. Essa

expansão do Universo significa que a distância ~r(t) entre duas galáxias varia com o tempo

cósmico t como

~r(t) ∝ a(t)r̂, (2.1)

onde o fator de escala a(t) é independente da galáxia observada. A derivada temporal dessa

expressão fornece a velocidade de separação destas galáxias

~v = ~̇r = H~r, com H =
ȧ

a
, (2.2)

que é a relação deduzida por Hubble na década de 1920 [9], onde H é o parâmetro de Hubble.
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A expansão também pode ser escrita em função do desvio para o vermelho (z) das linhas

espectrais obtidas da luz de galáxias distantes. A relação entre o comprimento de onda emitido

λem e o observado λobs é

1 + z =
λobs
λem

=
a(tobs)

a(tem)
. (2.3)

Doravante, a(tobs) = a0 = 1.

Estas observações fundamentaram a criação de um modelo cosmológico padrão (MCP). No

entanto, podemos considerar fundamentais para a cosmologia outros dois fatos observacio-

nais: a) radiação cósmica de fundo (RCF), predita por George Gamow na década de 1940 e des-

coberta em 1964, por Arno A. Penzias e Robert W. Wilson [10]. A RCF se comporta como uma

radiação de corpo negro com uma temperatura hoje bem definida de TRCF = 2, 736 ± 0, 017K.

A observação da RCF é a principal evidência da homogeneidade e isotropia do Universo, que

é uma das principais características do MCP. Esta relevante homogeneidade e isotropia con-

firma o chamado Princípio Cosmológico. b) a verificação de que taxa de abundância dos ele-

mentos leves como He3, D, He4 e Li7 é obtida com ótima precisão de acordo com a previsão

do mecanismo de nucleossíntese primordial. A nucleossíntese primordial, também proposta

por George Gamow [11] na década de 40, explica o processo de formação desses elementos

através de reações nucleares poucos minutos após o Big Bang. Os demais elementos mais

pesados foram criados posteriormente no interior de estrelas e nas explosões de Supernovas

Como estrelas, galáxias e todos os demais corpos estão sujeitos à interação gravitacional,

devemos fazer uso de uma teoria para a gravitação. Para isso, desde a década de 1920, com a

confirmação do desvio da luz ao passar por objetos massivos como o Sol, a Relatividade Geral

é a teoria aceita como formulação padrão para a gravitação. Na Relatividade Geral, eventos no

espaço-tempo quadridimensional são demarcados pelas coordenadas xµ e a distância entre

eventos, em um Universo de Friedmann-Robertson-Walker, é definida pelo elemento de linha

ds2 = gµνdx
µdxν = dt2 − a(t)2

[
dr2

1− kr2
+ r2

(
dθ2 + sin2 θdφ2

)]
, (2.4)

onde a geometria pode ser plana (k = 0), fechada (k = 1) ou aberta (k = −1). Segundo a

Relatividade Geral, a geometria do espaço-tempo é definida através do tensor de Einstein

Gµν ≡ Rµν − 1

2
Rgµν , (2.5)
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que obedece as seguintes definições

Escalar de Ricci R = gµνR
µν ; (2.6)

Símbolos de Christoffel Γρ
µν =

1

2
gρσ (gµσ,ν + gνσ,µ − gµν,σ) ; (2.7)

Tensor de Ricci Rµν = Γρ
µν,ρ − Γρ

µρ,ν + Γρ
µνΓ

λ
ρλ − Γρ

µλΓ
λ
ρν , (2.8)

onde o símbolo (, ) denota a derivada parcial. Finalmente, a Relatividade Geral é caracterizada

pela equação de Einstein1

Gµν = Rµν − 1

2
Rgµν = 8πGTµν , (2.9)

sendo Tµν o tensor momento-energia, que reune todas as contribuições de matéria e campos

do Universo. Sua forma covariante, em termos da densidade ρ e da pressão p, que são as

grandezas termodinâmicas necessárias para descrever o fluido cósmico, é

Tµν = (ρ+ p)uµuν − pgµν . (2.10)

Cada componente cósmica i (bárions, radiação, neutrinos, etc.) possui seu próprio tensor Tµν
i

de forma que Tµν =
∑

i T
µν
i . Supondo que não existe interação entre esses elementos, cada

componente obedece separadamente a lei de conservação Tµν
;µ = 0, onde termo 0 − 0 desta

equação resulta em

ρ̇+ 3H (ρ+ p) = 0. (2.11)

Onde ρ̇ = dρ dt.

Uma vez que conhecemos a equação de estado p = p(ρ) de cada componente, a partir da

conservação (2.11), podemos conhecer sua dinâmica. Por exemplo, matéria não relativística

possui equação de estado pm = 0 e, a partir de (2.11), ρm ∼ a−3. Por outro lado, elementos

ultra-relativísticos como fótons e neutrinos, com equação de estado pr = ρr

3 , possuem uma

dependência com relação ao fator de escala ρr ∼ a−4. De uma forma geral, para uma equação

de estado barotrópica do tipo p = wρ, com w constante, temos ρ ∼ a−3(1+w). Além das equações

de conservações obtidas de Tµν , as componentes 0−0 e i−j da equação de Einstein (2.9) ainda

fornecem,

ȧ2

a2
+

k

a2
=

8πG

3
ρ (2.12)

ä

a
+
ȧ2

a2
+

k

a2
= −8πGp, (2.13)

que combinadas resultam em

ä

a
= −4πG

3
(ρ+ 3p) . (2.14)

1Fazemos a velocidade da luz c=1
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Um outro importante parâmetro na descrição cosmológica é o parâmetro de desaceleração

do Universo

q(t) = −aä
ȧ

= −1− Ḣ

H2
=

1

2

[
1 + 3

∑
pi∑
ρi

]
,

∑
ρi = ρ,

∑
pi = p. (2.15)

Como veremos no capítulo sobre energia escura, a partir das observações astronômicas in-

ferímos um parâmetro de desaceleração q0 ≡ q(z = 0) < 0, remetendo a um Universo que

atualmente experimenta uma fase de expansão acelerada.

As equações até aqui obtidas são suficientes para compreender grande parte da dinâmica

cósmica. No entanto, como é o conteúdo material do Universo que determina sua dinâmica,

devemos, primeiramente, conhecer e caracterizar suas componentes antes de prosseguir. Em

particular, a cosmologia moderna é baseada na, suposta, existência de matéria escura e ener-

gia escura.

2.2 Matéria, Radiação e algo mais

Grande parte da massa da matéria, cuja natureza é conhecida, do Universo é constituída por

bárions, partículas compostas por 3 quarks. Nêutrons e prótons, por exemplo, que correspon-

dem a grande parte da massa do átomo, são bárions (de massa pesada). Outras contribuições

massivas poderiam ser dadas pelos mésons (de massa mediana) ou léptons (de massa leve). No

entanto, partículas pertencentes a estas duas categorias possuem massa desprezível quando

comparada com a bariônica. Portanto, podemos tratar toda a matéria ordinária do Universo

como bariônica que, a princípio, deve compor toda massa do Universo.

O modelo padrão de partículas elementares contempla ainda a existência de neutrinos,

partículas relativísticas, eletricamente neutras e capazes de atravessar a matéria ordinária

sem interagir significativamente, o que as tornam de difícil detecção. Neutrinos possuem

uma massa extremamente pequena, porém não nula. Outra partícula relativística é o fóton,

unidade básica da luz e de todas outras formas de radiação eletromagnética. Estas partículas

compõem o fluido radiativo, ou simplesmente, a radiação. Um modelo cosmológico baseado

simplesmente na existência dessas componentes resultaria, a partir de (2.12), na expressão

H2 = H2
0

[
Ωk(1 + z)2 +Ωb0(1 + z)3 +Ωr0(1 + z)4

]
. (2.16)

Na última equação, H0 é o parâmetro de Hubble medido em z = 0, que também pode ser escrito

como H = 100hKm/seg/Mpc, onde h é um parâmetro sem dimensão. A unidade astronômica

padrão para distância é o parsec (pc), distância a qual uma unidade astronômica (1UA = dis-

tância média entre a Terra e o Sol≈ 1.496×1013cm) faz um ângulo de 1 arco de segundo (1o/3600)
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no céu. Então, 1Mpc=106× 360×3600
2π UA≈ 3.086×1024cm ≈ 3.2615×106 anos-luz. Quando inverte-

mos o valor da constante de Hubble obtemos a idade do Universo: tuniv = H−1
0 ≈ 9.773h−1Giga-

anos. Este valor pode ser multiplicado pelo valor da velocidade da luz c = 3 × 105km/s, o

que fornece o raio de Hubble, cH−1
0 ≈ 3000hMpc. Uma curiosidade histórica é que Hubble

havia determinado na década de 1930 um valor h ≈ 5, o que forneceria um Universo mais

jovem do que algumas estruturas já observadas na época como quasares. Isso gerou uma

certa desconfiança em torno da cosmologia. No entanto, em 1958 Sandage e colaboradores

forneceram a primeira estimativa precisa h = 0.75 [12]. Mais recentemente, o Hubble Space

Telescope Key Project obteve h = 0.72 ± 0.08 [13] e h = 0.74 ± 0.09 [14]. Também, introduzimos

em (2.16) os parâmetros fracionários de massa Ωi =
ρi

ρc
, sendo ρc =

3H2
0

8πG ≈ 1.9 × 10−29h2 g
cm3 , a

densidade crítica do Universo. Nessa equação, a contribuição dada pelo termo de curvatura

ocorre através do parâmetro Ωk = −kc2

H2
0
. Podemos aqui adiantar que, segundo a contribuição

das diferentes fontes observacionais, em particular, a radiação cósmica de fundo, o termo de

curvatura é praticamente nulo (Ωk = 0) [15].

A quantidade fracionária de bárions hoje, em z = 0, é muito bem determinada pela bariogê-

nese como Ωb0 ∼ 5%, enquanto que a temperatura do fluido radiativo determina sua densidade

fracionária hoje em Ωr0 ∼ 10−5. Assim, as observações deveriam impor vínculos apenas no

parâmetro de curvatura do Universo (caso este não seja considerado nulo) e no valor de H0.

No entanto, com o advento de refinadas técnicas de observação no século XX, a dinâmica

cósmica se revelou muito mais complexo e intrigante do que a dada por (2.16).

A partir do próximo capítulo mostraremos que a expressão (2.16) está incompleta. A maté-

ria escura, componente essencial na cosmologia moderna, deve ser incorporada ao lado direito

desta equação como uma nova forma de matéria. Os vínculos mais recentes indicam que a

matéria escura se comporta como um fluido não-relativístico (pme = 0), contribuindo assim

com um termo Ωme(z) = Ωme0(1 + z)3. A energia escura, tema do quarto capítulo, é a segunda

componente desconhecida que deve ser adicionada a equação (2.16). Sua forma mais popular

é a de uma constante cosmológica Λ que contribuirá com um termo ΩΛ=constante.

2.2.1 A dinâmica do modelo padrão ΛCDM

A sigla ΛCDM designa um modelo composto, basicamente, por energia escura (sob a forma de

uma constante cosmológica Λ) e matéria escura fria (em inglês, Cold Dark Matter- CDM). O

termo “fria” remete a uma característica não relativística, de baixa velocidade.

Quando nos referirmos nesta tese a cosmologia padrão, ou modelo cosmológico padrão,
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assumimos a existência de um conjunto de premissas a cerca da origem e evolução do Uni-

verso (algumas bem justificadas e outras de natureza fenomenológica). Dentro deste modelo

padrão, entendemos que sua dinâmica de fundo é governada pelo modelo ΛCDM cuja equação

de Friedmann é escrita como

H2 =
8πG

3
(ρb + ρdm + ρr) +

Λ

3
, (2.17)

onde ρb e ρr são, respectivamente, as densidade de bárions e radiação e ρdm2 a densidade de

matéria escura que, neste cenário, comporta-se como um fluido perfeito sem pressão (p = 0).

Não há interação entre estas componentes e portanto cada fluido obedece separadamente a

equação de conservação

ρ̇+ 3H(ρ+ p) = 0. (2.18)

Para as componentes sem pressão (bárions e matéria escura) este balanço de energia resulta

em ρ(b,dm) =
ρ(b,dm)0

a3 = ρ0(1 + z)3, enquanto que a radiação, com equação de estado pr = ρr/3,

obedece a ρr = ρr0

a4 = ρr0(1 + z)4.

Escrevendo (2.17) em termos do parâmetros a dinâmica ΛCDM torna-se

H2 = H2
0

[
Ωb0 +Ωdm0

a3
+

Ωr0

a4
+ΩΛ

]
(2.19)

O cruzamento das diversas fontes observacionais mostra, com apreciável confidência esta-

tística3, que os parâmetros desta dinâmica apresentam uma concordância em torno dos

valores[15]:

Ωb0 ∼ 0.04, Ωdm0 ∼ 0.24, Ωr0 ∼ 8.3× 10−5, ΩΛ ∼ 0.72, H0 = 72km/s/Mpc. (2.20)

2Por conveniência, adotaremos o sub-escrito dm para matéria escura.
3Importamos da estatística o linguajar confidência estatística que é medida em quantidades de σ’s. Quanto maior

a confidência estatística de um resultado, maior o número que acompanha σ. Um resultado obtido a 10σ é mais

confiável do outro obtida a 1σ. Sob este ponto de vista, apesar da cosmologia experimentar sua chamada época

da precisão, devido aos inúmeros projetos observacionais que elevaram em muito nosso conhecimento a respeito

dos parâmetros cosmológicos, ela ainda não compete com outras áreas da ciência. Por exemplo, as estimativas dos

parâmetros cosmológicos envolvem, no máximo, uma confidência de 3σ. Em outras áreas do saber, como a física de

partículas, por exemplo, é comum lidar com resultados a 6,7 ou 8 σ. Para mais detalhes veja o apêndice A.



Capítulo 3

Matéria Escura e modificação na

dinâmica Newtoniana (MOND)

Este capítulo concentra a discussão sobre matéria escura. Discutimos as evidências observa-

cionais colecionadas desde o trabalho de Zwick com o aglomerado de galáxias de COMA em

1933, até modernas técnicas de observação astronômica e tentativas de detecção em labora-

tório. Do lado teórico, mostramos que o modelo padrão para a física de partículas também

possui alguns candidatos para representar uma possível “partícula escura”. Após esta expo-

sição, atacamos o problema da matéria escura de uma maneira não convencional. Ao invés

de admitir a existência desta componente, admitimos uma possível modificação na gravita-

ção Newtoniana. Na seção 3.4 utilizamos a dinâmica Newtoniana modificada (MOND) para

descrever os dados observacionais do aglomerado de galáxias COMA, o mesmo estudado por

Zwick em 1933. Aglomerados possuem um alto valor para sua razão massa-luminosidade

Υ, indicando assim a existência de muita matéria não detectável (escura) nesses objetos. A

saber, a teoria Newtoniana prediz para o aglomerado de COMA ΥNew ∼ 180 em unidades sola-

res. Nosso principal resultado é mostrar que MOND pode reduzir significantemente esse valor

para a ordem da unidade apesar de exigir um valor para o parâmetro a0 diferente do utilizado

com grande sucesso em galáxias.

3.1 Matéria Escura: Evidências Observacionais

Nesta seção coletamos uma série de evidências sobre a existência da matéria escura. As

observações desses efeitos gravitacionais devem de alguma forma ser explicadas, seja, por

11
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exemplo, através da matéria escura, ou através de modificações na gravitação. Um extensão

da discussão apresentada nesta seção pode ser encontrada em [16, 17].

• Primeiras evidências: sistema solar e disco galáctico

Apesar de a descoberta da matéria escura ser historicamente creditada a Fritz Zwick,

ao estudar o aglomerado de galáxias de COMA em 1933, mencionamos nesta seção alguns

episódios anteriores.

A descoberta de Netuno e Plutão, últimos planetas do sistema solar a serem descobertos,

pode servir de contexto como exemplo para a origem do termo ”matéria escura“. A posição

de Netuno havia sido prevista em 1840 por Urbain Le Verrier com base em perturbações na

órbita de Urano, até então, último planeta na fronteira do sistema solar. A interpretação de Le

Verrier era clara: deve existir algum corpo ou tipo de matéria, que não estamos observando,

exercendo influência gravitacional sobre Urano. Em 1846, Netuno foi observado e devida-

mente identificado. As futuras observações sobre as órbitas de Urano e Netuno voltaram a

indicar que esses dois planetas deveriam estar sofrendo influência gravitacional de um ter-

ceiro corpo, também até então não observado. O mesmo processo levou, somente em 1930,

a descoberta de Plutão. Estes episódios são considerados na literatura como a origem do

problema da matéria escura [18]. De fato, assim como ocorreu no sistema solar, deve existir

algum tipo de matéria no Universo que ainda não conseguimos observar.

Podemos situar as conclusões do trabalho de Jan Hendrik Oort sobre estrelas no plano

galáctico em 1932 nos moldes do que Le Verrier havia concluído. Oort considerou o plano

galáctico como um ensemble de estrelas, ou atmosfera de estrelas, para obter o potencial

gravitacional da Via-Láctea. Seus resultados entraram em contradição com o esperado: o

potencial gravitacional obtido das estrelas já conhecidas era muito inferior ao esperado para

manter as estrelas ligadas ao disco galáctico, ou seja, a galáxia deveria estar perdendo massa.

Aparentemente, a Via-Láctea era um sistema estável. A partir disto, Oort interpretou que

deveria existir algum tipo de matéria, ainda não observada, perto do plano galáctico [19]. A

interpretação moderna do problema de Oort é mais complexa e considera o potencial total da

galáxia como a soma do potencial do disco e do potencial do halo, que representa a maioria

da matéria da Via-Láctea.

• Aglomerados de galáxias O estudos de Fritz Zwicky com o aglomerado de galáxias de

COMA em 1933 podem ser considerados como o início de uma nova fase na cosmologia.

Zwicky mediu as velocidades radiais de galáxias em COMA, um aglomerado do tipo rico pois

possui algumas centenas de galáxias. Esta grande disponibilidade de dados possibilitou que
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o aglomerado de COMA fosse tratado como um simples sistema gravitacional esférico, estatis-

ticamente em equilíbrio, possuindo N objetos de massa média m com velocidade orbital média

v e separação média proporcional a N(N − 1)/2. Através das relações

E =
1

2
Nmv2 U = −1

2
N(N − 1)

Gm2

r
(3.1)

e do teorema do virial

2E + U = 0, (3.2)

Zwicky obteve a massa total do aglomerado utilizando apenas a dinâmica do sistema. A

razão massa-luminosidade Υ = M/L encontrada por Zwicky foi ΥCOMA ≃ 160M⊙/L⊙. Um

sistema desprovido de matéria escura apresentaria uma razão massa luminosidade da or-

dem da unidade. Este resultado é uma evidência direta da existência de algum tipo de

matéria que não podia ser observada. Utilizando um método similar ao de Zwicky, Kent e

Gunn analisaram o mesmo aglomerado em 1982, e também o aglomerado de Perseu, obtendo

ΥCOMA ≃ 360hM⊙/L⊙ [20] e ΥPerseus ≃ 600hM⊙/L⊙, respectivamente. Na seção 3.4 abordare-

mos este mesmo problema através de uma variação deste método, onde utilizaremos MOND

ao invés de gravitação Newtoniana.

O estudo de aglomerados também pode ser realizado através dos dados da emissão de

raios-X que podem ser utilizados para descrever a distribuição de massa através da fórmula

M(r) =
kBT

Gµmp

[
−dlnρ
dlnr

− dlnT

dlnr

]
r, (3.3)

onde T é a temperatura do gás, ρ sua densidade, µ é o peso molecular médio e mp é a massa

do próton. Assim, a massa total do aglomerado é obtida a partir de seu perfil radial de

temperatura e densidade. Este tipo de análise para o aglomerado de COMA revela ΥCOMA ≃

180M⊙/L⊙ [21].

• Curva de Rotação de galáxias A curva de rotação de galáxias espirais é considerada

como uma das principais evidências astrofísicas acerca da existência da matéria escura.

Podemos considerarmos uma galáxia espiral como um sistema gravitacionalmente estável,

formada por estrelas e gás que rotacionam ao redor do centro galáctico, comprimidas em um

fino disco. A magnitude da velocidade circular (v << c) de elementos dessas galáxias espirais

nos permite utilizar a mecânica Newtoniana (como uma primeira aproximação e assumindo o

limite de campo fraco) para encontrar

v(r) =

√
GM(r)

r
. (3.4)

O resultado acima não concorda com as observações que indicam que, a partir de certo raio,

geralmente da ordem de 5kpc, toda a matéria observada rotaciona o centro da galáxia com
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uma velocidade constante, ao invés de seguir o comportamento v(r) ∼ 1/
√
r. Na seção (3.4.2)

deduziremos estes resultados com mais detalhes pois o problema da curva de rotação serviu

de motivação para a formulação de MOND, que será melhor discutida ainda neste capítulo.

Figura 3.1: Curva de rotação da galáxia M31 (An-

drômeda). Fonte: [22]

O problema da curva de rotação pode ser

entendido através da figura ao lado. Note

que a contribuição bariônica do disco

(disk) somada à do bojo (bulge) é infe-

rior a curva de velocidades observada, re-

presentada pelos pontos que formam um

platô na região > 5kpc. Apenas com uma

contribuição devida ao halo de matéria

escura, obtém-se a linha solida que des-

creve os dados.

• Grupos de galáxias Grupos de galáxias são coleções com 3 ou mais objetos cuja se-

paração é muito menor do que a separação típica entre galáxias. A alta densidade desse

tipo de sistema sugere que trata-se de um sistema gravitacionalmente ligado e que a medida

da posição e velocidade de seus constituintes pode levar a uma estimativa da razão massa-

luminosidade desses grupos. Ao mesmo tempo, esse pequeno número de galáxias pode estar

envolvido em uma grande nuvem de gás quente que pode ser visto através das emissões de

raios-X. Em geral, a estimativa da razão massa luminosidade para grupos de galáxias envolve

outras considerações como, por exemplo, efeito de bias e inclusão de galáxias satélites. En-

tretanto, diferentes métodos concordam com o valor mínimo Υgrupos > 3M⊙/L⊙ [23], o que

também indica a existência de matéria escura nesses sistemas.

• Razão massa-luminosidade As estimativas apresentadas até aqui para a razão massa

luminosidade Υ foram locais, ou seja, se restringiram ao um objeto ou sistema bem definido,

não ultrapassando a escala de aglomerados 1 − 10 Mpc. Estas estimativas, no entanto, não

representam a razão massa luminosidade de todo o Universo (assumindo que isto seja possí-

vel). Para tal, podemos considerar a densidade de luminosidade média j0 = 1.7×108hL⊙Mpc−3

(banda V), a densidade média ρ0 e crítica ρc do Universo para escrever Ω0 = j0ΥUni/ρc. Uma

vez que Ω0 = 1, obtemos [24]

ΥUni ∼ 1600hΥ⊙. (3.5)

• Lentes gravitacionais fracas e fortes O Princípio da Equivalência Forte nos conduz ao

conceito de deflexão da trajetória de um feixe de fótons na presença de um campo gravitaci-
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onal. Em outras palavras, raios de luz movem-se como se possuíssem massa. Assim, corpos

celestes servem como lentes gravitacionais onde suas massas podem ser medidas através da

intensidade do desvio provocado na trajetória de um feixe de luz.

Lentes fracas ocorrem quando um feixe luminoso é desviado de um pequeno ângulo e sua

trajetória ainda se aproxima de uma linha reta. O desvio ocorre, interpretando o efeito no

limite de campo fraco, apenas no ponto de maior aproximação da lente.

Lentes fortes ocorrem quando os fótons percorrem geodésicas em um campo gravitacional

intenso capaz de distorcer o espaço-tempo. As imagens criadas no plano do observador podem

ser complicadas devido a existência de várias geodésicas ligando fonte e observador. Em casos

de especial simetria e disposição entre fonte e lente surgem os anéis de Einstein. O Hubble

space telescope (HST) colecionou nos últimos anos uma grande galeria de imagens de lentes

gravitacionais que podem ser acessadas em sua página online.

Figura 3.2: Representação gráfica ilus-

trando a diferença entre lentes fracas (weak)

e fortes (strong). Fonte: [25]

Figura 3.3: Efeito de lentes gravitacionais

observado. Crédito: NASA / Hubble

Importantes resultados com a técnica de lentes gravitacionais foram obtidos pelo Sloan

Digital Sky Survey (SDSS) com a, já esperada, conclusão de que galáxias apresentam grandes

quantidades de matéria escura [26].

• Encontro de aglomerados: o aglomerado da bala (Bullet cluster) Uma das mais

fortes evidências sobre a existência da matéria escura foi obtida recentemente através da

observação do aglomerado da bala. Na verdade, este aglomerado é fruto da colisão de outros

dois aglomerados. Se cada aglomerado inicial possui seu próprio halo de matéria escura e sua

própria matéria bariônica, estas duas componentes responderão de maneiras distintas a tal

evento. As galáxias e a matéria escura possuem seção de choque efetivamente desprezíveis.

No entanto, o gás intergaláctico sofre interação durante a colisão. Em tese, galáxias e matéria
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escura “se atravessam”, enquanto que o gás é freado durante a colisão. Com isso, haveria

uma separação entre matéria escura, que pode ser medida através de lentes gravitacionais,

e o gás, que pode ser aferido através da sua emissão de raios-x. A figura (3.4) ilustra esta

separação na distribuição de massa.

A figura ao lado demonstra o cruza-

mento dos mapas da distribuição de

matéria obtidos na banda óptica (ima-

gens brancas) e através de observa-

ções de raios- x (sombra vermelha). A

distribuição de matéria escura (azul)

é obtida através do processo de lentes

gravitacionais obtidos dos objetos ao

fundo do aglomerado.

Figura 3.4: Aglomerado da bala (Bullet cluster)

3.2 Matéria Escura na formação de estruturas cósmicas

Nesta seção faremos um resumo sobre o processo de formação de estruturas cósmicas. Nosso

objetivo é apresentar o formalismo matemático que consiste na chamada teoria das pertur-

bações cosmológicas. Após esta discussão, ficará evidente que a matéria escura é um consti-

tuinte fundamental do cenário cosmológico padrão.

3.2.1 Introdução a teoria de perturbações cosmológicas

O Universo é visto como uma distribuição homogênea de matéria em escalas superiores a

100Mpc. A medida que observamos o Universo com melhor resolução e estudamos escalas

cada vez menores, estruturas bem definidas começam a surgir. Para escalas ∼ 20Mpc, a

matéria se distribui peculiarmente na forma de aglomerados e filamentos, assim como gran-

des vazios (voids) surgem na constituição do espaço cósmico. Em menores escalas, pode-se

distinguir muito bem o leque de estruturas galácticas como, aglomerados, grupos e as pró-

prias galáxias solitárias, que são, por sua vez, constituídas de alguns milhares de bilhões de

estrelas.

A formação destas distintas estruturas pode ser compreendida através de um único argu-

mento: o Universo primordial (extremamente homogêneo) possuía algumas pequenas flutua-
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ções quânticas que se tornaram macroscópicas ao final do período inflacionário. Tais peque-

nos desvios da homogeneidade, que podem ser interpretados como pequenas perturbações

na densidade média do Universo, evoluíram sob influência das leis da gravitação, agregando

cada vez mais matéria ao seu redor e, portanto, formando estruturas.

A seguir, introduzimos o formalismo de perturbações cosmológicas no contexto Newtoniano

e mostramos, sob certas restrições, sua utilidade no processo de formação de estruturas. No

entanto, o tratamento matemático padrão da teoria de perturbações cosmológicas é realizado

utilizando a Relatividade Geral como também descrito nesta seção.

Perturbações cosmológicas na cosmologia Newtoniana

O espaço da cosmologia Newtoniana [27, 28] é estático. Portanto, é o movimento de partí-

culas neste espaço que promove a expansão do Universo e, consequentemente, o movimento

das partículas deve ser descrito através de algum conjunto de equações. A homogeneidade e

isotropia do Universo motivam o chamado Princípio Cosmológico, sendo que uma das prin-

cipais observações que indicam esta característica é a RCF. Isto indica que podemos tratar

o Universo como se fosse preenchido por um fluido, assumindo, assim, a hipótese do con-

tínuo. Dessa forma, para atribuir o caráter de fluido à uma substância é necessário que o

menor elemento de volume considerado contenha um número suficiente de "partículas" para

que as propriedades médias da substância variem de maneira contínua. Assim, ao assumir

que o Universo possui este comportamento, as equações da hidrodinâmica serão utilizadas

para descrever o movimento desse fluido. Este fluido de partículas constituintes do Universo,

caracterizada por uma interação gravitacional, pode ser descrita pelas equações:

1) da continuidade,
∂ρ

∂t
+ ~∇.(ρ~u) = 0 , (3.6)

2) de Euler,
∂~u

∂t
+
(
~u.~∇

)
~u = −~∇Ψ−

~∇p
ρ
, (3.7)

3) e de Poisson,

∇2Ψ = 4πGρ , (3.8)

onde ρ é a densidade do fluido, ~u é o campo de velocidades, que obedece à lei de Hubble

~u = ȧ
a~r, Ψ é o potencial gravitacional e p a pressão do fluido. A pressão é descrita por uma

equação do tipo p = p (ρ), denominada equação de estado do fluido.

Quando adotamos um Universo homogêneo e isotrópico, que se encontra em expansão, as
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soluções dessas equações são:

ρ =
ρ0
a3
, ~u = H~r , ~g = −4

3
πGρ~r . (3.9)

Além destas soluções, a evolução do fator de escala é descrita pela equação de Friedmann

(2.12) que leva a um comportamento a ∝ t2/3.

As soluções (3.9) descrevem a dinâmica de fundo cosmológica. Afim de estudar a evolução

das pequenas flutuações no contexto de um Universo Newtoniano, homogêneo, isotrópico e

em expansão, considera-se o seguinte conjunto de perturbações:

ρ = ρ0 (t) [1 + δ (~r, t)] (3.10)

p = p0 (t) + δp (~r, t) (3.11)

Ψ = Ψ0 (~r, t) + ϕ (~r, t) (3.12)

~u = ~u0 (~r, t) + ~v (~r, t) (3.13)

Inserindo (3.10)-(3.13) nas equações (3.6), (3.7) e (3.8) e em seguida implementando uma

decomposição de Fourier das perturbações através de δf (~r, t) = δf (t) e−
i~k.~r
a , sendo ~k o vetor

de onda associado a cada modo de Fourier, obtemos as equações:

δ̇ = − i
~k.~v

a
(3.14)

~̇v +
ȧ

a
~v = − i

~k

a
ϕ− v2s

i~k

a
δ (3.15)

−k
2

a2
ϕ = 4πGρδ, (3.16)

onde a velocidade do som é escrita como v2s = ∂p
∂ρ .

Com o intuito de eliminarmos a velocidade ~v das equações (3.14), (3.15) e (3.16), aplicamos

a derivada temporal à equação (3.14), o divergente na equação (3.15) e depois combinamos as

equações resultantes para obter:

δ̈ + 2
ȧ

a
δ̇ +

{
k2v2s
a2

− 4πGρ

}
δ = 0, (3.17)

que é uma equação diferencial de segunda ordem responsável por reger o comportamento e

evolução das perturbações. As soluções desta equação fornecem um modo crescente δ+ e um

modo decrescente δ−. Assumindo uma equação de estado p = νργ a solução desta equação

diferencial é dada por:

δ± ∝ t−1/6J∓5/6ν

(
Πt−ν

ν

)
(3.18)
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onde J é uma função especial do tipo Bessel, Π2 =
t2γ−2/3 v2

sk
2

a2 e ν = γ − 4/3. As propriedades

destas soluções estão claramente expostas e discutidas na literatura [29, 5]. Por exemplo,

para a matéria não relativística (p = v2s = 0), temos:

δ+ ∝ t2/3 e δ− ∝ t−1. (3.19)

Perturbações cosmológicas na cosmologia neo-Newtoniana

A cosmologia Newtoniana pode ser generalizada quando leva-se em conta os efeitos inerci-

ais da pressão p. Como resultado dos trabalhos de McCrea [30] e Harrison [31], obtemos

a cosmologia neo-Newtoniana. Inicialmente foi proposto o seguinte conjunto de equações

hidrodinâmicas:

1) equação da continuidade ,

∂ρ

∂t
+ ~∇.

[(
ρ+

p

c2

)
~u
]
= 0 , (3.20)

2) equação de Euler ,
∂~u

∂t
+ ~u.~∇~u = −~∇Ψ−

(
ρ+

p

c2

)−1
~∇p , (3.21)

3) equação de Poisson ,

∇2Ψ = 4πG

(
ρ+

3p

c2

)
. (3.22)

Nestas equações, todas as noções da física Newtoniana são mantidas, como por exemplo,

tempo absoluto, espaço Euclideano e força gravitacional. Neste conjunto de equações a pres-

são possui um papel muito mais notável.

Foram Sachs e Wolfe os primeiros a verificar, na década de sessenta, que o tratamento

perturbativo das equações (3.20), (3.21) e (3.22) não é equivalente ao do calibre sincrono da

teoria relativista (que será discutido mais a frente) [32], exceto, o caso particular p = 0. A

demonstração deste resultado pode ser encontrada em [33]. Ao realizarmos um procedimento

perturbativo nestas equações, assim como o exposto na seção anterior, encontramos:

δ̈ + 2
ȧ

a
δ̇ − 4πGρ0 (1 + ν) (1 + 3ν) δ +

ȧ

a
ν~k.~∇δ̇ + ä

a
ν~k.~∇δ = v2s

a2
∇2δ. (3.23)

Os últimos dois termos do lado direito desta equação não possuem análogos com o caso

relativista [34]. A origem destes termos está ligada ao gradiente da pressão na equação da

continuidade (3.20). Além disso, o lado direito da equação (3.23) representa a contribuição da

pressão do fluido que não foi levada em conta na equação relativista. Com isso, vemos que a

equação da continuidade, assim como está escrita em (3.20), só é válida para a cosmologia de

fundo. Este resultado parece inviabilizar o uso do conjunto de equações neo-Newtonianas em
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um estudo perturbativo. No entanto, é possível modificar a equação (3.20) afim de solucionar

este problema [33]. Desta forma a nova equação da continuidade é escrita como:

∂ρ

∂t
+ ~∇. (ρ~u) + p

c2
~∇.~u = 0. (3.24)

A explicação para esta modificação é que o termo de fonte (último termo da equação acima)

está relacionado com o trabalho necessário para um fluido expandir de um volume V para

V + dV .
1

V

dW

dt
= p

4πa2da
4
3πa

3dt
= 3

ȧ

a
p = p~∇.~u. (3.25)

Assim, a modificação proposta na equação da continuidade é na verdade a inserção do termo

acima (corrigido pelo fator 1
c2 ) na equação (3.6).

Apesar de as equações (3.20) e (3.24) levarem as mesmas soluções para a dinâmica de

base, existe uma grande diferença entre elas em nível perturbativo.

Perturbando as equações (3.24), (3.21) e (3.22) temos:

∂~v

∂t
+
(
~u0.~∇

)
~v +

ȧ

a
~v = −~∇rϕ−

~∇rδp

(ρ+ p)
, (3.26)

ρ0

[
∂δ̇

∂t
+ ~u0.~∇rδ

]
− 3ȧ

a
p0δ +

3ȧ

a
δp+ (p+ ρ) ~∇r~v = 0, (3.27)

~∇2
rϕ = 4πGρ0

(
δ +

3δp

ρ0

)
. (3.28)

A mudança para as coordenadas co-móveis é atribuída à substituição ~q = ~r
a . Esta mudança

acarreta em ~∇ = a~∇r. A derivada temporal de uma função arbitrária f torna-se:

∂f

∂t
= ḟ − ȧ

a
~q.~∇f. (3.29)

Esta mudança de coordenadas, associada a utilização da equação de estado p = νρ, nos

fornece as seguintes equações:

~̇v +
ȧ

a
~v = −

~∇ϕ
a

− v2s
~∇δ

a (1 + ν)
, (3.30)

δ̇ +
(1 + ν) ~∇~v

a
= 0, (3.31)

∇2ϕ = 4πGρ0a
2 (1 + 3ν) δ. (3.32)

Assim, a equação perturbada na teoria neo-Newtoniana torna-se:

δ̈ + 2
ȧ

a
δ̇ − 4πGρ0 (1 + ν) (1 + 3ν) = 0. (3.33)

Todas as quantidades envolvidas na equação acima são idênticas àquelas já definidas ante-

riormente. Com isso, observa-se que as equações perturbada relativista (no calibre síncrono)
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e neo-Newtoniana, são idênticas no limite de grandes comprimentos de onda, resolvendo,

assim, a contradição apontada por Sachs e Wolfe. Este resultado sugere que um estudo per-

turbativo baseado na cosmologia neo-Newtoniana pode ser utilizado, por exemplo, em um

Universo radiativo onde w = 1/3, através de um formalismo muito mais simples como o New-

toniano.

Esta formulação será utilizada na seção (5.3.1) para investigar cosmologias do tipo Cha-

plygin

Perturbações cosmológicas na cosmologia relativística

As aproximações Newtonianas mostradas para o estudo de formação de estruturas não pos-

suem o poder de predição da teoria relativista. Na verdade, o crescimento de flutuações na

matéria, que pode ser estudado pela cosmologia Newtoniana, representa apenas uma classe

de perturbações chamadas escalares. Por exemplo, perturbações tensoriais, que surgem na

Relatividade Geral e dão origem as ondas gravitacionais, não possuem interpretação na cos-

mologia Newtoniana.

No contexto relativista, flutuações na distribuição de matéria induzem flutuações na mé-

trica. Os efeitos destas perturbações em um Universo plano podem ser introduzidos através

da transformação gαβ → g0αβ + δgαβ(x
γ) onde o elemento de linha é escrito como

ds2 = a2(η)
[
dη2 − δijdx

idxj
]
+ δgαβdx

αdxβ . (3.34)

Utilizamos a definição de tempo conforme (η) que obedece a dη = dt/a. O termo g0αβ representa

a métrica de fundo (2.4). As perturbações da métrica δgαβ podem ser divididas em 3 diferentes

modos: escalares, vetoriais e tensoriais [7].

A forma geral para as diferentes componentes de δgαβ é:

δg00 = 2a2φ δg0i = a2(B,i + Si) (3.35)

onde φ e B são escalares e o vetor Si obedece a Si
,i=0. Ainda temos,

δij = a2(2ψδij + 2E,ij + Fi,j + Fj,i + hij), (3.36)

onde ψ e E são escalares, o vetor Fi obedece a F i
,i = 0 e o tensor hij satisfaz hii e hij,i.

• Perturbações Tensoriais As componentes tensoriais dão origem a métrica

ds2 = a2[dη2 − (δij − hij)dx
idxj ]. (3.37)

Tais perturbações não possuem análogo na teoria Newtoniana e são responsáveis por descre-

ver ondas gravitacionais.
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• Perturbações Vetoriais O modos vetoriais são descritos através da métrica

ds2 = a2[dη22Sidx
idη − (δij − Fi,j − Fj,i)dx

idxj ]. (3.38)

Em geral, as soluções para as perturbações vetoriais na época dominada pela matéria são do

tipo δvi ∼ a−2 e, portanto, decaem rapidamente. As amplitudes de tais perturbações seriam

relevantes hoje apenas se originalmente seus valores fossem muito altos. No entanto, não

existe razão física para tal fato e tais perturbações são geralmente desconsideradas.

• Perturbações Escalares O foco de nossa atenção será em torno das perturbações esca-

lares, descritas pelas funções φ, ψ,B e E. Neste caso

ds2 = a2[(1 + 2φ)dη2 + 2B,idx
idη − ((1− 2ψ) δij − 2E,ij) dx

idxj)]. (3.39)

O comportamento destas funções é determinado por flutuações na densidade de energia que,

por fim, levarão ao processo de formação de estruturas.

Uma discussão permanente dentro da teoria de perturbações cosmológicas é como proce-

der na hora de mapear uma região no espaço-tempo real, que é perturbado, com o espaço-

tempo homogêneo dado por g0αβ. A escolha desta correspondência define uma transformação

de calibre. No entanto, certo cuidado deve ser tomado com a interpretação física das quanti-

dades perturbadas. Por exemplo, a perturbação na densidade (ou, contraste da densidade) ρ

de um fluido é definida como

δρ(r, t) =
ρ(r, t)− ρ0(t)

ρ0(t)
. (3.40)

Esta quantidade nasce da comparação entre o valor da densidade no espaço-tempo real ρ(r, t)

com a densidade no espaço-tempo homogêneo ρ0(t). Entretanto, ρ0(t), sob uma transformação

de coordenadas t̃ = t + δt(r, t), com δt << t, produz ρ0(t) ∼= ρ0(t̃) + δρ0(r, t). O termo δρ0(r, t)

descreve uma perturbação linear fictícia, pois foi produzida pela escolha do novo tempo t̃.

Algumas escolhas de calibre geralmente utilizadas em cosmologia são:

Calibre Sincrono Surge da escolha δg00 = δg0i = 0, que corresponde a φ = B = 0. Foi

primeiramente utilizada por Lifshitz [35] e utilizada para apresentar a teoria de perturbações

cosmológicas no clássico livro Gravitation and Cosmology de Steven Weinberg [5].

Calibre Newtoniano ou Longitudinal Definido através das escolhas B = E = 0, sendo o ten-

sor métrico gµν diagonal. A métrica resultante é

ds2 = a2[(1 + 2φ)dη2 − (1− 2ψ) δijdx
idxj ]. (3.41)

A partir do capítulo 5, através de uma aplicação (calcular o espectro de potência da maté-

ria), mostraremos em maior detalhes a utilização destes calibres.
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Equação de Einstein Perturbada

As perturbações serão regidas por equações derivadas da equação de Einstein perturbada

δGµ
ν = 8πGδTµ

ν (3.42)

Assumindo a métrica obtida pela escolha do calibre Newtoniano (3.41), podemos construir as

quantidades δΓρ
µν , Rµν e encontrar

−k2Ψ− 3
a′

a
(Ψ′ +

a′

a
Φ) = 4πGa2δ00 , (3.43)

(Ψ′ +
a′

a
Φ),i = 4πGa2δT 0

i , (3.44)

Ψ′′ +
a′

a
(2Ψ′ +Φ′) + (2

a′′

a
− a′2

a2
) +

k2

3
(Φ−Ψ) = −4πGa2

3
δT i

i , (3.45)

k2(Ψ− Φ) = 12πGa2
(
kikj
k2

− 1

3
δij

)(
T i
j −

1

3
δijT

l
l

)
i 6= j, (3.46)

onde f ′ = df/dη

O próximo passo é caracterizar o comportamento das perturbações do tensor momento-

energia Tµ
ν . Para um fluido ideal, descrito por (2.10), temos

δT 0
0 = ρδ δT 0

i =
ρ

a
(1 + w)δui δT i

j = δpδij (3.47)

A equação (3.43) é uma generalização da equação de Poisson para um Universo em expan-

são H = a′/a 6= 0, o que confere a Ψ uma interpretação de potencial gravitacional. A partir

de (3.44) pode-se definir um potencial ligado a perturbação da quadri-velocidade. Se consi-

derarmos um fluido sem propriedades anisotrópicas, ou seja, Tµν é diagonal, temos, a partir

da equação (3.46) Ψ = Φ. Consequentemente, sob esta condição, a solução de (3.45) revela o

potencial gravitacional. A equação de estado de um fluido é determinada por processos ter-

modinâmicos. Em geral, fluidos ideais podem ser escritos por uma equação de estado p = p(ρ).

No entanto, a forma mais geral para a equação de estado é p = p(ρ, S), onde S é a entropia do

fluido. Assim, a componente δT i
j torna-se,

δp = c2sδρ+

(
∂p

∂S

)

ρ

δS, (3.48)

onde c2s é a velocidade do som adiabática. Com isso, tanto as perturbações de densidade

δρ, quanto as perturbações de entropia δS, podem agir como fontes para a evolução das

flutuações (3.40) e do potencial Ψ.

As condições iniciais para as flutuações presentes nas equações (3.43-3.46) são denomi-

nadas segundo sua natureza. Em geral, temos perturbações de curvatura (δi 6= 0, δSi = 0), pre-

ditas pelos modelos inflacionários e perturbações de isocurvatura (δi = 0, δSi 6= 0), que podem



24

surgir no Universo primordial por variações espaciais da razão bárion/fóton. Perturbações de

curvatura, associadas a uma evolução adiabática (δp = c2sδρ), são chamadas de perturbações

adiabáticas. No entanto, mesmo se as condições iniciais são tipo curvatura, a evolução das

perturbações pode seguir o regime não-adiabático (ou entrópico) com
(

∂p
∂S

)

ρ
6= 0. Em geral,

a presença de perturbações entrópicas é consequente de alguma propriedade intrínseca da

matéria, como dissipação, por exemplo, ou da natureza multi-componente do Universo.

3.2.2 O papel chave da Matéria Escura na formação de estruturas

Os bárions estiveram fortemente acoplados com a radiação até um desvio para o vermelho

z∼ 1100. Esse valor refere-se ao momento no qual o Universo tinha apenas 400.000 anos.

Hoje, em z=0, estima-se que o Universo tenha 14 bilhões de anos. Após z ∼ 1100 os bárions,

já desacoplados, começaram a se aglomerar via interação gravitacional. Esse processo deu

origem as estrelas e galáxias que observamos hoje. No entanto, estruturas bariônicas são

formadas, apenas porque, já existiam poços de potencial gravitacional formados pela matéria

escura em z ∼ 1100. A matéria escura, encontrada aglomerada em estruturas como galáxias

e aglomerados de galáxias, seria, segundo o modelo cosmológico padrão, responsável por 25%

da atual composição do Universo. Ela teria se desacoplado da radiação e começado a se

aglomerar via atração gravitacional muito antes de z = 1100 para formar os poços de potencial

que propulsionam a aglomeração de bárions a partir de z ∼ 1100 e é, portanto, um ingrediente

fundamental na dinâmica cósmica.

Efeito Mészáros

Para entender melhor a descrição acima, considere a época dominada pela radiação (z.3000)

onde a matéria escura já se comportava como uma componente cineticamente desacoplada.

Assim, efetivamente, o Universo pode ser descrito, nesta fase, por dois fluidos: uma mistura

bárions-fótons ρr ∝ a−4 e matéria escura ρdm ∝ a−3. As flutuações de ambas componentes são

regidas pelo potencial gravitacional do fluido dominante ρr. Seja, ζ = ρdm/ρr, a evolução das

perturbações na matéria escura obedecem a [36]

d2δ

dζ2
+

2 + 3ζ

2ζ(1 + ζ)

dδ

dζ
=

3

2

δ

ζ(1 + ζ)
. (3.49)

Esta equação possui como soluções um modo decrescente δ− e um crescente δ+, dados por

δ+ ∝ 1 +
3

2
ζ. (3.50)
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Assim, perturbações na matéria escura não podem crescer enquanto ζ = ρme/ρr < 1, ou

seja, enquanto o Universo for dominado pela radiação. Este resultado é conhecido por efeito

Mészáros [?]. Após a igualdade entre matéria e radiação zig ∼ 3000, as perturbações na

matéria escura crescem linearmente com respeito ao fator de escala, δ+ = a, gerando os poços

de potencial mencionados acima.

Portanto, podemos dizer que a análise do processo formação de estruturas produz enfáticas

evidências sobre a existência de matéria escura no Universo.

• Formação de galáxias em Universos puramente bariônicos

Sob o ponto de vista da formação de estruturas, Universos puramente bariônicos pode-

riam, a princípio, ser considerados. A ausência de matéria escura poderia ser, de certa forma,

compensada por uma modificação na gravitação, como proposto por MOND. Entretanto, neste

cenário, as flutuações primordiais nos bárions deveriam ser muito grandes para formar a dis-

tribuição conhecida de galáxias. Como consequência, a amplitude das flutuações da radiação

cósmica de fundo, que são associadas as bariônicas, também seriam extremamente elevadas

levando a anisotropias no espectro da RCF incompatíveis com o espectro observado. Por isso,

assume se como processo padrão, que o bárions, uma vez desacoplados da radiação, ‘caem‘”

no poços de potencial gravitacional já formados pela matéria escura.

• Simulações numéricas de formação de estruturas

No cenário padrão ΛCDM, o crescimento não linear (δ ≈ 1) das estruturas de matéria escura

é um problema, até certo ponto, bem conhecido. No entanto, quando os efeitos da matéria

bariônica são incluídos, mesmo soluções semi-analíticas são dificilmente obtidas e a saída é

recorrer a simulações numéricas para obter a distribuição final de matéria nas galáxias.

Os projetos Millenium [38] e Aquarius [39] são programas destinados a obter simula-

ções numéricas de grande resolução de estruturas em escalas galácticas. Até mesmo sub-

estruturas dos halos de matéria escura podem ser preditas nestes estudos. Nas maiores

escalas alcançadas nestas simulações, o cenário ΛCDM demonstra grande consistência com

as observações, além de sugerir a existência de um perfil Universal para os halos de matéria

escura.

As predições do modelo ΛCDM, no entanto, perdem consistência à medida que as simula-

ções se aproximam das menores escalas galácticas possíveis, justamente onde a dinâmica é

mais sensível a natureza da matéria escura. Assim, o maior desafio para a cosmologia padrão

parece ser a descrição da distribuição de matéria nas regiões centrais das galáxias. Como

exemplo de um destes problemas, a abundância de pequenos sub-halos de matéria escura



26

predita pelo modelo padrão é muito maior do que o número conhecido de galáxias satélites

em torno da Via-Láctea.

• Radiação Cósmica de fundo

A história do Universo pode ser dividida em várias etapas. Inicialmente dominado por

um fluido radiativo (pr = ρ/3) o Universo entra em uma fase dominada pela matéria, em

torno de zig ∼ 3000, quando ocorre a igualdade Ωr(zig) = Ωm(zig). A partir deste instante,

a matéria escura, que já havia se desacoplado, passa a dominar a dinâmica cósmica. No

entanto, o fluido radiativo, ainda continuará sendo uma mistura entre fótons e bárions que

permanecerão acoplados até o instante zdes ∼ 1100, conhecido como desacoplamento.

Com o Universo se aproximando do desacoplamento, o livre caminho médio dos fótons

aumenta de forma que a radiação é capaz de atravessar livremente de regiões mais densas

(devidas a aglomeração de matéria) para regiões menos densas. Neste processo, os fótons

“apagam” qualquer tipo de flutuação na densidade bariônica através do espalhamento Thom-

son. Assim, qualquer tentativa de aglomeração dos bárions neste período é suprimida. Este

processo, aglomeração (dos bárions)-supressão(pela radiação), deixou marcas impressas na

primeira “luz” emitida no momento do desacoplamento, que ocorreu na chamada, superfí-

cie de último espalhamento. O que desencadeou o desacoplamento foi o processo chamado

recombinação que capturou os elétrons livres no fluido bárion-radiação e os aprisionou em

órbitas de Bohr para formar átomos. Logo após o desacoplamento, o livre caminho médio do

fótons tornou-se da ordem raio do Universo, carregando até nós, hoje, uma espécie de foto da

distribuição de matéria naquele momento. Estas marcas são observadas através de flutua-

ções na temperatura da radiação cósmica de fundo vista hoje. O entendimento deste processo

evidencia a existência da matéria escura pois, grosso modo, pode se dizer que modelos sem

matéria escura não descrevem com precisão o espectro de flutuações da RCF.

• Oscilações acústicas dos bárions (BAO)

Como descrito no item anterior, a dinâmica na época pré-desacoplamento criou oscilações

no fluido bárion-fóton. Suponha uma aglomeração de matéria nesta fase. Lembre-se que a

matéria escura já era uma componente independente e se aglomerava livremente. Os bári-

ons eram impedidos de se aglomerar juntamente com a matéria escura, pois eles interagiam

fortemente com a radiação. Quando a pressão do fluido bárion-fóton expulsava os bárions

do centro de uma aglomeração, podemos visualizar uma densidade central de matéria escura

envolto por uma casca do fluido bárion-fóton expulso do centro da aglomeração de matéria.

Se em algum momento deste processo ocorre o desacoplamento, temos uma casca de bárions
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ao redor do centro da aglomeração. A distância entre esta casca e o centro da aglomeração

é dada em termos da velocidade de expansão c2s e é uma distância muito bem impressa nas

observações da distribuição de matéria em grandes escalas [40].

• Matéria escura a partir das observações cosmológicas

Por fim, sabemos que modelos cosmológicos são escritos em termos de parâmetros. Ao

mesmo tempo, cada modelo pode ser testado contra diferentes tipos de observáveis cosmo-

lógicos, por exemplo, SN, BAO, CMB, etc. Mesmo modelos sem matéria escura, podem ser

capazes de descrever os dados observacionais. No entanto, dificilmente um modelo sem ma-

téria escura consegue fitar todos os tipos de observáveis simultaneamente para um único

conjunto de valores de seus parâmetros. Em outras palavras, não existe um concordância

quando tratamos de modelos sem matéria escura. O modelo ΛCDM, por exemplo, é o modelo

padrão da cosmologia justamente por possuir tal concordância. Ou seja, com o mesmo valor

dos parâmetros cosmológicos é possível descrever qualquer observável.

3.3 Matéria Escura: Candidatos Teóricos e Detecção

Uma vez que temos fortes e numerosas evidências a cerca da existência da matéria escura,

resta agora saber do ela é feita. Ou em outras palavras, qual partícula fundamental constitui

a matéria escura. O modelo padrão de partículas é o ponto de partida nesta discussão. Afinal,

o termo matéria bariônica foi utilizado para designar a matéria conhecida do Universo que é

responsável pela contribuição Ωb0 = 0.04. Na verdade, bárions representam uma categoria de

partículas, segundo sua classificação por massa: léptons (massa leve), mésons (massa média)

e bárions (massa pesada). Bárions e mésons compõem o que chamamos de hádrons: partí-

culas de interagem fortemente. A cromodinâmica quântica (QCD) é a teoria mais aceita para

o estudo dos hádrons e estabelece que hádrons são compostos por subpartículas: os quarks.

Bárions são formados por 3 quarks (qqq) e mésons por um par quark e anti-quark (qq̄). Quarks

são classificados por 6 sabores e 3 cores e participam de todas as interações (fracas, fortes e

eletromagnéticas). A forte, em particular, provoca o confinamento dos quarks nos nucleons

(prótons e nêutrons). Na QCD, os glúons são os intermediadores das interações entre quarks,

assim como os fótons são na eletrodinâmica quântica e os grávitons na gravitação. Outra

classificação das partículas consiste em separá-las segundo a estatística que elas obedecem,

a saber, estatísticas de Fermi-Dirac ou Bose-Einstein. Logo, tais partículas são férmions ou

bósons, respectivamente. Os bósons W e Z são intermediadores da força fraca que só atua no

interior do domínio nuclear.
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A matéria escura pode ser de origem bariônica. De fato, o que observamos nas galáxias

são bárions e parte desta matéria pode não estar acessível as observações. Existem alguns

candidatos bariônicos que poderiam, a princípio, contribuir para a matéria escura.

Candidatos bariônicos

A denominação MACHOS (Massive astrophysical compact halo object) se refere a qualquer

objeto astronômico que não emite nenhum tipo de radiação. Descrevemos brevemente alguns

candidatos.

• Estrelas de baixa luminosidade: nesta hipótese, o processo de formação estelar trans-

formou grande parte do gás intragaláctico em pequenas estrelas de difícil detecção chamadas

anãs marrom. Tais estrelas possuem pequenas massas ( ≤ 0.08M⊙) e não são capazes de

queimar hidrogênio, justificando seu nome.

• Pequenos corpos celestes: Cometas, asteróides, por exemplo, poderiam ser responsáveis

pela matéria escura. No entanto, estes objetos são, geralmente, constituídos de carbono e

oxigênio, que são elementos muito menos abundantes do que Hidrogênio.

• Gás neutro e ionizado: Hipóteses a cerca de que nuvens de gás intergaláctico, tanto

neutro quanto ionizado, contribuem para o déficit de matéria observado já foram considera-

das. Entretanto, as estimativas sobre a quantidade destas nuvens indicam que elas não são

suficientes o bastante para contar por toda a matéria escura.

• Buracos negros massivos: Um interessante alternativa é que os primeiros estágios de

formação estelar deram origem a estrelas super massivas que hoje são buracos negros. Assim

como nas hipóteses acima citadas, somente buracos negros não seriam capazes de explicar a

quantidade de matéria escura inferida pelas observações.

A julgar pela quantidade de matéria necessária, a princípio, bárions são apostas mais

imediatas. No entanto, o consenso obtido a partir das observações é que candidatos não-

bariônicos são os mais prováveis. Muitos deles surgem apenas em extensões do modelo pa-

drão de partículas.

Candidatos não-bariônicos

• Neutrinos: são candidatos relativísticos e conhecidos pelo modelo padrão. No entanto, a

massa de cada uma de suas 3 espécies possui um limite máximo mν ≤ 2.05eV, contribuindo

para a densidade fracionária do Universo com Ωνh
2 =

∑3
i=1

mi

93eV ≤ 0.07, o que é insuficiente

para alcançar os Ωdmh
2 ∼ 0.12 necessários. Além disto, sua contribuição na equação de

Friedmann é relativística Ων ∼ (1 + z)4, o que poderia entrar em desacordo com algumas

observações cosmológicas.
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• Neutrinos estéreis são partículas similares aos neutrinos e foram propostas em [41].

Por possuírem uma massa apenas intermediária (∼ KeV) não despontam como promissor

candidato [42].

• Axions: partículas hipotéticas que resolveriam o problema CP na cromodinâmica quân-

tica. Alguns vínculos são discutidos em [43].

• Candidatos supersimétricos

∗ Neutralinos: Os bósons B, W e Higgs H possuem seus respectivos parceiros su-

persimétricos bino, wino e higgsinos. Por sua vez, estas partículas supersimétricas podem

ser decompostas em 4 estados chamados neutralinos. Suas propriedades são descritas na

referências [44].

∗ s-Neutrinos: são os parceiros supersimétricos dos neutrinos que aparentemente

estão em acordo com as observações se sua massa estiver nos limites 550 − 2300GeV. Entre-

tanto, sua seção de choque teórica é muito superior aos limites já impostos por experimentos

de detecção direta de matéria escura [45].

∗ Gravitinos: parceiros supersimétricos do gráviton, estáveis e leves. De difícil de-

tecção [46], gravitinos podem afetar a nuclessíntese primordial [47].

∗ Axinos: parceiros supersimétricos dos áxions. Produziriam um cenário do tipo

matéria escura morna que não está em acordo com o cenário padrão para a formação de

estruturas [48]. Algumas discussões encontram-se em [49]

• WIMPs: do inglês Weakly Interacting Massive Particles (partículas que não ultrapassam

o limite da interação fraca) ocupam um lugar especial entre os candidatos a partícula escura

pois surgem naturalmente em extensões do modelo padrão de partículas e a abundância

teórica destas partículas está em acordo com as observações. WIMPs possuem massa entre

Gev-Tev e baixa seção de choque σv ∼ 10−26cm3s−1. Para um lista de relevantes referências

veja [50].

• Wimpizillas: partículas super pesadas com massa > 1010GeV cuja abundância hoje não

possui ligação com sua seção de choque [51]. Possuem motivações astrofísicas, pois explicaria

porque não observamos raios cósmicos ultra energéticos (∼ 5 × 1019eV ) em regiões > 50Mpc

[52].

3.3.1 Detecção (in-)direta da “partícula escura” em Laboratório

Detectar a partícula escura significará um dos grandes avanços da ciência contemporânea e

espera-se que tal feito seja realizado nos próximos anos. Basicamente, pode-se detectar a par-
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tícula escura diretamente, através de uma colisão flagrada por um detector ou, indiretamente,

observando os produtos ou sub-produtos (fótons, anti-matéria ou neutrinos, por exemplo) de

uma possível aniquilação da partícula escura.

Detecção indireta O acúmulo de WIMPs em estruturas astrofísicas pode gerar sua alto

aniquilação. Um excesso de fótons, anti-matéria ou neutrinos pode ser detectado nestas

estruturas e porventura associado a aniquilação de WIMPs mas, no entanto, as técnicas

observacionais não possuem ainda a precisão necessária para tal tarefa. Progressos nas

observações tem sido feitos através dos projetos PAMELA [53], do satélite FERMI LAT [54] e

do telescópio ICECUBE [55] e outras propostas de detecção indireta tem sido discutidas em

[56].

Detecção direta O julgamento final sobre a questão da matéria escura ocorrerá quando

ela for irrefutavelmente observada de maneira direta. Os progressos com as técnicas de de-

tecção direta tem apresentado melhores resultados e são mais promissores. A idéia é detectar

alguma interação da partícula escura após um possível processo de espalhamento com o equi-

pamento montado. Existem alguns indícios reportados pelo experimento DAMA-LIBRA [57]

que não puderam ainda ser checados. Alguns dos mais relevantes experimentos em curso

são: CoGeNT [58], que recentemente também reportou uma detecção que poderia ser asso-

ciada a WIMPs; XENON-100 [59], cujos resultam entram em contradição com os achados do

CoGeNT e a colaboração CDMS-II [60].

3.4 Gravitação Newtoniana e MOND

Os resultados desta seção foram publicados em: [61] H.E.S. Velten, “MOND: uma alternativa

à Mecânica Newtoniana”, Revista Brasileira de Ensino de Física, 3314 (2008), (seção 3.4.3) e

[62] J.C Fabris e H.E.S. Velten, ´´ MOND virial theorem applied to a galaxy cluster ”, Brazilian

Journal of Physics, 39, 592 (2009), (seção 3.4.4).

3.4.1 Onde a Mecânica Newtoniana falha?

O sucesso da mecânica Newtoniana, como teoria fundamental para o movimento dos corpos,

coloca o conjunto de leis conhecidas como leis de Newton como um dos pilares da Física clás-

sica. Apesar disso, conhecemos algumas de suas limitações quando estamos interessados em

fenômenos que vão além das típicas escalas de distância e velocidade que estamos acostuma-

dos em nosso dia a dia. Estas fronteiras da teoria Newtoniana começaram a ficar evidentes
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já no início do século XX. A primeira limitação da mecânica Newtoniana surge quando pas-

samos a tratar com objetos que possuem velocidades comparáveis com a velocidade da luz

c1. É neste contexto que se dá o advento da relatividade especial. Uma vez que tratamos

com objetos nestas escalas de velocidade, a teoria Newtoniana necessita de algumas corre-

ções para predizer os fenômenos físicos com precisão. O resultado imposto pela relatividade

restrita determina que as quantidades dinâmicas dos corpos são alteradas pelo chamado fa-

tor de Lorentz γ =
√

1− v2

c2 . Os efeitos relativísticos se tornam tão mais evidentes quanto

maior é o valor da fração v/c, o que distancia o valor de γ da unidade. A segunda limitação

da teoria Newtoniana é percebida somente quando estudamos fenômenos físicos em escalas

de comprimento da ordem do tamanho de elétrons, prótons e nêutrons. Estamos falando

em escalas inferiores à 10−8m. A lei física fundamental neste regime é a mecânica quântica,

formulada por físicos como Heisenberg, Dirac e Pauli também no começo do século XX. Na

mecânica quântica conceitos como posição, trajetória e energia estão atrelados a uma forte

interpretação estatística de objetos como operadores quânticos e funções de onda, todos rela-

cionados pela equação básica da mecânica quântica que é a equação de Schrödinger. Ainda,

passamos a tratar com valores discretos, e não mais contínuos, para a energia das partículas.

Resumidamente, temos que, perante este cenário, podemos dizer que a teoria Newtoniana é

uma teoria limite das teorias relativista e quântica, quando nos afastamos do “muito rápido”

e do “muito pequeno”, respectivamente.

3.4.2 A curva de rotação de galáxias

Para resolver problemas típicos em astronomia não é preciso conhecer as ferramentas da me-

cânica quântica.. Isto porquê objetos como estrelas e galáxias claramente não compreendem

o que chamamos de pequeno2. Podemos utilizar a relatividade especial neste caso, mas antes

devemos estimar a ordem de grandeza da correção imposta pela relatividade, o fator γ. Vamos

tomar como exemplo a velocidade típica de uma galáxia pertencente ao aglomerado de galá-

xias de COMA, com velocidade v ∼ 7000km/seg. O fator de Lorentz γ =
√
1− v2

c2 é da ordem

de γ ∼ 0, 9997. Assim, a correção relativística é ∼0,03%. Este resultado indica que, por mais

exata que seja a abordagem relativística, ainda podemos utilizar a teoria Newtoniana como

ferramenta para este problema.

1O valor mais preciso que conhecemos para a velocidade da luz é definido como c = 299.729.458m/seg.
2Existe a possibilidade de tratar o Universo como um sistema quântico e entender, assim, algumas característica

do Universo primordial. Por exemplo, pode se interpretar Big Bang como um processo de tunelamento da função de

onda do Universo. Esta interpretação pertence ao escopo da Cosmologia Quântica [63].
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A motivação original para a formulação

de MOND foi o problema da curva de ro-

tação de galáxias espirais. Assim, afim

de mostrar como MOND ajuda a resol-

ver o problema da matéria escura va-

mos prosseguir com o mais simples pos-

sível exemplo para um modelo de galá-

xia. Em um primeiro momento, a aná-

lise de um sistema como uma galáxia

pode ser simplificada se a modelarmos

como uma distribuição esfericamente si-

métrica de massa M , de raio R, com den-

sidade constante e igual a ρ, obedecendo

a configuração mostrada na figura (3.5).

Figura 3.5: Representação esfericamente simé-

trica para uma galáxia de raio R.

Para obter a velocidade com que um corpo orbita esta galáxia devemos considerar, distin-

tamente, a região interior ao raio R e a região exterior.

Região r<R:

Seja um corpo de prova de massa m′ situado a uma distância r do centro da galáxia. A

simetria esférica desta galáxia nos permite escrever a massa interior ao raio r como m = ρ 4π
3 r

3.

Dessa forma, a força gravitacional experimentada pelo corpo de prova é devida, unicamente,

à atração gravitacional exercida pela massa m, interior ao raio r. Isto porquê, é possível de-

monstrar que a contribuição gravitacional líquida, sobre o corpo de prova, proveniente de toda

massa entre os raios r e R é nula. Este é um resultado obtido a partir do “teorema de Newton”

[64]. Assim, como a única força experimentada pela massa m′ é a atração gravitacional, temos

que,
Gmm′

r2
=
m′v2ni
r

, (3.51)

onde vni é a velocidade do corpo de massa m′. Como a densidade da galáxia é constante, existe

uma relação entre a massa m e a massa total da galáxia M , dada por m = Mr3

R3 . Substituindo

esta relação na igualdade acima temos,

vni =

√
GM

R3
r. (3.52)

Com este resultado, vemos que a velocidade de rotação de um corpo na região r < R cresce

linearmente conforme a distância ao centro da galáxia r.
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Região r>R:

Na região exterior à galáxia, situação onde o corpo de massa m′ está a uma distância

r > R, podemos considerar, efetivamente, que toda a massa M da galáxia está concentrada

em seu centro. Assim, a força gravitacional exercida pela galáxia sobre o corpo de massa m′ é

igualada à força centrípeta no corpo. Então,

GMm′

r2
= m′ v

2
ne

r
. (3.53)

Como assumimos a igualdade entre massa inercial e massa gravitacional na equação acima,

a expressão resultante para a velocidade do corpo é

vne =

√
GM

r
. (3.54)

Dessa forma, segundo a teoria Newtoniana a velocidade orbital do corpo na região r > R

diminui a medida com que ele se afasta do centro da galáxia. Na fronteira da galáxia, quando

r = R, as duas expressões para a velocidade do corpo fornecem o mesmo valor vni = vne =
√

GM
R como é de se esperar.

3.4.3 A Dinâmica Newtoniana Modificada

A dinâmica Newtoniana modificada (MOND) é uma proposta introduzida por Mordehai Mil-

gron na década de 1980 com o objetivo de explicar a dinâmica de sistemas gravitacionais que

até então não era explicada somente pela teoria Newtoniana [65]. MOND foi motivado pelo

problema da curva de rotação de galáxias espirais, onde é necessário introduzir o conceito de

matéria escura para que a teoria Newtoniana descreva as observações. Ou seja, o conceito de

matéria escura está diretamente relacionado à gravitação Newtoniana. Uma modificação na

gravitação padrão, poderia, em princípio, alterar a necessidade de ME em sistemas gravitaci-

onais. Nesta afirmação reside a essência de MOND.

MOND tem sido aplicada e testada em galáxias e grupos de galáxias demonstrando que é

possível, em casos particulares, descrever tais sistemas sem matéria escura ou, pelo menos,

solicitando uma quantidade menor desta desconhecida componente do Universo [66]. Por

outro lado, existem ainda dificuldades em explicar o fenômeno de lentes gravitacionais [67] e

a dinâmica de aglomerados de galáxias.

Uma das principais críticas a MOND consiste no fato de não se tratar se uma teoria relati-

vística e não poder ser deduzida a partir de uma lagrangiana. Mais recentemente, uma versão

relativística de MOND foi proposta por J. Bekenstein. Na verdade, trata se de uma teoria

que possui além dos usuais setores geométricos e de matéria, conta ainda com um campo
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escalar e um vetorial [68]. Por este motivo sua teoria ficou conhecida por TeVeS3. Assim como

MOND é uma modificação da teoria Newtoniana, a teoria TeVeS é uma modificação da lei da

gravitação relativística que possui MOND como um limite clássico. Alguns resultados sobre a

utilização da teoria TeVeS podem ser encontrados em [69].

Uma alternativa à matéria escura é admitir que as leis fundamentais da física não são as

usuais em todas as escalas da natureza. Isso pode ser alcançado, por exemplo, através de

modificações do potencial gravitacional [70]. No caso de MOND, o que sustenta a idéia de

uma dinâmica modificada, seria: assim como a mecânica quântica surge quando a escala de

distância fica muito pequena e a relatividade restrita passa a ser a lei física para a dinâmica de

corpos em escalas de velocidades comparáveis a da luz, MOND passaria a reger o movimento

de corpos em escalas de aceleração extremamente pequenas. Basicamente, trata-se de uma

modificação da segunda lei de Newton, de tal forma que esta, para um corpo de prova de

massa m′, passa a ser escrita como

F = m′µ

(
a

a0

)
a, (3.55)

onde µ(x) é uma função que assume a seguinte forma: µ(x) ≈ 1 para x >> 1 e µ(x) ≈ x para

x << 1. Existem na literatura várias formas para a função µ (x) [71], entretanto as implicações

causadas pela teoria MOND não dependem de uma forma exata para esta função. Nesta

modificação, a0 ∼ 10−8 cms−2 define o valor para a aceleração crítica da teoria. Na verdade,

este valor é utilizado com grande sucesso para galáxias espirais. Para um corpo em movimento

com uma aceleração abaixo deste valor a segunda lei de Newton usual não seria mais válida.

A princípio, o valor estabelecido pela constante a0 parece ser tão pequeno que por ventura não

existam situações física em que corpos possuam esta aceleração. No entanto, justamente em

sistemas como galáxias e aglomerados de galáxias verificamos acelerações desta magnitude.

Com isso a segunda lei de Newton para uma partícula no regime MOND assume a forma

F = m′ a
2

a0
. (3.56)

A relação entre força e aceleração, não é mais linear, como no caso Newtoniano mas o campo

gravitacional ainda continua sendo derivado a partir do potencial gravitacional ~g = −~∇V . No

entanto, a equação de Poisson que associa a distribuição de massa ρ com o campo gravitaci-

onal é modificada,

~∇
[
µ

(
g

a0

)
~g

]
= −4πGρ. (3.57)

3Do inglês Tensorial (T), Vectorial (V) e Scalar (S).



35

Na equação acima podemos notar que quando µ(x) = 1 recuperamos a equação de Poisson

original.

O valor de a0 determina a transição do regime Newtoniano para o regime MOND. Galá-

xias com alta densidade nas regiões centrais, aparentemente, não possuem matéria escura

em suas regiões mais internas pois os dados observacionais satisfazem a teoria Newtoniana

nessa região. Como consequência dessa alta densidade central, as acelerações típicas de es-

trelas na região próxima ao centro galáctico é superior à a0. Contudo, a densidade destas

galáxias vai ficando menor a medida que nos afastamos de seu centro. Com isso, passamos

a observar que somente a mecânica Newtoniana já não descreve mais a dinâmica na região

de menor densidade da galáxia (longe do centro). Logo, seria necessário o acréscimo de ma-

téria escura nas regiões mais externas. Curiosamente, objetos nestas regiões menos densas

estão sujeitos a acelerações da ordem, ou menores que, a0, ou seja, a dinâmica destes objetos

já está completamente inserida no regime MOND. Dessa forma, para a região mais externa,

menos densa, ficamos com duas alternativas: ou utilizamos a teoria Newtoniana juntamente

com o acréscimo de matéria escura ou utilizamos apenas MOND.

Vamos tratar do problema da curva de rotação de galáxias, mas agora através da teoria

MOND. Para isso vamos considerar que todos os corpos destas galáxia possuem uma acelera-

ção menor que a0, ou seja, toda a dinâmica da galáxia pertence ao regime MOND. Distinguindo

objetos situados ou na região externa a R, ou na externa temos,

Região r<R:

Devemos ter em mente que a lei fundamental para a dinâmica das estrelas passa a ser

a equação (3.56). MOND implica em uma modificação na lei da dinâmica e não modifica os

demais conceitos cinemáticos, como por exemplo o de aceleração centrípeta. Com isso, basta

substituir o lado direito da equação (3.51) pela devida equação (3.56). Como resultado temos

que a velocidade orbital de uma estrela na região r < R é

vmi =

(
GMa0r

3

R3

) 1
4

. (3.58)

A velocidade das estrelas é, assim como no caso Newtoniano, uma função crescente em função

do raio da galáxia, no entanto proporcional a potência r3/4.

Região r>R:

Para uma estrela orbitando a região externa da galáxia, novamente podemos considerar

que toda a massa da galáxia pode ser concentrada na origem. Com isso, basta substituir o

lado direito da igualdade (3.53) pela lei de força predita pela teoria MOND. O resultado desta
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operação é

vme = (GMa0)
1
4 . (3.59)

Uma vez que G,M e a0 são constantes, a velocidade das estrelas que orbitam a região externa

da galáxia não depende da distância, caracterizando um comportamento assintótico plano

para a curva de rotação de galáxias. Este resultado é justamente o comportamento obser-

vado em galáxias espirais [72, 73]. Este resultado também esta de acordo com a relação de

Tully-Fisher [74]. Segundo esta relação, galáxias mais luminosas têm, em média, maiores

velocidades de rotação, significando que são mais massivas. Assim, a luminosidade cresce

com a velocidade de rotação numa proporção

L ∝ v4. (3.60)

Fazendo a associação direta entre a massa de uma galáxia e sua luminosidade, podemos per-

ceber que a relação de Tully-Fisher, expressa em (3.60), mantém a mesma proporcionalidade

que a equação para a velocidade na teoria MOND (3.59).

Para ilustrar o problema da curva de ro-

tação de galáxias, vamos aplicar o mo-

delo descrito acima em uma galáxia es-

pecífica. As expressões para a velocidade

de rotação podem ser testadas contra os

dados observacionais. Tomamos como

exemplo a galáxia UGC4329 situada no

aglomerado de Câncer. A figura (3.6)

mostra a comparação entre teoria New-

toniana (linha sólida) e MOND (linha tra-

cejada). Os dados sobre a massa, o raio

e os dados observacionais para a curva

de rotação desta galáxia podem ser en-

contrados em [75]. O ponto onde as cur-

vas de rotação traçadas apresentam uma

mudança no comportamento indicam o

raio da galáxia R ∼ 7Kpc.
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Figura 3.6: Curva de rotação para a galáxia

UGC4329. A teoria MOND (linha tracejada) e a

teoria Newtoniana (linha sólida) são comparadas

com os dados observacionais (pontos).

O modelo galáctico que utilizamos é apenas um exemplo com fim pedagógico. Galáxias

reais apresentam morfologias bastante distintas e podem ser classificadas segundo a divisão
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de Hubble [24]. Entretanto, apesar da simplicidade desta aproximação, é evidente que MOND

(linha tracejada) apresenta uma melhor descrição qualitativa para a curva de rotação que

a teoria Newtoniana (linha sólida). Se observarmos as equações (3.52) e (3.54) vemos que

quanto maior a massa da galáxia, maior a velocidade de rotação. Ao mesmo tempo, obser-

vamos que os valores teóricos (linha sólida) para a velocidade Newtoniana são inferiores aos

dados observacionais na figura (3.6). Com isso, se supormos a existência de uma distribuição

de massa, não observável, na região interna e principalmente na região externa da galáxia,

teríamos maiores valores previstos para a velocidade Newtoniana fazendo com que a curva

sólida da figura (3.6) descreva melhor os dados observacionais. Ou seja, precisamos supor a

existência de uma certa quantidade de matéria nesta galáxia que não conseguimos observar:

matéria escura.

3.4.4 O problema do aglomerado de COMA

Como exposto anteriormente, o aglomerado de galáxias de COMA forneceu a primeira evidên-

cia sobre a existência de matéria escura no Universo.

A proposta desta seção é revisitar o problema do aglomerado de COMA utilizando de

MOND. O mesmo problema já foi considerado através da análise de raios-x [80]. No entanto,

a análise dinâmica, aos moldes do que Zwick fez, ainda não havia sido feito para COMA,

utilizando, porém, MOND.

Nossa idéia é generalizar o teorema do virial para o contexto de MOND utilizando alguma

função específica para µ(x) e, a partir disto, deduzir a razão massa-luminosidade ΥMOND.

3.4.5 Teorema do Virial para MOND

A forma geral para a dinâmica MOND é

mµ(x)~a = −GM m

r2
r̂ , (3.61)

onde ~x = ~a/a0. A função µ(x) é arbitrária, exceto pelo fato de que ela precisa obedecer os

limites descritos anteriormente. Como é necessário uma escolha, a forma de µ(x) será:

µ(x) =
{
1 + (2x)

−2
} 1

2 − 1

2x
=

1

2x

{√
1 + (2x)

2 − 1

}
. (3.62)

Escreveremos a equação (3.61) como

~x = −G M

µ(x)r2a0
r̂. (3.63)
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Algumas simples manipulações levam a expressão

~aM = −GM
r2

√
1 +

r2a0
GM

r̂ . (3.64)

Com a identificação
√
GM/a0 = rc, onde rc é a distância crítica (ou raio crítico) além do qual o

regime MOND se torna efetivo. a equação (3.64) é escrita como

~aM = −GM
r2

√
1 +

r2

r2c
r̂ . (3.65)

Assim, pode se dizer que MOND é equivalente a uma modificação no potencial gravitacional.

A nova forma do potencial será ditada pela escolha da função µ(x). A princípio, os resultados

finais não devem depender de uma escolha específica de µ(x). Trata-se apenas de uma questão

de conveniência matemática. Portanto, o potencial gravitacional que emerge de nossa análise

será

ΦM (r) = −GM





√
1 +

(
r
rc

)2

r
−

sinh−1( r
rc
)

rc




. (3.66)

O potencial tem a forma usual Newtoniana no limite r << rc, enquanto que no limite r >> rc,

torna se um potencial logaritimico, correspondendo ao regime MOND.

Os trabalhos de Zwicky utilizaram a hipótese de que o aglomerado de COMA estava em

equilíbrio dinâmico e, assim, o teorema do virial, onde a energia potencial gravitacional é

menos duas vezes a energia cinética, poderia ser aplicado. No entanto, esta descrição é

restrita à teoria Newtoniana. Portanto, medindo a energia cinética, o que pode ser feito através

da espectroscopia da luz proveniente do aglomerado, é possível estimar a energia potencial e,

consequentemente, a massa do aglomerado.

Se considerarmos potenciais modificados (ou mesmos dinâmicas modificadas), o teorema

do virial em sua forma original

2K + U = 0. (3.67)

não é mais válido. A expressão geral para o teorema do virial obedece a [64]

K =
1

2

∑

i

〈
∂Φ(r)

∂r
r

〉
mi , (3.68)

onde conta-se a contribuição de todos elementos i do sistema que possuem massa mi. In-

troduzindo (3.66) na relação acima, obtemos a energia cinética de um sistema gravitacional,

esférico, governado pela dinâmica MOND

K =
GM(r)

2r

√
1 +

r2

r2c
m, (3.69)

onde m é a massa de uma fina casca esférica localizada no raio r.
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Se conhecermos a energia cinética de uma configuração esférica podemos obter uma ex-

pressão para a razão massa-luminosidade Υ utilizando a hipótese Υ = constante. A energia

cinética pode ser associada com a luminosidade superficial I e a velocidade de dispersão na

linha de visada σ através de

K = ΥJ , (3.70)

onde J é uma integral definida como [24]

J = 3π

∫ ∞

0

I(R)σ2(R)RdR. (3.71)

Na expressão anterior os limites de integração vão do centro do aglomerado (r = 0) até

(r = ∞). No entanto, em termos práticos, como as funções I e σ são interpolações válidas

para r < 10Mpc, e decrescentes neste intervalo (o que reduz a contribuição destas funções na

região > 10Mpc) consideraremos 10Mpc como limite superior de todas as integrais envolvidas

no processo.

Uma distribuição simétrica de matéria deve ser descrita por algum perfil de densidade

ρ ≡ ρ(r). A densidade média pode ser relacionada com os dados observacionais por [24]

ρ (r) = −Υ

π

∫ ∞

r

dI

dR

dR√
R2 − rr

. (3.72)

Esta definição nos permite calcular uma expressão para a razão massa-luminosidade com

MOND. Inserindo (3.72) duas vezes na expressão para a energia cinética MOND (3.69) e com-

binando este resultado com (3.70) é possível determinar Υ através dos dados observacionais,

como a velocidade de dispersão e a luminosidade superficial do aglomerado:

ΥM = −2J

J̃
. (3.73)

Na relação acima J̃ é definido como

J̃ = −16G

∫ ∞

0

t(r)p(r)r

√
1 +

r2

r2c
dr, (3.74)

onde t(r) e p(r) são expressões auxiliares que dependem de I e σ

t(r) =

∫ ∞

0

dI

dR

dR√
R2 − r2

p(r) =

∫ r

0

t(r′)r′
2
dr′. (3.75)

Para calcular Υ, basta conhecermos os perfis para a luminosidade superficial I(R) e a veloci-

dade de dispersão σ(R). Como J = J(σ(R)), podemos identificar este termo como a contribui-

ção cinética ao teorema do virial. Nosso próximo passo será aplicar este resultado à dinâmica

do aglomerado de COMA.
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3.4.6 Matéria escura no aglomerado de COMA: dinâmica Newtoniana x

MOND

Utilizando a teoria Newtoniana, o valor para a razão massa-luminosidade do aglomerado de

COMA é aproximadamente ΥN ≈ 180 [20], o que, evidentemente, é um forte indício da presença

de ME nesse sistema. Assim, nossa tentativa será investigar se este valor pode ser reduzido

utilizando MOND.

A distribuição de galáxias em COMA é muito bem conhecida. Cada ponto da figura (3.7) re-

presenta o valor da velocidade radial de cada galáxia como função de sua distância ao centro

do aglomerado. Na verdade, estima-se que as galáxias dinamicamente ligadas ao aglomerado

são aquelas que estão localizadas a uma distância menor que 1.5h−1Mpc (critério de Abell)

do centro do aglomerado [24]. Para COMA as galáxias membros encontram se entre as duas

linhas traçadas na figura (3.7). As demais galáxias estão situadas ou além, ou entre o ob-

servador e o aglomerado. Para obter os perfis de I(R) e σ(R), separamos grupos de galáxias

radialmente de forma que formem grupos com aproximadamente o mesmo número de ele-

mentos situados dentro de uma casca esférica. Os resultados obtidos consideraram grupos

de ∼ 20 galáxias e consideramos cada casca com raio médio obtido através da média arit-

mética entre os raios de todos integrantes. Para cada casca, obtemos um valor efetivo para

a velocidade de dispersão e luminosidade superficial, representados pelos pontos das figuras

(3.8). As linhas traçadas nestas figuras representam a melhor descrição para os dados. Não

adotamos nenhum modelo dinâmico para estas curvas. Nosso critério para obter tais curvas,

consistiu em obter expressões, sejam polinômios, funções exponenciais ou combinações des-

tas, que melhor se ajustem ao dados. O critério de melhor ajuste obedeceu a estatística χ2

como descrito no apêndice (A). O resultado deste procedimento está mostrado na figura (3.8).

Inserindo os perfis de I(R) e σ(R), obtidos a partir do melhor ajuste, como podemos ver

na figura (3.8), nas expressões auxiliares (3.75), podemos computar a integral J̃ (3.74). Com

a função σ(R) podemos calcular o termo cinético J na integral (3.71). O valor final para

Υ depende apenas do raio crítico do aglomerado rc, que depende da aceleração crítica a0.

Nossos resultados são mostrados na tabela (3.1).

Os valores finais de ΥM dependem de rc. Primeiramente, observamos que valores Υ < 60

são alcançáveis, dependendo do valor do parâmetro rc que determina a0.

Para um raio crítico rc = 0.05Mpc obtemos um baixo valor para a razão massa-luminosidade,

ΥM = 3.6. Com este resultado em mente podemos dizer que, assumindo MOND, não há ME

no aglomerado de COMA, se rc = 0.05 Mpc. Por outro lado, esta afirmação pode ser contestada
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Figura 3.7: Distribuição das velocidades radiais em COMA como função da distância do centro

do aglomerado. Retirado de [20].
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Figura 3.8: Melhor ajuste para os perfis da velocidade de dispersão e a luminosidade superfi-

cial.

pois um sistema sem ME deveria apresentar Υ ∼ 1. Entretanto, devido as incertezas envolvi-

das em nossos cálculos e a simplicidade de nosso modelo, pode se considerar que qualquer

resultado Υ ∼ O(1) é compatível com a não existência de matéria escura no aglomerado. Além

disso, se pudéssemos observar estruturas puramente bariônicas, obteríamos, mesmo com a

teoria Newtoniana, um resultado Υ ∼ O(1), pois nem toda matéria bariônica é acessível pelas

observações, dando origem ao conceito de matéria bariônica obscurecida. Por outro lado, o

valor rc = 0.05 Mpc implica em uma aceleração crítica a0 = 1.7 × 10−7m/s2, que entra em con-

tradição com os resultados obtidos em nível galáctico que são da ordem de a0 ∼ 10−10m/s2.

Esta constatação pode ser discutida em duas vertentes, uma (i) pró-MOND e outra (ii) anti-
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rc (Mpc) a0
(
m/s2

)
ΥM

0.05 1.7 ×10−7 3.6

0.1 7.0 ×10−7 7.2

0.2 2.7 ×10−8 14.4

0.3 1.5 ×10−8 21.6

0.4 9.7 ×10−9 28.6

0.5 6.8 ×10−9 35.5

0.6 5.1 ×10−9 42.3

0.7 4.0 ×10−9 48.9

0.8 3.1 ×10−9 55.3

0.9 2.6 ×10−9 61.6

Tabela 3.1: Valores para a razão massa-luminosidade Υ para diferentes valores do raio crítico

rc e os respectivos valores da aceleração crítica a0.

MOND, a saber: i) aparentemente a0 não assume um valor universal dentro do modelo e é

fortemente dependente da escala. Galáxias apresentam um valor a0 ∼ 10−10m/s2 e aglomera-

dos a0 ∼ 10−7m/s2. MOND ainda seria válida, porém, apresentaria uma nova patologia, o que

enfraquece a competitividade do modelo. ii) como o valor a0 ∼ 10−10m/s2 é bem determinado

por diversas observações, este seria o único valor aceitável para a0 e consequentemente de-

vemos fixá-lo. Como consequência obteríamos um raio critico rc = 4.8, equivalente ao raio do

aglomerado de COMA, com ΥM ∼ 172. A razão massa-luminosidade obtida é tão alta quanto a

obtida pela teoria Newtoniana e, portanto, MOND não apresenta nenhum sucesso em nível de

aglomerados. Se tomarmos o raio crítico como o raio do aglomerado rc ∼ 6Mpc encontramos

Υ = 208.4, consistente com a análise Newtoniana.

3.5 Conclusões preliminares sobre MOND

Nosso foco neste capítulo foi a Matéria Escura. Descrevemos algumas das evidências, tanto

observacionais, quanto teóricas, que nos fornecem grande certeza sobre a sua existência

e, concluindo, considerá-la como componente chave no modelo padrão da cosmologia. No

entanto, todos os modelos de matéria escura padecem de um mesmo mal: ela ainda não foi

observada diretamente. Logo, é o papel da ciência especular a respeito. Utilizamos MOND,

na tentativa de descrever a dinâmica de aglomerados de galáxias. A princípio, esperaríamos
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uma descrição satisfatória, onde a razão massa-luminosidade fosse da ordem da unidade.

Entretanto, este resultado só pôde ser alcançado sob a pena de um valor a0 ∼ 10−7m/s2 para

a aceleração crítica, que é 3 ordens de magnitude superior ao valor encontrado para galáxias.

Apesar da possibilidade de que a0 seja um parâmetro dependente de escala, podemos dizer

que trata-se de um ponto fraco do modelo e favorável a matéria escura.

No próximo capítulo dissertamos sobre a energia escura, a segunda componente escura do

modelo padrão.



Capítulo 4

A expansão acelerada do Universo:

energia escura, Λ e outras

propostas

Até o início da década de 1990 se acreditava que um Universo de Einstein-de Sitter (EdS),

plano e dominado por matéria sem pressão, seria a descrição apropriada para a dinâmica

cósmica. Isto se devia as observações sobre a matéria escura e a idéia da inflação, predizendo

a planitude do Universo. O Universo de EdS é desacelerado (q0 = 1/2) e concordava com as

observações da distância angular de rádio-galáxias obtidas em 1993 [81].

O ano de 1998 representou para ciência moderna uma grande revolução na maneira como

entendemos o Universo. As observações de Supernovas tipo Ia, explosões de estrelas anãs-

brancas extremamente energéticas e que eventualmente são mais brilhantes do que as pró-

prias galáxias que as hospedam, revelaram, ainda que com fraca confidência estatística, que

o Universo deveria estar experimentando uma fase de expansão acelerada (q0 < 0). Se a Rela-

tividade Geral é correta (e não há motivos para crer no contrário), os novos dados só poderiam

ser descritos se os modelos de Friedmann incorporassem uma nova componente chamada

energia escura que deveria ser equipada com uma exótica equação de estado p < −ρ/3. As

demais observações obtidas posteriormente, em particular a RCF, vieram a confirmar este

cenário. Estava aberta uma nova rota de investigação: qual a natureza da energia escura? A

constante cosmológica Λ surge como candidato natural. No entanto, propostas alternativas

para a gravitação também compõem o leque de possibilidades para explicar os dados observa-

cionais disponíveis. Esse capítulo é dedicado a energia escura, esse novo elemento cósmico,

44
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que formará, junto com a matéria escura, o chamado setor escuro do Universo.

4.1 As observações de Supernovas

Supernovas tipo Ia são objetos extremamente úteis em cosmologia. Através da observação de

sua luminosidade intrínseca podemos obter sua distância luminosidade dL e assim comparar

diretamente tais observações com as predição teóricas de algum modelo cosmológico. Por

isso, também chamamos Supernovas Ia de velas padrão. A distância luminosidade predita

por um dado modelo depende apenas de sua expressão para H(z) e é calculada como:

dL = (1 + z)c

∫ z

0

dz′

H(z)
. (4.1)

A figura ao lado tornou-se na última dé-

cada extremamente popular em palestras

sobre cosmologia. Ela resulta da compa-

ração entre o modelo ΛCDM e os dados de

Supernovas obtidos pelo High-z team em

1998 [82]. Repare que a curvatura do mo-

delo é mantida livre. Apesar da baixa con-

fidência estatística, fica evidente que um

Universo em expansão acelerada q0 < 0 é

preferido.

Os resultados obtidos posteriormente

(1999) pelo The Supernova Cosmology

Project [83] estão em total acordo com esta

figura e portanto, ambos grupos recebem

o crédito pela descoberta da expansão ace-

lerada do Universo e, consequentemente,

por serem os primeiros a evidenciar a exis-

tência da energia escura.

Figura 4.1: Vínculos observacionais impostos

pelo High-z team em 1998. Retirado de [82].
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4.2 Leque de evidências a favor de um Universo em expan-

são.

As observações de SN foram fundamentais para o nosso atual conhecimento da dinâmica

cósmica. Elas passaram a indicar um comportamento incomun para o cosmos. Parte da

comunidade recebeu os resultados a cerca da expansão acelerada com cautela. No entanto,

meses após a revelação dos dados das SN, a detecção do primeiro pico acústico da radiação

cósmica de fundo [84] constatou que o Universo, de fato, expande aceleradamente.

Parte das observações citadas na seção 3.1, que indicam a existência da matéria escura,

indiretamente também denunciam a existência da energia escura. O Universo deve ser acele-

rado segundo as observações de Supernovas, Radiação Cósmica de Fundo, medidas de H(z),

oscilações acústicas de bárions e raios-x em aglomerados de galáxias, para citar algumas

fontes. Mas é o conjunto de todos os observáveis que produzem um modelo de concordância

cósmica (que adotamos como padrão), onde a energia escura é um fator fundamental da cos-

mologia moderna. Deve-se ainda citar que os próprios dados de SN evidenciam a expansão

acelerada independentemente da existência ou não da energia escura. Em outras palavras,

os dados falam por si próprios e nos dizem que o Universo expande aceleradamente, inde-

pendente do modelo utilizado. Segundo a análise realizada em [85] a hipótese q0 < 0 possui

uma evidência estatística > 5σ segundo as amostras de SN. Ou seja, o Universo expande ace-

leradamente não importando a razão para que isto ocorra. Nos resta, então, explicar esse

fenômeno.

4.3 Constante Cosmológica

O Universo expande aceleradamente hoje se q0 < 0. Através da equação (2.15) obtém-se q(t)

como função dos parâmetros cosmológicos adotados pelo modelo. A constante cosmológica

Λ aparece naturalmente na cosmologia pois foi introduzida por Einstein sob o pretexto de

manter o Universo estático, resultando na equação

Rµν − 1

2
Rgµν − Λgµν = 8πGTµν . (4.2)

Para Einstein Λ deveria apenas contrabalancear os efeitos atrativos da gravidade. Entretanto,

as observações astronômicas mostraram que a densidade fracionária associada a Λ deve ser

ΩΛ ∼ 0.7, reproduzindo, assim, a expansão acelerada do Universo. A constante cosmológica é

o candidato mais simples para a energia escura e que melhor se ajusta aos diferentes dados.



47

A natureza de Λ pode ser determinada através da teoria quântica de campos. Interpretando

a constante cosmológica como um estado de vácuo quântico estima-se seu valor Λ ∼ M4
pl.

Como este valor é 10120 vezes maior do que o obtido através de ΩΛ ∼ 0.7, temos o chamado

“problema da constante cosmológica” (veja por exemplo [86]).

4.4 A quintessência

Uma vez que aceitamos a existência de matéria escura as componentes do Universo se resu-

mem aos bárions, fótons, neutrinos e a própria matéria escura. A energia escura seria, então,

a quinta componente cósmica que deve possuir uma equação de estado p = p(ρ) < −ρ/3. Alter-

nativamente, uma equação de estado para a energia escura também pode ser obtida através

da interpretação de campo escalar φ com potencial V (φ). Neste caso, a Lagrangeana L e o

tensor energia momento Tµ
ν são dados por

L =
1

2
φ,σφ,σ − V (φ), Tµ

ν = φ,µφ,ν −
(
1

2
φ,σφ,σ − V (φ)

)
δµν , → φ,ν ≡ ∂φ

∂xν
, φ,µ ≡ gµσφ,σ.

(4.3)

As definições acima produzem

ρ =
1

2
φ̇2 + V (φ), p =

1

2
φ̇2 − V (φ). (4.4)

A Langrangeana descrita acima é chamada de quintessência e é apenas uma generalização

de uma Lagrangeana para uma partícula não relativística. O campo de quintessência tem,

portanto, uma função indeterminada V (φ) que pode ser escolhida arbitrariamente de forma a

reproduzir qualquer tipo de expansão para o Universo. Claramente, a partir das construções

acima, qualquer equação de estado dependente do tempo w(t) = p(t)/ρ(t) pode ser obtida se o

potencial V (φ) for adequadamente escolhido. A referência [87] lista alguns modelos propostos

na literatura. Para demonstrar a praticidade destes modelos, considere o Universo composto

por duas formas de energia ρ(a) = ρc(a) + ρφ(a), onde ρc representa algum tipo de matéria

conhecida. Como demonstrado em [88], o potencial pode ser escrito como

V (a) =
1

16πG
H(1−Q)

[
6H + 2a

dH

da
− aH

1−Q

dQ

da

]
, Q(a) ≡ 8πGρc(a)/3H

2(a), (4.5)

φ(a) = (8πG)
−1/2

∫
da

a

[
a
dQ

da
− (1−Q)

dlnH2

dlna

]1/2
(4.6)

Para quaisquer funções H(a) e Q(a) pode se determinar V (a) e φ(a). Este resultado é classe

de problema inverso, onde a partir da solução desejada encontra-se o potencial V (a). Por-

tanto, qualquer modelo de quintessência já estudado na literatura pode ser obtido através

das equações (4.5-4.6).
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De maneira equivalente ao exposto acima, existe ainda a possibilidade de se obter equações

de estado através da Lagrangeana taquiônica L = −V (φ) [1− φ,σφ,σ]
1/2 [89]. Este formalismo

dá origem aos modelos de k-essência para a energia escura [90].

O formalismo de campo escalar pode, portanto, prover qualquer dinâmica de fundo para o

Universo. Com efeito, qualquer parâmetro da equação de estado w(z) pode ser obtido. Assim,

parametrizações para a equação de estado da energia escura do tipo w = w(z), muito comuns

na cosmologia, refletem, na verdade, nossa ignorância a respeito do potencial V (φ). Alguns

exemplos de parametrizações utilizadas para w(z) são:

• CPL: w(z) = w0 + w1
z

1+z , proposta por Chevallier & Polarski [91] e Linder [92]

• JBP: w(z) = w0 +
waz

(1+z)2 , proposta por Jassal, Bagla e Padmanabhan [93].

• Wetterich: w(z) = w0

[1+waln(1+z)2]2
[94].

4.5 Modificação na gravidade

O termo energia escura aparece no âmbito da Relatividade Geral. Sem dúvida, os testes

gravitacionais em nível de sistema solar são unânimes a respeito de sua confiabilidade. No

entanto, existem alternativas a Relatividade Geral que se enquadram sob a genérica classifi-

cação ´´teorias de gravitação modificada”. Um recente artigo de revisão analisa a relação entre

estas teorias e a aceleração do Universo [95]. Aqui fazemos menção a algumas alternativas:

• Teorias f(R): partem da ação [96]

S =

∫
d4x

√−g
[

1

16πG
f(R) + Lmat

]
, (4.7)

onde f(R) = R+∆(R). A Relatividade Geral é recuperada no limite ∆(R) = 0.

• Brans-Dicke: uma teoria onde o escalar de Ricci é acoplado a um campo escalar φ [97],

cuja ação é dada por:

S =

∫
d4x

√−g
[
φR− ω

φ,ρφ
,ρ

φ
+ Lmat

]
. (4.8)

• DGP: neste modelo proposto por Dvali, Porrati e Gadabadze, a gravidade modifica-se a

longas distâncias mantendo-se quadridimensional em testes locais [98]. Sua motivação está

no contexto das teorias multi-dimensionais onde a expansão é dada por

H2

H2
0

= Ωk(1 + z)2 +
[
Ωr +

√
Ωm0(1 + z)3 +Ω2

r

]2
, Ωr =

(1− Ωm)

2
√
1− Ωk

(4.9)

• Gravidade Galileon: é descrita pela ação [99]

S =

∫
d4x

√−g
[
M2

pl

2
R+

1

2

5∑

i=1

ciLi + Lmat

]
, (4.10)
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onde os ci‘s são os coeficientes de cada uma das 5 Lagrangeanas Li acrescentadas à teoria

como pode ser visto na Ação anterior.

• Gauss-Bonnet: partem de ações do tipo [100]

S =

∫
d4x

√−g
[
1

2
R− 1

2
(∆φ)2 − V (φ)− f(φ)G + Lmat

]
, (4.11)

construídas com ajuda do termo G = R2 − 4RµνR
µν +RµναβR

µναβ e das funções V (φ) e f(φ).

• Teorias f(T ): teorias que incorporam funções da torsão T em sua ação, propostas em

[101].

4.6 Outras propostas

Criação de partículas de matéria escura

Suponha que partículas de matéria escura (p = 0) sejam criadas no Universo e que esta

componente não obedeça mais a equação de conservação (2.11). Se admitirmos um termo de

fonte Q inserida do lado direito desta equação, temos

ρ̇+ 3Hρ = Q → ρ̇+ 3H(p− Q

3H
) = 0. (4.12)

Nota-se que o termo de fonte efetua para a dinâmica cósmica o mesmo efeito de um fluido

com pressão negativa. Este modelo tem sido estudado em [102]

Interação do setor escuro e o problema da coincidência cósmica

Tais modelos permitem um possível acoplamento entre matéria escura e energia escura. Não

se trata, em princípio, de uma alternativa a energia escura, mas uma possível solução do

chamado problema da coincidência cósmica [103].

As equações de Friedmann, somadas aos vínculos observacionais, nos levam aos seguin-

tes números. As atuais densidades fracionárias de matéria escura e energia escura são,

respectivamente Ωm0 ∼ 0.3 e ΩΛ ∼ 0.7. Evidentemente, estes valores são da mesma ordem de

magnitude. Enquanto o valor ΩΛ permaneceu o mesmo durante toda a história do Universo,

a quantidade de matéria escalonou obedecendo a Ωm(z) = Ωm0(1 + z)3. Logo, em qualquer

instante no passado Ωm(z) >> ΩΛ. A questão que surge é, por que exatamente em z=0 estas

quantidades possuem praticamente o mesmo valor?

Seja um modelo composto por matéria escura e uma outra componente x, a dinâmica dos

modelos com interação é dada pelas equações

˙ρm + 3H(ρm + pm) = δ, ρ̇x + 3H(ρx + px) = −δ. (4.13)
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As componentes não evoluem separadamente. O termo de interação δ transfere energia do

fluido x para a matéria se δ > 0 e vice versa. Como consequência temos que as densidades

das componentes possuem uma razão constante durante a toda história do Universo, dando

uma explicação para o problema da coincidência cósmica.

4.7 Matéria Escura x Energia Escura: medindo forças

Neste ponto ocorre uma transição desta tese. O capítulo 3 nos deixa aptos a concluir: a maté-

ria escura é uma componente fundamental na cosmologia. Neste sentido, a partir do próximo

capítulo colocamos em cheque se a energia escura é tão fundamental quanto a matéria es-

cura. Trabalhamos com a premissa de que, não, a energia escura não possui o mesmo status

da matéria escura. O desafio agora seria buscar cosmologias onde apenas a própria matéria

escura descreva as observações cosmológicas. Esta matéria não necessariamente se chamará

matéria escura, mas sim, matéria escura unificada. A justificativa deste termo “unificada”

dá-se ao fato de que esta nova matéria é capaz de unificar os conceitos de matéria escura e

energia escura em uma única substância. Dois candidatos serão utilizados neste contexto de

unificação. No capítulo 5, estudamos cosmologias baseadas no gás de Chaplygin. No sexto

capítulo, um fluido com viscosidade volumétrica representará este papel.



Capítulo 5

Cosmologias baseadas no gás de

Chaplygin

5.1 Gás de Chaplygin e a cosmologia

A dinâmica de fluidos é uma disciplina de grande importância devido a sua aplicabilidade em

diferentes contextos físicos. Assim como já exposto na seção 3.2, a cosmologia faz uso da

aproximação de fluido para descrever a evolução do Universo. Neste contexto, a pressão do

fluido, ou melhor sua equação de estado, é uma grandeza fundamental da dinâmica cósmica

e pode ser escrita, em termos das variáveis termodinâmicas densidade ρ e entropia s, como

p = p(ρ, s).

O gás de Chaplygin é representado por uma equação de estado

p = −A
ρ
, (5.1)

onde A é uma constante positiva. Esta expressão foi desenvolvida no contexto da aerodinâ-

mica por S. Chaplygin em 1904 [104]. No entanto, trata-se de uma equação de estado com

pressão negativa. Logo, preenche um requisito imposto pelas observações de Supernovas. Seu

interesse na cosmologia foi expresso pela primeira vez por A. Kamenshchik e colaboradores

em 2001 [105]. Entende-se então o título desta referência, “An alternative to quintessence”.

De fato, esta exótica equação de estado possui algumas motivações teóricas que já haviam

sido exploradas em [106]. Para a cosmologia, em particular, é interessante o fato de um fluido

com pressão negativa possuir uma velocidade do som positiva

v2s =
∂p

∂ρ
=
A

ρ2
. (5.2)
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A conservação deste fluido fornece, através da solução da equação (2.11), a seguinte expressão

para sua densidade

ρc =

√
A+

B

a6
, (5.3)

onde B é uma constante de integração. Esta expressão revela que o gás de Chaplygin pode

ser mais do que uma simples “Uma alternativa a quintessência”. Tomando alguns limites da

expressão (5.3),

Passado : a << 1 → ρc ∼
B

a3
(5.4)

Hoje : a≫ 1 → ρc =
√
A+B = constante, (5.5)

demonstramos claramente que o gás de Chaplygin pode se comportar como um fluido sem

pressão (matéria) no passado e evoluir para uma fase com densidade constante (constante

cosmológica). Esta análise indica que o gás de Chaplygin poderia ser a única componente

do setor escuro substituindo matéria e energia escuras. Surge então a idéia de unificação do

setor escuro. Algumas possíveis terminologias encontradas na literatura são: UDM (Unified

Dark matter - Matéria escura unificada) e Quartessence models (Modelos de quartessência).

Mas em todas elas a idéia é a mesma: o setor escuro do Universo é composto por apenas uma

componente.

Generalizações em física são muito comuns e o mesmo ocorreu com o gás de Chaplygin.

Em [107] foi proposta a equação de estado:

pcg = − A

ρα
, (5.6)

que tornou-se conhecida por gás de Chaplygin generalizado. O novo parâmetro α não altera

as demais propriedades do gás de Chaplygin original, que pode ser recuperado com α = 1. A

expressão para sua densidade é

ρcg = ρcg0

[
Ā+

1− Ā

a3(1+α)

] 1
1+α

, (5.7)

onde procedemos com a definição Ā = A/ρ1+α
gc0 e sua velocidade do som torna-se

v2scg = αĀ

(
ρcg0
ρcg

)1+α

. (5.8)

Em z=0 temos v2s0 = αĀ.

Cosmologias baseadas no gás de Chaplygin generalizado possuem, em geral, uma dinâmica

de fundo dada por:

H(z) = H0

√

Ωk(1 + z)2 + (Ωb0 +Ωdm0)(1 + z)3 +Ωc0

[
Ā+ (1− Ā)(1 + z)3(1+α)

] 1
1+α

, (5.9)
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onde Ωk + Ωb0 + Ωdm0 + Ωc0 = 1. O termo Ωdm0 representa a quantidade de matéria escura

do modelo. No cenário de unificação (que motiva este fluido) Ωdm0 = 0. Mas note que o gás

de Chaplygin generalizado também pode ser visto como mais uma parametrização para a

equação de estado da energia escura. Ainda, se fixarmos α = 0 a expressão acima se reduz,

efetivamente, a dinâmica do modelo ΛCDM.

5.2 Resultados para a dinâmica de fundo do gás de Chaply-

gin generalizado

Com um modelo em mãos e uma amostra de dados observacionais pode-se imediatamente

aferir quais são os valores dos parâmetros do modelo que melhor se ajustam ao dados. Desde

que foi proposto, o gás de Chaplygin generalizado tem passado por uma série de confrontos

contra diversos tipos de dados observacionais. Alguns vínculos utilizando Supernova [108],

radiação cósmica de fundo [109], oscilações acústicas dos bárions [110], efeito Sachs-Wolfe

integrado [111], espectro de potência da matéria [112], lentes gravitacionais [113], raios-x

de aglomerados de galáxias [114], idade de objetos em altos desvios para o vermelho [115],

além de vínculos que utilizam várias amostras combinadas [116]. Um resultado comum a

todos estes estudos é que o valor α = 0 (limite ΛCDM) tem alta probabilidade. No entanto, os

vínculos dependem muito se Chaplygin é visto como uma verdadeira unificação (Ωdm0 = 0) ou

se é apenas uma componente de energia escura.

Nesta seção utilizaremos dois tipos de amostras para confrontar a dinâmica de fundo do

gás de Chaplygin. Na seção (5.2.1)1 utilizamos medidas diretas de H(z) e posteriormente, na

seção (5.2.2)2 utilizamos o diagrama de Hubble para explosões de raios-gamma (Gamma ray

bursts-GRB), ao invés das usuais Supernovas.

5.2.1 Medidas para H(z)

O parâmetro de Hubble (H = ȧ/a) pode ser relacionado ao desvio para o vermelho através de

H = − 1

1 + z

dz

dt
. (5.10)

1Trabalho em colaboração com J.C. Fabris e Paulo Louzada que encontra se submetido ao European Physical

Journal C.
2Trabalho em colaboração com Sérgio V. Gonçalves e Rodolfo de Freitas que encontra se submetido ao Physics

Letters B.
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Isto torna o conhecimento da variação dz/dt de alguma observação em algum ponto z necessá-

ria para se determinar a função H. O método desenvolvido em [117] permite a medição direta

do diferencial dt/dz. Tal técnica foi empregada em uma amostra de galáxias vermelhas, toma-

das como relógios-padrão, nas referências [118, 119, 120]. Isto possibilitou um compilação

de 11 pontos observacionais. Um outra técnica relacionada a medida radial das oscilações

acústicas de bárions foi utilizada em [121] para obter outras 2 medidas no diagrama H × z. A

compilação destes resultados está listada em [122] e discutida em [123].

Mostramos na figura ao lado o diagrama

H(z) × z com os 13 pontos utilizados em

nossa análise estatística. As linhas repre-

sentam o comportamento da função H(z)

para o modelo ΛCDM plano com ΩΛ = 0.7

para 4 valores distintos de H0. Da linha

inferior para a superior: H0 = 68, 70, 72 e

74 Km/s/Mpc. Nota-se, qualitativamente,

uma dispersão considerável da amostra.

Estes dados concordam com uma cons-

trução independente de H(z) a partir dos

dados de SN [124].
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Figura 5.1: Diagrama H(z) × z com os dados

utilizados nesta seção.

A determinação do parâmetro H0, feito por vias ópticas pelo telescópio espacial Hub-

ble, poderia também ser incluída na amostra. No entanto, incluir um ponto observacional

H(0) = 72km/s/Mpc poderia tornar os resultados finais tendenciosos, visto que isso pode ser

considerado com um prior, ou seja, uma informação que ´´obriga” o parâmetro H0 do modelo

a seguir o valor imposto.

Para o nosso objetivo, que é estimar parâmetros de um modelo cosmológico com o gás de

Chaplygin generalizado, utilizaremos os dados relacionados em [122] e prosseguiremos com

uma análise estatística utilizando as técnicas descritas no apêndice A.
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O modelo

O objetivo aqui é impor vínculos na seguinte dinâmica

H(z) = H0

√

(Ωb0 +Ωdm0)(1 + z)3 + (1− Ωb0 − Ωdm0)

[
Ā+ (1− Ā)(1 + z)3(1+α)

] 1
1+α

. (5.11)

Trata-se de um modelo com matéria sem pressão e gás de Chaplygin generalizado. Bári-

ons, na quantidade Ωb0 = 0.042, e uma contribuição extra de matéria escura Ωdm0 formam

a componente de matéria. Em qualquer modelo a presença da componente bariônica é de

fundamental importância. O cenário de unificação do setor escuro ocorre quando Ωdm0 = 0.

Adotamos também uma dinâmica plana, ou seja, o termo de curvatura é nulo Ωk = 0, impli-

cando Ωb0 +Ωdm0 +Ωc0 = 1.

Temos 4 parâmetros livres: H0,Ωdm0, Ā e α. H0 pode ser expresso em termos do parâmetro

de Hubble reduzido h via H0 = 100hKms−1 Mpc−1

Resultados Estatísticos

Vamos considerar 3 casos particulares: i) o cenário de unificação Ωdm0 = 0.0; ii) o cenário

tipo ΛCDM, fixando Ωdm0 = 0.25 (onde o gás de Chaplygin é visto como energia escura); iii)

deixando o parâmetro Ωdm0 livre. Assim, poderemos testar se o cenário i) ou ii) é favorecido.

Dentro da análise estatística Bayesiana uma atenção particular deve ser dada a escolha

dos priors. Para h,Ωdm0 e Ā parece natural utilizar

0 ≤ h ≤ 1, 0 ≤ Ā ≤ 1, 0 ≤ Ωdm0 ≤ 0.958. (5.12)

Os priors sobre o parâmetro α devem ser melhor discutidos. A princípio, α pode assumir

qualquer valor positivo. Por exemplo, do ponto de vista das perturbações, uma velocidade

do som positiva requer α > 0. De fato, na referência [125], o valor α ∼ 200 foi encontrado

através do efeito Sachs-Wolfe integrado [126]. Assim, não parece necessário colocar um limite

superior para α. Por outro lado, os limites (5.4), que motivam cosmologias com o gás de

Chaplygin, são mantidos apenas se α > −1. Entretanto, alguns vínculos observacionais sobre

o parâmetro α indicam que valores negativos podem ser preferidos. Considerando o prior

α > αmin, vamos adotar os valores: αmin = -10.0, -2.0, -1.0 e 0.0.

Assumindo o cenário i) de unificação (Ωdm = 0), mostramos na tabela (5.2.1) as estimativas

finais para cada parâmetro livre com incertezas calculadas a 2σ. Temos 3 parâmetros livres.

Os resultados dependem pouco da escolha de αmin. Existe um concordância em torno dos va-

lores h = 0.71, Ā = 0.97 e α =-0.2. Obviamente este valor para α não é permitido se adotarmos

o prior αmin = 0.
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αmin 0.0 −1.0 −2.0 −10.0

h 0.74+0.07
−0.06 0.71+0.08

−0.09 0.71+0.08
−0.11 0.71+0.08

−0.11

Ā 0.97+0.03
−0.27 0.98+0.02

−0.56 0.97+0.03
−0.72 0.97+0.03

−0.64

α 0.00+1.94
−0.00 −0.20+1.85

−0.80 −0.20+2.00
−1.42 −0.20+2.08

−1.47

Tabela 5.1: Estimativas uni-dimensionais dos parâmetros h, Ā e α para o cenário de unifica-

ção do gás de Chaplygin generalizado (Ωdm0 = 0).

Alguns PDFs são mostrados na figura (5.2) considerando o prior αmin = −10.0. O pico em

α = −0.20 é bem visível no painel superior-esquerda. Os demais painéis são os contornos de

1,2 e 3 σ de confidência obtidos após a primeira marginalização. Os contornos α × h e α × Ā

não dependem da escolha de αmin. Com isso, pode-se afirmar que valores α < 0 possuem alta

probabilidade.

-10 -8 -6 -4 -2 0 2

0.0

0.1

0.2

0.3

0.4

Α

P
D

F

0.55 0.60 0.65 0.70 0.75 0.80 0.85

-10

-8

-6

-4

-2

0

2

h

Α

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

-10

-8

-6

-4

-2

0

2

A

Α

Figura 5.2: PDFs para o cenário de unificação (Ωdm0 = 0) se αmin = −10.0.

Passando ao caso ii), onde fixamos Ωdm0 = 0.25 mostramos as estimativas finais na tabela

(5.2.1). Observamos agora uma concordância para h = 0.69 e Ā = 1. No entanto, não existe um

pico na distribuição de α. Ele se extende para valores arbitrariamente negativos e podemos

dizer que sua estimativa segue o valor adotado para αmin. Este resultado entra em contradição

com o limite ΛCDM do gás de Chaplygin generalizado que é α = 0.

A análise do caso iii), onde deixamos Ωdm0 livre, é eficiente para verificar a consistência da

proposta de unificação. Este cenário pode ser imposto desde o início como fizemos em i). Se

os dados preferirem tal valor, teremos um indício a cerca da unificação do setor escuro. Os

resultados da tabela (5.3) mostram que a conclusão depende fortemente da escolha do prior.

O cenário de unificação é favorecido apenas se αmin = 0. Os PDFs uni-dimensionais para
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αmin 0.0 −1.0 −2.0 −10.0

h 0.69+0.04
−0.05 0.68+0.04

−0.03 0.68+0.04
−0.08 0.69+0.07

−0.03

Ā 1.00+0.0
−0.14 1.00+0.0

−0.39 1.00+0.0
−0.62 1.00+0.00

−0.87

α 0.00+3.01
−0.00 −1.00+3.25

−0.00 −2.00+3.42
−0.0 −10.00+6.08

−0.00

Tabela 5.2: Estimativas uni-dimensionais para os parâmetros h, Ā e α para o gás de Chaplygin

generalizado adotando Ωdm0 = 0.25.
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Figura 5.3: PDFs for the GCG scenario with Ωdm0 = 0.25 if αmin = −10.0. In the left panel we show, from botton

to top, the lines are the 1, 2 and 3σ contours of CL.

Ωdm0, considerando diferentes valores de αmin são mostrados na figura (5.4).

Discussão dos resultados para a amostra H(z)

O cenário de unificação sai fortalecido após as análise desta seção. O caso (i) se revelou

como uma alternativa viável fornecendo a estimativa α =-0.2. Este valor não implica em

qualquer consequência trágica para a dinâmica cósmica. Mas, com os resultados do caso

(iii), os dados preferem o cenário de unificação se αmin = 0. Levando em conta dispersão da

amostra, parece razoável concluir que o cenário de unificação com α ∼ 0 é uma ótima opção

para a dinâmica cósmica. Quando o tratamos como uma componente tipo energia escura,

caso (ii), os valores obtidos para o parâmetros α são muito negativos. Poderíamos conciliar o

caso (ii) se adotarmos αmin = 0, mas teríamos exatamente o modelo ΛCDM.

5.2.2 Gamma Ray Busters como vela padrão

Como extender o diagrama de Hubble para z>2?

Supernovas tem sido observadas em z < 1.7. Observações além deste valor são extremamente

raras e de baixa qualidade espectrográfica. O período z < 1.8 compreende grande parte da
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αmin 0.0 -1.0 -2.0 -10.0

h 0.71+0.07
−0.07 0.68+0.07

−0.08 0.68+0.08
−0.09 0.68+0.07

−0.09

Ā 1+0
−0.23 1+0

−0.49 1+0
−0.68 1+0

−0.91

Ωdm0 0+0.29
−0.00 0.18+0.15

−0.18 0.22+0.14
−0.22 0.26+0.19

−0.15

α 0.00+2.10
−0.00 −1.00+2.43

−0.00 −2.00+3.01
−0.0 −10.00+9.63

−0.00

Tabela 5.3: Estimativas uni-dimensionais para os parâmetros h, Ā and Ωdm0.
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Figura 5.4: PDF uni-dimensional do parâmetro Ωdm0 para diferentes valores de αmin. Quadro
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Figura 5.5: PDFs bi dimensionais para o espaço dos parâmetros α × Ωdm0 para diferentes valores de αmin. Da

esquerda para a direita αmin = 0, αmin = −1, αmin = −2 and (αmin = −10).

história recente do Universo. A transição da para a fase de expansão acelerada ocorre em

z = 0.7 e, logo após, o Universo se torna dominado pela energia escura em z = 0.3. Supernovas,

portanto, são capazes de determinar toda a história recente da dinâmica cósmica. Dados na

região z > 1.8 seriam importantes para entender o período final da fase dominada pela matéria

que começou por volta de z ∼ 3000. Nesta fase se dá o processo de formação de estruturas e

sua influência na evolução da dinâmica de fundo poderia ser aferida com estas observações

em altos desvios para o vermelho. Neste sentido, GRBs aparecem como candidatos para

preencher o Diagrama de Hubble além das observações de Supernovas [127].

As GRBs liberam ∼ 1051 − 1053 ergs de energia em um intervalo de poucos segundos. Neste

pequeno período, estes eventos tornam, sem dúvida, GRB nos objetos mais brilhantes do

Universo. Elas foram descobertas na década de 1960 pelo satélite Vela [128]. As observações
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mais recentes foram coletadas pelo projeto “The Burst and Transient Source Experiment on

the Compton Gamma-Ray Observatory” (BATSE on the Compton GRO) lançado em 1991 [129]

e pela missão SWIFT (2004).

Enquanto SN são consideradas perfeitas velas padrão, o mesmo não ocorre com GRBs.

O problema surge quando algumas das observações parciais (aquelas que resultarão em um

valor final para a distância luminosidade) são calibradas a partir de algum modelo cosmológico

previamente estabelecido. Logo, estimar parâmetros de outros modelos, como por exemplo o

Chaplygin, a partir de uma amostra de GRBs gera resultados tendenciosos. Este é o chamado

problema da circularidade [130]. As alternativas para esta questão incluem um tratamento

estatístico da amostra [131] ou o uso das chamadas relações de Ghirlanda [132]. No entanto,

as críticas sobre estes métodos são comuns na literatura [133].

Recentemente, Liang e colaboradores conseguiram obter um amostra de GRBs indepen-

dente da qualquer modelo cosmológico [134] que, posteriormente, já foi atualizada [135].

Mostramos na figura ao lado o diagrama

de Hubble com os dados de Supernovas da

amostra Constitution (pontos pretos) e os

dados de 42 GRBs (pontos vermelhos) obti-

dos na referência [135]. As linhas represen-

tam o comportamento para o modelo ΛCDM

plano com ΩΛ = 0.7 para 2 valores distin-

tos de H0. Da linha inferior para a superior:

H0 = 74 e 68 Km/s/Mpc. As linhas traceja-

das demarcam a região onde Supernovas e

GRBs são observadas. O método empregado

nas referências [134, 135] considera as Su-

pernovas como primeiras velas padrão. Re-

pare que na região entre as linhas traceja-

das da figura (5.6) existem tanto SN quanto

GRBs.

0 1 2 3 4 5 6

35
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45
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z

Μ
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L

Diagrama de Hubble

SN

GRB

Figura 5.6: Diagrama de Hubble incluindo

dados de Supernova e Explosões de raios

gamma.

Neste intervalo, a mesma calibração necessária para as Supernovas é utilizada para as

GRBs. Assim, basta estender esta mesma calibração para as demais GRBs que residem em

altos desvios para o vermelho. Detalhes deste método podem ser encontrados em [136].
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Resultados estatísticos

A quantidade que deve ser calculada para construir o diagrama de Hubble é

µth = 5 log

(
dL
Mpc

)
+ 25 , (5.13)

que faz uso da expressão (4.1). Utilizando as ferramentas descritas no apêndice A, estudare-

mos alguns cenários particulares e estimaremos parâmetros.

Assim como na seção anterior, vamos estudar alguns casos particulares da expressão

(5.9), ou seja, algumas dinâmicas baseadas no gás de Chaplygin generalizado. Um caso não

investigado anteriormente com os dados de H(z) foi o i) gás de Chaplygin (α = 1). De fato,

sabe-se que este caso não representa uma boa descrição dos dados, mas isso ainda não foi

verificado com os dados de GRB.
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Figura 5.7: PDF bidimensional para os parâmetros do gás de Chaplygin (α=1). As curvas

mostram os contornos de 99.73%, 95.45% e 68.27% de confidência estatística. Quanto mais

escura a região, menor a probabilidade.

Assumindo o caso plano Ωk = 0, temos 3 parâmetros livres: Ωdm0, Ā e H0. Para este caso, os

contornos bi-dimensionais correspondentes a 99.73%, 95.45% e 68.27% de confidência esta-

tística são mostrados na Fig. (5.7). Os PDFs uni-dimensionais para este caso são mostrados

na figura 5.8.

O segundo caso analisado corresponde ao ii) gás de Chaplygin generalizado com o prior

H0 =72Km/s/Mpc (valor obtido pelo Hubble Space Telescope [13]). Ainda mantemos Ωk = 0.

Apenas liberamos o parâmetro α para variar. Repare que ainda temos 3 parâmetros livres.

Assim como na seção anterior, devemos optar por um prior para o parâmetro α. Vamos evitar

valores α < 0. Os resultados são mostrados nas figuras 5.9 e 5.10.

Este mesmo caso pode ser re-analisado, iii) deixando livre, porém, o parâmetro H0. Mos-

tramos os resultados nas figuras 5.11 e nas linhas sólidas da figura 5.12.
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Figura 5.8: PDFs unidimensionais para os parâmetros do gás de Chaplygin.
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Figura 5.9: PDFs bidimensionais para o gás de Chaplygin generalizado fixando H0 =

72 km s−1 Mpc−1. As curvas mostram os contornos de 99.73%, 95.45% e 68.27% de confi-

dência estatística. Quanto mais escura a região, menor a probabilidade.
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Figura 5.10: PDFs uni-dimensionais para os 3 parâmetros livres do gás de Chaplygin genera-

lizado quando H0 = 72 km s−1 Mpc−1.

Todos os resultados desta seção foram obtidos com o prior 0 < α < 1. Este é, na verdade,

o prior original sobre o parâmetro α e sua origem está relacionada com a velocidade do som
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Figura 5.11: Probabilidades para os 4 parâmetros livres do gás de Chaplygin generalizado e o

prior 0 ≤ α ≤ 1. As curvas mostram os contornos de 99.73%, 95.45% e 68.27% de confidência

estatística. Quanto mais escura a região, menor a probabilidade

medida hoje para o gás de Chaplygin generalizado v2s = αĀ que é dada em unidades de c.

Logo, afim de manter a causalidade, e como 0 < Ā < 1, devemos ter 0 < α < 1. Por outro

lado, pode-se argumentar que esta escolha é um tanto conservadora [137]. Na verdade, a

expressão v2s = αĀ representa a velocidade de grupo, ao passo que, a causalidade é violada

quando a velocidade da frente de onda excede c [138]. Nas próximas seções, onde falamos

sobre os aspectos perturbativos do gás de Chaplygin generalizado, retornamos a discussão

sobre a velocidade do som.

O próximo passo é restabelecer o prior 0 > α, assim como adotado na seção anterior com

a amostra de H(z). Recalculamos as probabilidades uni-dimensionais com o novo prior e as

mostramos nas linhas tracejadas da figura 5.12.

Existem fortes evidências de que o termo de curvatura é nulo. Ou seja, vivemos em um

Universo plano. Este resultados é, no entanto, obtido dentro do modelo padrão ΛCDM. Nosso

enfoque agora concentra-se na estimativa do termo de curvatura para o gás de Chaplygin

sem fixar qualquer parâmetro. Quer dizer, deixaremos todos os 5 parâmetros do modelo livre

e obteremos assim a análise estatística mais completa possível. Os limites (priors) adotados
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Figura 5.12: PDFs uni-dimensionais para os parâmetros do gás de Chaplygin generalizado

quando H0 é livre para variar. As linhas sólidas correspondem ao prior 0 ≤ α ≤ 1 enquanto

que linhas tracejadas correspondem ao prior α ≥ 0. A estimativa final do parâmetro α não

depende de seu próprio prior.

para a curvatura serão [-0.6,0.6]. A figura 5.13 mostra os resultados desta análise.
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Figura 5.13: PDFs para o caso onde a curvatura é livre considerando os priors 0 ≤ α < 1

(linhas sólidas) e α ≥ 0 (linhas tracejadas).

As próximas tabelas resumem todos os resultados encontrados para os modelos cosmoló-

gicos com gás de Chaplygin generalizado obtidos dos dados de GRBs.
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Case α Ā Ωdm0 H0 Ωk0

CGM (α = 1) → Fig. 5.2 1 0.96+0.04
−0.61 0.04+0.59

−0.04 51.3+9.5
−5.8 0

GCGM (h = 0.72) → Fig. 5.4 << 0 0.98+0.02
−0.59 0.01+0.56

−0.01 72.0 0

GCGM (0 ≤ α ≤ 1) → Fig. 5.6 −4.3+4.8
−15.2 0.88+0.12

−0.54 0.10+0.52
−0.10 51.9+9.8

−5.6 0

GCGM (α ≥ 0) → Fig. 6 −4.3+4.8
−15.2 1.00+0.0

−0.34 0.00+0.61
−0.00 48.2+9.2

−5.3 0

GCGM Ωk 6= 0 (0 ≤ α < 1) → Fig. 5.7 1.2+5.9
−7.4 0.64+0.24

−0.25 0.31+0.44
−0.20 56.2+10.1

−6.5 −0.26+0.25
−0.26

GCGM Ωk 6= 0 (α ≥ 0) → Fig. 5.7 1.2+5.6
−7.3 1.00+0.00

0.61 0.00+0.51
−0.00 52.3+8.9

−6.0 −0.53+0.29
−0.28

Tabela 5.4: Valores estimados dos parâmetros de diferentes modelos tipo Chaplygin com

incertezas tomadas com 1σ de confidência.

Figura Ωdm ×H0 Ā×H0 Ā× Ωdm0 Ā× α Ωdm × α H0 × α

5.1 (1.0 , 47.9) (0,48.1) (0.86 , 0.27) - - -

5.3 - - (0.86 , 0.27) (0.86 , 0.25) (0.23 , -20) -

5.5 (49.8 , 1.0) (0 , 48.1) (0.86 , 0.26) (0.86, 0.2) (0.23 , -12.0) (50, +10.0)

Tabela 5.5: Melhor ajuste para os gráficos bi-dimensionais.

Discussão dos resultados para GRBs

De maneira geral, a dispersão da amostra é alta o que gera incertezas nas estimativas muito

maiores do que as calculadas com Supernovas.

As análises com GRBs não assumiram o cenário de unificação. Deixamos sempre a quan-

tidade (Ωdm) livre para variar para verificar se cenário de unificação seria favorecido ou não.

Para o gás de Chaplygin (α = 1) com Ā,Ωdm e H0 livres encontramos resultados similares

aos fornecidos com Supernovas [108]. Uma diferença encontrada foi o valor H0 = 51.3+9.2
−5.7 (1σ)

que é um pouco menor do que o usualmente encontrado. No entanto, existem na literatura

alguns vínculos para o parâmetro de Hubble na faixa H0 < 70Km/Mpc/s [139].

Na segunda análise fixamos o valor H0 = 72 km s−1Mpc−1 e deixamos agora α livre. O

cenário de unificação, apesar das altas incertezas, é favorecido (Figs. 5.9 e 5.10). Não há pico

na distribuição do parâmetro α que assume valores arbitrariamente negativos. Este resultado

reflete o que encontramos com a amostra de H(z).

Com 4 parâmetros livres re-obtemos, basicamente, os mesmos resultados. A hipersu-

perfície H0 = 72 km s−1 Mpc−1 não representa o máximo de probabilidade neste espaço dos

parâmetros. De fato, modelos com o gás de Chaplygin generalizado apresenta valores abaixo

do prior HST [108]. Sobre o cenário de unificação a escolha do prior α ≥ 0 ou 0 ≤ α < 1 é
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fundamental. O resultado Ωdm = 0 ocorre apenas quando α ≥ 0. A respeito de α encontra-

mos o valor α = −4.3+4.8
−15.2, mas com grande dispersão. Nestes resultados pudemos verificar

uma característica da análise Bayesiana: A estimativa final a 1-D pode ser bem diferente das

estimativas parciais a 2-D. Por exemplo, valores negativos de α são favorecidos apesar do

PDF bi-dimensional (α x H0) na Fig.5.11 indicar uma alta probabilidade para α > 6. Estas

aparentes contradições refletem como a escolha dos priors, ou seja, o próprio processo de

marginalização são fundamentais na análise estatística. Outros exemplos disso ocorrem nos

painéis (Ωdm x H0) e (Ā x H0) da Fig. 5.11.

A última situação analisada foi a mais geral possível: todos os parâmetros, inclusive a

curvatura, estavam livres. Valores negativos para a curvatura são favorecidos enquanto que a

estimativa dos outros parâmetros seguem, de certa forma, os resultados das análises parciais.

5.3 Espectro de potência para o gás de Chaplygin Generali-

zado

Damos início ao estudo das perturbações cosmológicas nos modelos tipo Chaplygin. Na seção

3.2 foram expostas as ferramentas básicas da teoria de perturbações cosmológicas e pre-

tendemos, doravante, aplicá-las a um modelo composto por gás de Chaplygin generalizado

e matéria sem pressão (eventualmente adicionamos também a radiação). O objetivo de tal

análise é verificar se tal modelo é capaz de formar as estruturas que observamos como, por

exemplo, galáxias e aglomerados.

Os limites mostrados em (5.4) nos dizem que o gás de Chaplygin, de fato, se comportou no

passado como um legítimo fluido sem pressão, assim como no modelo cosmológico padrão.

Logo, segundo este modelo, existiu uma fase no passado que se comportou efetivamente com

matéria e, portanto, houve, a princípio, o processo de formação de estruturas. Neste contexto,

surgem dois questionamentos básicos a cerca de cosmologias tipo Chaplygin: quão eficiente

foi o processo de formação de estruturas e quais vínculos (restrições) os dados observacionais

podem impor sobre o modelo.

Ainda que sob um enfoque qualitativo, em [140] as propriedades perturbativas do gás de

Chaplygin (α = 1) foram verificadas e posteriormente o seu espectro de potência foi calculado

em [141]. Talvez, o primeiro resultado expressivo surgiu na referência [142]. Nesta referência

um modelo com apenas gás de Chaplygin generalizado foi estudado e a comparação do es-

pectro obtido com os dados observacionais justifica o título deste trabalho “The end of unified
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dark matter?”. O espectros encontrados em [142] apresentavam fortes oscilações e/ ou diver-

gências e não eram hábeis de descrever os dados, exceto, no caso α = 0, onde a dinâmica de

fundo se iguala a do modelo ΛCDM. Esta discussão continuou em [143] onde foi mencionado

que as oscilações no gás de Chaplygin não implicam, necessariamente, em oscilações no es-

pectro da matéria bariônica. Afinal, as observações são realizadas na região ótica do espectro

e refletem, na verdade, a distribuição de bárions.

Assumindo que a inclusão de bárions em um Universo dominado por gás de Chaplygin

generalizado torna o modelo mais real e ainda, que é o espectro de potência dos bárions que

deve ser comparado as observações, analisamos a partir da próxima seção (de maneira mais

quantitativa) os possíveis vínculos que os dados do espectro de potência podem impor sobre

cosmologias tipo Chaplygin.

Os resultados da seção 5.3.1 forma publicados em [144] J.C. Fabris, S.V.B. Gonçalves,

H.E.S. Velten, W. Zimdahl, “Matter Power Spectrum for the Generalized Chaplygin Gas Model:

The Newtonian Approach”, Phys.Rev.D78:103523, (2008). Os resultados da seção 5.3.2 estão

publicados em [145] J.C. Fabris, H.E.S. Velten and W. Zimdahl, “Matter Power Spectrum for

the Generalized Chaplygin Gas Model: The relativistic Case”, Phys.Rev.D81:087303, (2010).

5.3.1 Perturbações neo-Newtonianas

Utilizaremos aqui as equações para a cosmologia neo-Newtoniana discutidas na seção 3.2.

Para um modelo gás de Chaplygin generalizado e matéria sem pressão temos:

∂ρc
∂t

+∇ · (ρc~vc) + pc∇ · ~vc = 0 , (5.14)

∂~vc
∂t

+ ~vc · ∇~vc = − ∇pc
ρc + pc

−∇φ , (5.15)

∂ρm
∂t

+∇ · (ρm~um) = 0 , (5.16)

∂~vm
∂t

+ ~vm · ∇~vm = −∇φ , (5.17)

∇2φ = 4πG(ρm + ρc + 3pc). (5.18)

Em um Universo homogêneo e isotrópico com ρ = ρ(t), p = p(t) e ~v = ȧ
a~r, encontramos

(
ȧ

a

)2

+
k

a2
=

8πG

3
(ρm + ρc) , (5.19)

ä

a
= −4πG

3
(ρc + ρm + 3pc) . (5.20)

De fato, estas equações são idênticas às obtidas na Relatividade Geral. Mas devemos manter

em mente que, no nível perturbativo, a esta coincidência ocorre apenas se v2s = 0 [146]. No
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entanto, adiantamos que todos os resultados obtidos nesta seção foram confirmados pela aná-

lise relativística feita na próxima seção e portanto, não associaremos nossos resultados com

algum tipo de incerteza devido a escolha da teoria neo-Newtoniana. Ainda, os modos (esca-

las) estudados encontram-se dentro do raio de Hubble (∼ 3000Mpc) e portanto a interpretação

Newtoniana parece adequada para um primeiro estudo.

Introduzimos as perturbações através dos contrastes da densidade

δc =
δρc
ρc

e δm =
δρm
ρm

. (5.21)

Estas quantidades são introduzidas nas equações (5.14)-(5.18). Coletando os termos de pri-

meira ordem obtemos o sistema

δ̈c +

{
2
ȧ

a
− ω̇c

1 + ωc
+ 3

ȧ

a
(v2c − ωc)

}
δ̇c +

{
3

(
ä

a
+
ȧ2

a2

)
(v2c − ωc)

+3
ȧ

a

[
v̇2c − ω̇c

(1 + v2c )

1 + ωc

]
+
v2c k

2

a2
− 4πGρc(1 + ωc)(1 + 3v2c )

}
δc = 4πGρm(1 + ωc)δm (5.22)

e

δ̈m + 2
ȧ

a
δ̇m − 4πGρmδm = 4πGρm(1 + 3v2c )δc , (5.23)

onde v2c = ∂pc

∂ρc
e ωc =

pc

ρc
. As derivadas temporais envolvidas nestas equações correspondem ao

tempo cósmico t. Dividindo (5.22) e (5.23) por H2
0 e redefinindo o tempo como tH0 → t, estas

equações se tornam sem dimensão. Se utilizarmos o fator de escala a como variável dinâmica

o sistema (5.22)-(5.23) assume a forma

δ′′c +

{
2

a
+ g(a)− ω′

c(a)

1 + ωc(a)
− 3

1 + α

a
ωc(a)

}
δ′c

−
{
3

[
g(a)

a
+

1

a2

]
(1 + α)ωc(a) +

3

a

(
1 + α

1 + ωc(a)

)
ω′
c(a) +

αωc(a) k
2l2H

a2 f(a)

+
3

2

Ωc0

f(a)
h(a)[1 + ωc(a)][1− 3αωc(a)]

}
δc =

3

2

Ωm0

a3 f(a)
[1 + ωc(a)]δm (5.24)

e

δ′′m+

[
2

a
+ g(a)

]
δ′m − 3

2

Ωm0

a3 f(a)
δm =

3

2

Ωc0

f(a)
h(a)[1− 3αωc(a)]δc , (5.25)

onde lH = cH−1
0 é o raio de Hubble hoje e δ′ ≡ dδ/da.

Nas equações acima, definimos

f(a) =
ȧ2

H2
0

=

[
Ωm0 +Ωc0a

3 h(a)

a
+Ωk0

]
, (5.26)

g(a) =
ä

ȧ2
= −Ωm0 +Ωc0[h(a)− 3Ā h−α]a3

2a[Ωm0 +Ωc0a3h(a) + Ωk0a]
, (5.27)

h(a) = [Ā+ (1− Ā)a−3(1+α)]
1

1+α , (5.28)

ωc(a) = − Ā

h(a)1+α
. (5.29)

Segundo nosso modelo, ainda temos Ωm0 = Ωdm0 +Ωb0.



68

Comparação com os dados do espectro de potência

O espectro de potência será uma ferramenta básica para comparar teoria e observação em

nível perturbativo. Na sequência desta tese será frequente o cálculo do espectro de potência.

Por isso, criamos os apêndices B e C que detalham o cálculo espectro de potência P (k) assim

como das condições inicias do espectro. Grosso modo, seu valor pode ser calculado pela

expressão

P (k) = |δk|2 , (5.30)

onde δk é a transformada de Fourier do contraste da densidade δm.

Os parâmetros livres presentes nas equações (5.24)-(5.25) são os mesmos das análises

com os dados de H(z) e GRBs. Portanto, após calcular o espectro téorico, assim como exposto

no apêndice B, utilizamos as ferramentas estatísticas do apêndice A para estimar o valor dos

parâmetros livres.

Por se tratarem de equações diferencias de segunda ordem o sistema (5.24)-(5.25) necessita

de condições iniciais para δ e δ′. O apêndice C é destinado à obtenção destas condições.

Os programas “TwoDegree Field Galaxy Redshfit Survey” 2dFGRS [147] e o “Sloan Digital

Sky Survey” SDSS [148] são os principais projetos observacionais que fornecem os dados

de aglomeração de massa. Os dados utilizados neste capítulo foram retirados do programa

2dFGRS [147], pois são mais precisos e cobrem uma quantidade maior de escalas 0.01 <

k h−1 < 0.185Mpc−1 que o programa SDSS 0.2 < k h−1 < 0.15Mpc−1. Apesar de uma existir uma

possível tensão entre os resultados obtidos destas duas amostras [149], não encontramos em

nossa análise nenhuma diferença considerável.

Após a conclusão de nossas análises, foram lançados os dados do espectro de potência

SDSS7, correspondentes ao sétimo ano de operação deste projeto. Estes dados são, de fato,

melhores e mais precisos que os citados anteriormente. Estes novos dados foram utilizados

nas análises apresentadas no sexto capítulo.

Dividimos nossa análise em casos específicos: i) o cenário de unificação (Ωdm0 = 0). Como

os dados são fornecidos em termos do parâmetro h existem apenas dois parâmetros livres, α

e Ā; ii) cenário onde a quantidade de matéria escura é livre. Porém, fixando Ā = 0.95; iii) a

situação onde todos os parâmetros são livres para variar.

O caso i) é a configuração estudada em [137]. Nossos resultados, veja figura 5.14, es-

sencialmente confirmam os encontrados nesta referência, ou seja, o parâmetro α possui alta

probabilidade para α = 0 e para α > 2.
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Figura 5.14: Resultados para o caso de unificação i), onde Ωb0 = 0.043, Ωdm0 = 0 and Ωc0 =

0.957. Da esquerda para a direita: PDF bi-dimensional para α e Ā, o espectro de potência com

a curva teórica que melhor ajusta os dados e os PDFs uni-dimensionais para α e Ā.

0 2 4 6 8 10

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

Α

W
d

m
0

PDF

0 2 4 6 8 10

0.080

0.085

0.090

0.095

0.100

0.105

0.110

0.115

Α

P
D

F

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8

1.00

1.05

1.10

1.15

Wdm0

P
D

F
Figura 5.15: Resultados para o caso (ii) com Ωb0 = 0.043, Ωc0 = 1− Ωdm0 − Ωb0. Da direita para

a esquerda: o PDF bi-dimensional para α e Ωdm0, o PDF uni-dimensional para α e para Ωdm0.

No caso ii) relaxamos a restrição que o fluido sem pressão seja completamente constituído

por bárions. Como antes, Ωb0 é fixo e também adotamos Ā = 0.95. O PDF bi-dimensional para

α×Ωdm0 e os respectivos PDFs uni-dimensionais para α e Ωdm0 são mostrados na figura 5.15.

Novamente, valores próximos de α = 0 e para α > 2 são favorecidos. Um resultado marcante

é que, segundo o painel da direita na figura 5.15, o cenário de unificação é o preferido. Este

é um dos principais resultados encontrados neste capítulo e será constantemente lembrado

doravante.

Variando todos os parâmetros alguns dos resultados obtidos acima são confirmados. Os

PDFs uni-dimensionais para α, Ā, Ωdm0 e Ωc0 são mostrados na figura 5.16. A estimativa para

α seguem α ∼ 0 e α ≥ 2, enquanto que a probabilidade é alta para altos valores de Ωdm0, ou

equivalentemente, pequenos valores de Ωc0. Isto corresponde a um Universo dominado pela

matéria escura e o cenário de unificação não seria o preferido.
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Figura 5.16: Resultados para o caso geral com todos parâmetros livre (caso (iii)). Da esquerda

para a direita: o PDF uni-dimensional α, Ā, Ωdm0 e Ωc0.

Por fim, considerando um caso não mencionado anteriormente, assumimos α = 0. Este é

o chamado limite ΛCDM do gás de Chaplygin generalizado pois a dinâmica de fundo do gás

de Chaplygin generalizado é idêntica a do modelo ΛCDM. Nas perturbações, esta coincidência

extende-se, parcialmente, pelo fato de, em ambos os casos, termos uma velocidade do som

nula v2s = 0. No entanto, existe uma sutil diferença no valor do contraste da densidade δ = ρ̂/ρ

calculado no modelo ΛCDM e Chaplygin generalizado com α = 0. Como as densidades se

escrevem ρΛm = ρm0/a
3 e ρc = A + B/a3, respectivamente, não obtemos a mesma dinâmica

perturbativa [150] (para uma opinião contrária veja [151]). Os resultados estatísticos estão na

figura 5.17 e mostram que, de certa forma, ambos modelos possuem as mesmas predições.
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Figura 5.17: Resultados para o caso plano com α = 0. Da esquerda para a direita: PDF

uni-dimensional para Ā, Ωdm0 com Ā 6= 1 e para Ωdm0 com Ā = 1.

5.3.2 Perturbações relativísticas

Na última seção estabelecemos alguns vínculos sobre o gás de Chaplygin generalizado através

dos dados do espectro de potência da matéria que é obtido via uma análise perturbativa do

modelo. Esta seção refaz, em parte, a última seção. Porém, utilizamos a teoria relativista no

tratamento das perturbações.
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Equações

Nosso ponto de partida é a equação de Einstein onde o tensor momento-energia contém a

contribuição de radiação, matéria sem pressão e gás de Chaplygin generalizado. Com isso,

temos

Rµν = 8πG

{
Tm
µν − 1

2
gµνT

m

}
+8πG

{
T r
µν − 1

2
gµνT

r

}
+8πG

{
T c
µν − 1

2
gµνT

c

}
,

Tµν
m ;µ = 0 , Tµν

c ;µ = 0 , Tµν
r ;µ = 0

Os sub-escritos m, r e c correspondem a "matéria", "radiação"e "Chaplygin", respectivamente.

Cada um destes fluidos obedece as leis de conservação,

Tµν
A = ρAu

µ
Au

ν
A + pA (gµν − uµAu

ν
A) , A = m, c, r . (5.31)

A métrica utilizada é a de FLRW

ds2 = dt2 − a(t)2[dx2 + dy2 + dz2] ,

reduzindo a equação de Einstein a,

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρm +

8πG

3
ρr +

8πG

3
ρc, (5.32)

2
ä

a
+

(
ȧ

a

)2

= −8πGpc, (5.33)

ρ̇m + 3
ȧ

ρm

= 0 ⇒ ρm = ρm0a
−3, (5.34)

ρ̇r + 4
ȧ

ρ r

= 0 ⇒ ρr = ρr0a
−4, (5.35)

ρ̇c + 3
ȧ

a
(ρc + pc) = 0 (pc = −A/ραc ) ⇒ ρc =

{
A+

B

a3(1+α)

}1/(1+α)

. (5.36)

As perturbações podem ser estudadas através do calibre síncrono. Introduzimos as flutu-

ações sobre as quantidades de fundo gµν = ḡµν + hµν , ρ = ρ̄ + δρ, p = p̄ + δp, uµ = ūµ + δuµ.

As barras indicam as quantidades de fundo. O calibre síncrono é caracterizado pela escolha

hµ0 = 0 e δu0 = 0.

As equações perturbadas no calibre síncrono tomam a forma [5],

ḧ

2
+
ȧ

a
ḣ− 4πG (δρ+ 3δ p) = 0 (5.37)

δ̇ρ+
3ȧ

a
(δρ+ δ p) + (ρ+ p)

(
θ − ḣ

2

)
= 0, (5.38)

(p+ ρ) θ̇ +

[
(ρ̇+ ṗ) +

5ȧ

a
(ρ+ p)

]
θ +

∇2δ p

a2
= 0, (5.39)

onde ρ e p são a densidade de matéria e pressão totais, respectivamente, e θ = δui,i e h = hkk/a
2.
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Em termos das 3 diferentes componentes do modelo, finalizamos com o seguinte conjunto

de equações:

ḧ

2
+
ȧ

a
ḣ− 4πG [δρm + δρc + δρr + 3(δ pm + δpc + δ pr)] = 0, (5.40)

˙δρm +
3ȧ

a
(δρm + δ pm) + (ρm + pm)

(
θm − ḣ

2

)
= 0, (5.41)

(ρm + pm) ˙θm +

[
( ˙ρm + ˙pm) +

5ȧ

a
(ρm + pm)

]
θm +

∇2δ pm
a2

= 0, (5.42)

˙δρc +
3ȧ

a
(δρc + δ pc) + (ρc + pc)

(
θc −

ḣ

2

)
= 0, (5.43)

(ρc + pc) θ̇c +

[
(ρ̇c + ṗc) +

5ȧ

a
(ρc + pc)

]
θc +

∇2δ pc
a2

= 0, (5.44)

˙δρr +
3ȧ

a
(δρr + δ pr) + (ρr + pr)

(
θr −

ḣ

2

)
= 0, (5.45)

(ρr + pr) θ̇r +

[
(ρ̇r + ṗr) +

5ȧ

a
(ρr + pr)

]
θr +

∇2δ pr
a2

= 0 , (5.46)

com θm = δuim,i, θc = δuic,i e θr = δuir,i.

Tendo ainda as definições

h(a) =

(
Ā+

1− Ā

a3(1+α)

) 1
1+α

, (5.47)

Ωc(a) = Ωc0h(a), (5.48)

w(a) = − Ā

[h (a)]
1+α , (5.49)

v2s(a) = −αw(a), (5.50)

g(a) = ä = −Ωm0

2a2
− Ωc (a) [1 + 3w (a)]

2
− Ωr0

a3
, (5.51)

f(a) = ȧ2 = −Ωm0

a
− Ωc (a) +

Ωr0

a2
, (5.52)

finalmente, o conjunto final de equações para a evolução das perturbações é

δ′′ +

(
g(a)

f(a)
+

2

a

)
δ′ − 3Ωm0

2a3f(a)
δ =

3Ωc(a)

2f
λ
[
1 + 3v2s(a)

]
+

3Ωr0

a4f(a)
δr(a);

(5.53)

λ′ +
3

a
[vs (a)− w (a)]λ(a) + (1 + w)

[
θc(a)√
f

− δ′
]

= 0; (5.54)

(1 + w)

{
θ′c +

[
2− 3v2s(a)

]

a
θc

}
= v2s(a)

(
k

k0

)2
λ√
fa2

; (5.55)

δ′r +
4

3

(
θr√
f
− δ′

)
= 0; (5.56)

θ′r +
θr(a)

a
=

(
k

k0

)2
δr

4fa2
, (5.57)

onde

δ ≡ δρm
ρm

, λ ≡ δρc
ρc

, δr ≡ δρr
ρr

(5.58)
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e k−1
0 = 3000hMpc.

Um aspecto geral desta seção é que incluímos a contribuição da radiação. Apesar de seus

efeitos hoje serem desprezíveis, espera-se uma certa contribuição para altos desvios para o

vermelho. Durante o cálculo do espectro (apêndice B e C) integramos as equações deste um

passado remoto (z∼1000) até hoje.

Os caso estudados aqui são, basicamente, os já analisados anteriormente.

(i) O cenário de unificação com Ωm0 = Ωb0 = 0.043.

(ii) O gás de Chaplygin original α = 1 com a quantidade de matéria sem pressão livre. Ad-

mitimos então que a matéria não é composta apenas por bárions correspondendo a uma

componente extra de matéria escura.

(iii) Extendemos a análise obtida em (ii) para o gás de Chaplygin generalizado α 6= 1.

Análise estatística

Resolvendo numericamente as equações (5.53-5.58) calculamos o espectro (5.30) e procede-

mos com a análise estatística.

Para o caso i) temos α e Ā como livres. Os PDFs são visualizados na figura 5.18. Para os

PDFs bi-dimensionais, as maiores probabilidades estão nas cores mais claras. Tanto valores

α ∼ 0 quanto α > 2 possuem alta probabilidade. Isto confirma os resultados qualitativos obti-

dos anteriormente em [137] e os nossos resultados da seção anterior. O que surpreende é que

valores extremamente altos para α também são preferidos (α ∼ 240). Com isso, confirmamos

através do espectro de potência o resultado obtido com o efeito Sachs-Wolfe integrado α ≈ 350

em [125].

Para ver a influência de altos valores para α analisamos a equação de estado

pc
ρc

= − Ā

Ā+
(
1− Ā

)
a−3(1+α)

com Ā =
A

ρα+1
c,0

. (5.59)

O parâmetro α influencia no momento da transição aq da fase acelerada para a desacelerada.

Para o modelo unificado,
pc
ρc

|q = −1

3
= − Ā

Ā+
(
1− Ā

)
a
−3(1+α)
q

. (5.60)

Resolvendo para aq temos

aq =

(
1− Ā

2Ā

) 1
3(1+α)

. (5.61)
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Figura 5.18: PDFs para o cenário de unificação (Ωm0 = Ωb0 = 0.043).

Como 1−Ā
2Ā

< 1, para altos valores de α a transição se aproxima de a = 1. O período da matéria

se extende e a transição ocorre repentinamente e mais recentemente que no modelo ΛCDM

[125].
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Figura 5.19: PDFs para o gás de Chaplygin α = 1).

No caso (ii), o gás de Chaplygin (α = 1) temos dois parâmetros livres: Ωm0 e Ā. Os resultados

estão na figura 5.19. O painel da direita mostra o PDF uni-dimensional para Ωm0. Seu máximo

ocorre em Ωm0 ∼ 0.95, uma valor próxima da unidade, ou seja, muito maior do que a fração de
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bárions. Com isso, o cenário de unificação é claramente desfavorecido uma vez que a fração

de gás de Chaplygin deve ser da ordem de 5%.
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Figura 5.20: Distribuição de probabilidades bi-dimensionais para diferentes combinações dos

parâmetros α, Ωdm0 and Ā.
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Figura 5.21: PDFs uni-dimensionais para α, Ωdm0 e Ā.

No caso iii) recuperamos os resultados obtidos em ii) e o comportamento de α é similar ao

descrito em (i) como pode ser visto em nas figuras 5.20 e 5.21.

Discussão sobre os resultados perturbativos com o gás de Chaplygin generalizado

Os resultados da seção 5.3 serão essenciais para nossa conclusão no capítulo final. Desco-

brimos que o gás de Chaplygin generalizado padece de uma grave patologia (do ponto de vista

estatístico). O modelo de unificação não é preferido quando deixamos a quantidade de matéria

sem pressão livre para se adequar aos dados. tende em mente os resultados das seções 5.1 e

5.2 fica claro que uma cosmologia baseada neste gás só é viável se assumirmos o cenário de

unificação deste o início.
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5.4 Descartando o gás de Chaplygin Modificado através do

espectro de potência

Os resultados desta seção foram publicados em [152] com colaboração de J.C. Fabris, C.

Ogouyandjou (Bénin) e J. Tossa (Bénin).

Nossa tarefa aqui é investigar uma variante do gás de Chaplygin generalizado através do

espectro de potência. Muitas variações do gás de Chaplygin tem sido propostas na literatura.

Uma delas é o gás de Chaplygin Modificado, cuja equação de estado é

pcm = Bρ− A

ρα
(5.62)

onde B, A and α são constantes. Se B = 0 a equação de estado para o gás de Chaplygin

generalizado é recuperada.

Não se trata de um modelo simples. Comparando com o modelo ΛCDM temos 3 parâmetros

extras. Devido a esta complexidade é de se esperar que este modelo descreva os dados tão

bem, ou até mesmo melhor, do que o modelo padrão. No entanto, em termos estatísticos, tal

complexidade diminui a competitividade do modelo.

O estudo da dinâmica deste modelo pode ser encontrada em [153] enquanto que uma

análise de sistema dinâmicos foi feita em [154] e a evolução da temperatura em um Universo

dominado por este fluido foi estudada em [155]. Vínculos observacionais foram estudados

em [156, 157]. Sob o ponto de vista perturbativo, tanto o colapso esférico [158] quanto a

evolução (qualitativa) das perturbações [159] também já foram analisados. Em todas estas

referências a viabilidade do modelo foi atestada, mas esperamos que a comparação com os

dados do espectro de potência imponha vínculos mais expressivos.

Antes de prosseguir com nossa análise quantitativa fazemos uma breve inspeção na equa-

ção de estado 5.62. Por exemplo, se α > 0, a densidade deste fluido no passado obedece

a

ρc(a ∼ 0) =
cte

a3(1+B)
. (5.63)

Para não alterar o a dinâmica primordial do Universo (especialmente os resultados da nucleos-

síntese) B deve ser menor que 1/3. Por outro lado, como mostraremos, para que a velocidade

do som se mantenha positiva, B precisa ser positivo. Com isso, os valores admissíveis para B

situam-se no intervalo 0 < B < 1/3.
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Equações do modelo

Nosso ponto de partida é o conjunto de equações para a dinâmica de fundo do modelo que

será composto por radiação, matéria sem pressão e gás de Chaplygin modificado

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρm +

8πG

3
ρr +

8πG

3
ρc, (5.64)

2
ä

a
+

(
ȧ

a

)2

= −8πG(pc + pr), (5.65)

ρ̇m + 3
ȧ

a
ρm = 0 ⇒ ρm = ρm0/a

3, (5.66)

ρ̇r + 4
ȧ

a
ρr = 0 ⇒ ρr = ρr0/a

4, (5.67)

ρ̇c + 3
ȧ

a
(ρc + pc) = 0 (pc = Bρc −A/ραc ) ⇒ ρc =

{
As +

1−As

a3(1+α)(1+B)

}1/(1+α)

. (5.68)

Nas equações acima definimos As = A/(1 +B)ρ1+α
c0 .

Assim como na seção anterior as perturbações podem ser estudadas através do calibre

síncrono. As equações (5.37) podem ser generalizadas para as 3 componentes do modelo

fornecendo o sistema de equações:

ḧ

2
+
ȧ

a
ḣ− 4πG [δρm + δρc + δρr + 3(δ pm + δpc + δ pr)] = 0, (5.69)

˙δρm +
3ȧ

a
(δρm + δ pm) + (ρm + pm)

(
θm − ḣ

2

)
= 0, (5.70)

(ρm + pm) ˙θm +

[
( ˙ρm + ˙pm) +

5ȧ

a
(ρm + pm)

]
θm +

∇2δ pm
a2

= 0, (5.71)

˙δρc +
3ȧ

a
(δρc + δ pc) + (ρc + pc)

(
θc −

ḣ

2

)
= 0, (5.72)

(ρc + pc) θ̇c +

[
(ρ̇c + ṗc) +

5ȧ

a
(ρc + pc)

]
θc +

∇2δ pc
a2

= 0, (5.73)

˙δρr +
3ȧ

a
(δρr + δ pr) + (ρr + pr)

(
θr −

ḣ

2

)
= 0, (5.74)

(ρr + pr) θ̇r +

[
(ρ̇r + ṗr) +

5ȧ

a
(ρr + pr)

]
θr +

∇2δ pr
a2

= 0 , (5.75)

com θm = δuim,i, θc = δuic,i e θr = δuir,i.
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As seguintes definições completam o sistema acima

Ωc(a) = Ωc0

(
As +

1−As

a3(1+α)(1+B)

) 1
1+α

, (5.76)

w(a) =
pc
ρc

= B − As(1 +B)

As + (1−As)a−3(1+α)(1+B)
, (5.77)

v2s(a) = B +
αAs(1 +B)

As + (1−As)a−3(1+α)(1+B)
, (5.78)

H(a) =

(
Ωm0

a3
+Ωc (a) +

Ωr0

a4

)1/2

, (5.79)

q(a) =
Ωm0

a3 +Ωc (a) (1 + 3w(a)) + 2Ωr0

a4

2
(
Ωm0

a3 +Ωc (a) +
Ωr0

a4

) . (5.80)

Lembrando que pm = δpm = 0, levando a θm = 0, as equações relevantes para a dinâmica em

primeira ordem do modelo são

δ′′ + [2− q (a)]
δ′

a
− 3Ωm0

2a5 [H(a)]
2 δ =

3Ωc(a)

2 [aH(a)]
2λ
[
1 + 3v2s(a)

]
+

3Ωr0

a6 [H(a)]
2 δr, (5.81)

λ′ +
3

a
[vs (a)− w (a)]λ = − [1 + w (a)]

[
θc(a)

aH(a)
− δ′

]
, (5.82)

[1 + w (a)]

{
θ′c +

[
2− 3v2s(a)

]

a
θc

}
= v2s(a)

(
k

k0

)2
λ

H(a)a3
, (5.83)

δ′r +
4

3

(
θr

aH(a)
− δ′

)
= 0, (5.84)

θ′r +
θr(a)

a
=

(
k

k0

)2
δr

4H(a)a3
, (5.85)

onde

δ ≡ δρm
ρm

, λ ≡ δρc
ρc

, δr ≡ δρr
ρr

(5.86)

e k−1
0 = 3000hMpc.

Análise numérica

A análise perturbativa empregada nesta tese leva sempre em consideração a representação

de fluido. Neste tipo de estudo a velocidade do som é uma quantidade crucial. No caso do

gás de Chaplygin modificado uma velocidade do som positiva é garantida apenas se B e α são

positivos (veja a expressão para v2s acima). De fato, é possível que v2s > 0 se α < 0, mas em uma

faixa muito pequena deste parâmetro. Por outro lado, a possibilidade de ter v2s > 0 e B < 0 é

praticamente excluída como visto na figura 5.22.
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Figura 5.22: Em cada painel fixamos um dos parâmetros (α,As,B) e plotamos os contornos

para os quais a velocidade do som é igual a zero. Na região acima (abaixo) de cada linha

tracejada temos v2s > 0 (v2s < 0) para diferentes valores de α− (As)− (B) no painel da esquerda-

(centro)-(direita).
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Figura 5.23: Na esquerda, espectro de potência para o gás de Chaplygin modificado fixando

As = 0.95 e α = 10. Das linhas superiores para as inferiores temos B = 10−4, B = 10−5, B = 0,

B = −10−5 e B = −10−4. No painel central, espectro de potência com α = 1 e com os mesmo

valores para os parâmetros As e B. No painel da direita mostramos os contornos de 1σ, 2σ e

3σ de confidência estatística para os parâmetros B e α.

Na figura 5.23 plotamos o espectro de potência da matéria comparando com os dados

observacionais para As = 0.95 e α = 10 (painel esquerdo) e α = 1 (painel central), com diferentes

valores para B. No painel da direita plotamos o PDF bi-dimensional com contornos de 1σ, 2σ

e 3σ de confidência. Quando α = 10, o caso B = 0 é praticamente o único capaz de descrever

os dados com o valor χ2 = 17. Verifica-se que quando |B| > 10−4 existe uma grande diferença

entre a teoria e os dados. O painel central da figura 5.23 repete esta análise com α = 1.

Agora o melhor ajuste ocorre quando B = −2.7× 10−4, mas produzindo χ2 ∼ 37: ou seja, uma

descrição pior que anteriormente. De um modo geral, o modelo se adequa aos dados (a 1σ)
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apenas se |B| < 10−6.

A análise acima nos diz que tal ajuste fino para o parâmetro B implica que o único valor

"natural"é B = 0. Isto significa que o modelo se reduz ao gás de Chaplygin generalizado e

portanto o gás de Chaplygin Modificado parece ser descartado pelos dados do espectro de

potência.



Capítulo 6

Cosmologias com viscosidade

volumétrica

No último capítulo trabalhamos com modelos cosmológicos inspirados pelo gás de Chaplygin

generalizado. Em particular, abordamos, na seção 5.3, o estudo do espectro de potência para

tais modelos. Citamos que o espectro de potência do gás de Chaplygin apresenta oscilações

e divergências [142]. A princípio esta grave patologia descartaria o modelo, mas tais oscila-

ções não são transferidas para os bárions que são, de fato, observados [143]. Seguimos esta

linha: incluímos bárions no modelo, para calcular, de forma mais quantitativa, o espectro

de potência e impor alguns vínculos observacionais. No entanto, não mencionamos no ca-

pítulo anterior que, na verdade, existe outra solução para o problema do espectro do gás de

Chaplygin.

O gás de Chaplygin é um fluido perfeito. Consequentemente, suas perturbações são adi-

abáticas. Ou seja, o livre caminho médio é tão curto que a isotropia é mantida em qualquer

ponto do fluido. Na prática, fluidos reais não são perfeitos e apresentam propriedades dissi-

pativas.

Uma das soluções encontradas para o “problema do espectro de potência” apontado acima

é introduzir, ad doc, perturbações não adiabáticas na dinâmica do gás de Chaplygin genera-

lizado, originando o chamado gás de Chaplygin “Silent"[160, 161]. O problema neste caso é

a origem destas perturbações não adiabáticas que refletem a estrutura interna do meio cós-

mico. Perturbações não-adiabáticas irão mudar a velocidade do som do fluido que é uma

quantidade fundamental na dinâmica e capaz de discriminar diferentes modelos de energia

escura [162, 163, 164, 165, 166].

81
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Uma outra opção para a ideia de unificação do setor escuro são modelos viscosos (que

são fluidos imperfeitos). Qualquer fluido real apresenta fenômenos dissipativos e portanto

parece que a inclusão destas propriedades na cosmologia é bem motivada. Tipicamente,

viscosidade de cisalhamento (shear) é mais importante que a volumétrica. Entretanto, um

Universo homogêneo e isotrópico em grandes escalas não permitiria tal tipo de dissipação.

A partir do mesmo argumento difusão e condução de calor não possuem papel relevante.

Com isso, em grandes escalas, assumimos que a viscosidade volumétrica é o efeito dissipativo

dominante.

A partir do estudo do Universo primordial sabe-se que a viscosidade volumétrica pode

induzir uma fase inflacionária [167] (pois é capaz de gerar uma pressão negativa para o fluido)

e a origem desta viscosidade pode estar associada ao processo de produção de partículas

[168, 169]. De fato, assumindo homogeneidade e isotropia, a viscosidade/pressão volumétrica

é o único fenômeno admissível fora do equilíbrio. As consequências desta contribuição na fase

inflacionária foram investigadas em [170, 171, 172, 173](veja também suas referências).

Com as fortes evidências de que o Universo se encontra em uma fase de expansão acele-

rada, a possibilidade de que uma viscosidade volumétrica seja responsável por esta dinâmica

[174, 175] passou a ser considerada. Na verdade, mesmo antes da década de 1990, esta pos-

sibilidade já havia sido mencionada [176]. Ainda, modelos como o ΛCDM e o gás de Chaplygin

podem ser reproduzidos a partir de um fluido imperfeito [175], surgindo a possibilidade de

uma explicação alternativa para dinâmica cósmica. Alguns trabalhos a respeito de fluidos

imperfeitos e vínculos observacionais sobre estes modelos são [177] e [178].

A viscosidade volumétrica contribui com um termo negativo à pressão total do fluido e,

com isso, tal fluido dissipativo aparece como possível candidato a energia escura. No entanto,

certa cautela deve ser tomada neste contexto. Na termodinâmica fora do equilíbrio a pressão

viscosa (Π) representa uma pequena correção à pressão cinética de equilíbrio denotada por

(p), de forma que

P = p+Π (6.1)

A descrição de fluidos viscosos relativísticos nos permite uma certa liberdade na escolha

do referencial co-móvel. Observadores podem ser co-móveis com o transporte de energia

(referencial de Landau[179]) ou com respeito ao fluxo de partículas (referencial de Eckart

[180]). Ambas teorias representam desvios de primeira ordem do equilíbrio produzem os

mesmos resultados. Mas, no entanto, os trabalhos de Muller[181], Israel[182], Israel and

Stewart [183], Pavón-Jou- Vázquez [184], Hiscock and Lindblom [185] evidenciaram que tal
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formulação de primeira ordem sofria com sérios problemas de instabilidade e causalidade. Na

verdade, estes trabalhos observaram que os problemas das teorias de primeira ordem seriam

resolvidos se desvios de segunda ordem fossem levados em consideração. Uma discussão

sobre a inclusão de desvios de segunda ordem em cosmologia pode ser encontrada também

em [186]. Alternativamente, especula-se ainda que a viscosidade tem sua origem no contexto

de cordas [187].

De um modo geral, a expressão (6.1) é válida para qualquer tipo de teoria sobre a viscosi-

dade. Neste capítulo, vamos concentrar nossas atenções no formalismo de Eckart. A intenção

é realizar uma primeira comparação (no contexto dos modelos de unificação) entre as predi-

ções do gás de Chaplygin e o modelo viscoso. Aqui, vamos admitir que a pressão viscosa Π

seja a contribuição dominante da pressão efetiva. Como esta proposta está além do limite

de validade da termodinâmica fora do equilíbrio, interações não padrão são exigidas neste

cenário [174, 175]. Além disso, assumimos que a viscosidade é desprezível em altos desvios

para o vermelho mas torna-se importante recentemente para conduzir a dinâmica cósmica.

Uma simples maneira de compreender o aparecimento da viscosidade a partir da interação

entre fluidos ideais como matéria e radiação é descrito em [171].

6.1 Espectro de Potência para modelos com viscosidade

volumétrica

Os resultados desta seção foram obtidos com a colaboração de W. Zimdahl e W. Hipolito-

Ricaldi. O modelo apresentado em 6.1.1 aparece em [188] e o da seção 6.1.2 em [189].

6.1.1 Um simples modelo cosmológico com viscosidade volumétrica

Nosso objetivo nesta seção é estender a análise encontrada em [190, 191]. Queremos estudar

um modelo de uma componente através do espectro de potência. Explicitamos a dinâmica

de fundo e, posteriormente, partimos para as perturbações. Lembramos que este modelo é

idêntico ao estudado em “The end of unified dark matter?” [142], onde mostrou-se que o

espectro de potência do gás de Chaplygin generalizado é incompatível com os dados (exceto

se α = 0). Adiantamos que o mesmo não ocorrerá para o fluido viscoso.

Assim como em [190, 191], vamos descrever a viscosidade volumétrica pela fórmula de

Eckart [180]

p = −ξui;i, (6.2)
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onde a quantidade (não negativa) ξ é o (geralmente não constante) coeficiente de viscosidade

volumétrica e ui;i é o escalar de expansão que em um Universo homogêneo e isotrópico reduz a

3H. Ignoramos, de fato, todos os problemas inerentes ao formalismo de Eckart (como exposto

acima) e esperamos que, para as aplicações realizadas aqui, as diferenças entre o formalismo

de primeira ordem e o de segunda, sejam desprezíveis.

Dinâmica de fundo

Assumimos que o meio cósmico é descrito pelo tensor energia momento

Tµν = ρuµuν + p (gµν + uµuν) (6.3)

com equação de estado

p = −ζΘ (6.4)

para o fluido viscoso, onde Θ ≡ ui;i é o escalar de expansão e ζ é o coeficiente de viscosidade

volumétrica. Em um Universo homogêneo e isotrópico Θ = 3H. Se, além disso, assumimos

um espaço plano, a equação de Friedmann

3H2 = 8π Gρ (6.5)

implica que Θ ∝ ρ1/2. Neste ponto, alguma escolha deve ser feita para ζ. Usualmente, temos

ζ ∝ ρν1. Isto corresponde a uma equação de estado

p = −Aρν+1/2 (6.6)

com a constante A > 0. Comparando esta equação com a equação de estado do gás de

Chaplygin generalizado (subscrito c),

pc = − A

ρα
, (6.7)

a correspondência α = −
(
ν + 1

2

)
é imediata. Isto nos permite aplicar os resultados já conheci-

dos para a dinâmica de fundo do gás de Chaplygin generalizado ao modelo viscoso.

A similaridade entre o gás de Chaplygin generalizado e o fluido viscoso tem sido discutida

na literatura [191, 192]. Percebe-se que para ν = 1
2 ↔ α = 1 e para A = 1 ambos modelos

possuem o limite ΛCDM.

A dependência temporal da pressão é descrita por

ṗ =

[
Θ̇

Θ
+ ν

ρ̇

ρ

]
p ⇒ ṗ

ρ̇
=
p

ρ

[
Θ̇

Θ

ρ

ρ̇
+ ν

]
. (6.8)

1Aqui, ν aparece como parâmetro da equação de estado e não pode ser confundido com o índice que aparece em

uµ.
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Com

ρ̇ = −Θ(ρ+ p) , Θ̇ = −γ
2
Θ2 , γ = 1 +

p

ρ
, (6.9)

a velocidade adiabática do som pode ser escrita como

ṗ

ρ̇
=
p

ρ

[
1

2
+ ν

]
. (6.10)

Para a densidade de energia temos

ρ =

[
A+B

(a0
a

) 3
2 (1−2ν)

] 2
1−2ν

⇒ H =

√
8πG

3

[
A+B

(a0
a

) 3
2 (1−2ν)

] 1
1−2ν

. (6.11)

O parâmetro de desaceleração q = −1− Ḣ
H2 assume a forma

q = −1− B
2A

(
a0

a

) 3
2 (1−2ν)

1 + B
A

(
a0

a

) 3
2 (1−2ν)

. (6.12)

Sendo o seu presente valor q0,

q0 = −1− B
2A

1 + B
A

⇔ B

2A
=

1 + q0
1− 2q0

. (6.13)

O valor aacc onde ocorre a transição entre a fase desacelerada para a acelerada é dado por

q = 0 ⇔
(
aacc
a0

) 3
2 (1−2ν)

=
B

2A
⇔ aacc

a0
=

(
B

2A

) 2
3(1−2ν)

. (6.14)

O correspondente desvio para o vermelho desta transição é

1 + zacc =
a0
aacc

⇒ zacc =

(
1− 2q0
1 + q0

) 2
3(1−2ν)

− 1 . (6.15)

em termos de q0 a função de Hubble (6.11) se torna

H

H0
=

(
1

3

) 1
1−2ν

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0)

(a0
a

) 3
2 (1−2ν)

] 1
1−2ν

, (6.16)

enquanto a densidade de energia, via 3H2
0 = 8πGρ0, é

ρ

ρ0
=

(
1

9

) 1
1−2ν

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0)

(a0
a

) 3
2 (1−2ν)

] 2
1−2ν

. (6.17)

O parâmetro da equação de estado p
ρ pode ser escrito como

p

ρ
= − 1− 2q0

1− 2q0 + 2 (1 + q0)
(
a0

a

) 3
2 (1−2ν)

, (6.18)

que implica em

γ = 1 +
p

ρ
=

2 (1 + q0)
(
a0

a

) 3
2 (1−2ν)

1− 2q0 + 2 (1 + q0)
(
a0

a

) 3
2 (1−2ν)

. (6.19)

Estas são as relações para dinâmica de fundo do nosso modelo. O gás de Chaplygin generali-

zado é recuperado com a transformação 1− 2ν = 2(1 + α).
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Perturbações

Consideramos um fluido descrito por um tensor momento energia Tµ
ν , incluindo uma contri-

buição dissipativa ∆Tµ
ν . No formalismo de Eckart, o tensor dissipativo mais geral possível

é

∆Tµ
ν = −ξ∆Tµ

b ν − η∆Tµ
s ν − κ∆Tµ

h ν , (6.20)

onde ξ, η e κ são os coeficientes de viscosidade volumétrica, de cisalhamento e de condução de

calor, respectivamente. Para a dinâmica de fundo, apenas a viscosidade volumétrica contri-

bui. Em primeira ordem, a condução de calor contribui apenas com termos não diagonais a

∆Tµ
ν , e portanto, produz contribuições desprezíveis em grandes escalas. O mesmo ocorre com

o cisalhamento. A contribuição destes efeitos ocorre via gradientes espaciais na dinâmica

perturbativa ∼ k2 (ou até mesmo k4) que afetam apenas pequenas escalas (lembrando que

k = λ−1, λ ≡ comprimento de onda da perturbação). Assim, mantemos apenas a viscosidade

volumétrica em nosso modelo.

Para uma pressão p ∝ −ρνΘ a perturbação correspondente, aqui denotada pelo chapéu, é

p̂ =

[
Θ̂

Θ
+ ν

ρ̂

ρ

]
p . (6.21)

Quantidades sem o chapéu são de ordem zero (fundo). As perturbações (6.21) não são adia-

báticas. A saber,

p̂− ṗ

ρ̇
ρ̂ = p

(
Θ̂

Θ
− 1

2

ρ̂

ρ

)
6= 0 . (6.22)

Perturbações não adiabáticas são caracterizadas por p̂ = ṗ
ρ̇ ρ̂. É a diferença de p̂ = ṗ

ρ̇ ρ̂ que ca-

racterizam a não adiabaticidade das perturbações. A expressão (6.4) para a pressão coincide

com a equação de estado p = p(ρ) ∝ −ρν+1/2 apenas no fundo. Nas perturbações, Eq. (6.4) não

se reduz a p = p(ρ). O uso das relações (6.9) nos permite escrever

p̂

ρ+ p
− ṗ

ρ̇

ρ̂

ρ+ p
= 3H

ṗ

ρ̇

(
ρ̂

ρ̇
− Θ̂

Θ̇

)
, (6.23)

ou, com as abreviações

P ≡ p̂

ρ+ p
, D ≡ ρ̂

ρ+ p
, (6.24)

P − ṗ

ρ̇
D = 3H

ṗ

ρ̇

(
ρ̂

ρ̇
− Θ̂

Θ̇

)
. (6.25)

Tanto as combinações P − ṗ
ρ̇D no lado esquerdo quanto ρ̂

ρ̇ − Θ̂
Θ̇

no lado direito são invariantes

de gauge. Já as quantidades P , D, ρ̂ e Θ̂ não são invariantes de calibre.

A quantidade básica para o estudo das perturbações é ρ̂ e a perturbação Θ̂. Isto sugere

perturbar a equação da continuidade e a equação de Raychaudhuri, respectivamente.
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No capítulo 5 utilizamos o calibre síncrono para tratar as perturbações. Aqui, faremos uso

de uma escolha diferente para o calibre mas o resultados são equivalentes.

O elemento de linha será escrito como

ds2 = − (1 + 2φ)dt2 + 2a2F,αdtdxα + a2 [(1− 2ψ) δαβ + 2E,αβ ]dx
αdxβ . (6.26)

A perturbação na quadri velocidade é dada por

û0 = û0 = −φ (6.27)

e

a2ûµ + a2F,µ = ûµ ≡ v,µ , (6.28)

que define a perturbação da velocidade v. A escolha v = 0 corresponde ao calibre comóvel.

Também é importante introduzir

χ ≡ a2
(
Ė − F

)
. (6.29)

A combinação v+χ é invariante de calibre. Na teoria das perturbações é conveniente descrever

a dinâmica em termos de quantidades invariantes de calibre que representam perturbações

em hipersuperfícies (c) co-móveis. Elas podem ser definidas como

ρ̂c

ρ̇
≡ ρ̂

ρ̇
+ v ,

Θ̂c

Θ̇
≡ Θ̂

Θ̇
+ v ,

p̂c

ṗ
≡ p̂

ṗ
+ v . (6.30)

Para o nosso caso
p̂

ṗ
=

Θ̂
Θ + ν ρ̂

ρ

Θ̇
Θ + ν ρ̇

ρ

⇒ p̂c

ṗ
=

Θ̂c

Θ + ν ρ̂c

ρ

Θ̇
Θ + ν ρ̇

ρ

. (6.31)

Repare que um coeficiente de viscosidade constante corresponde a ν = 0. A equação de

conservação para energia perturbada é escrita como

(
ρ̂

ρ+ p
− 3ψ

)·
+ 3H

(
p̂

ρ+ p
− ṗ

ρ̇

ρ̂

ρ+ p

)
+

1

a2
(∆v +∆χ) = 0 , (6.32)

onde ∆ é o Laplaciano espacial. Com ajuda da equação para o momento (Euler), temos em

primeira ordem
p̂

ρ+ p
+

ṗ

ρ+ p
v + v̇ + φ = 0 . (6.33)

Em termos das quantidade definidas em (6.30), os balanços (6.32) e (6.33) podem ser combi-

nados em (
ρ̂c

ρ+ p

)·
− 3H

ṗ

ρ̇

ρ̂c

ρ+ p
+ Θ̂c = 0 . (6.34)

Com

Dc ≡ ρ̂c

ρ+ p
. (6.35)
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Uma forma mais compacta de (6.34) é

Ḋc − 3H
ṗ

ρ̇
Dc + Θ̂c = 0 . (6.36)

O escalar de expansão é governado pela equação de Raychaudhuri

Θ̇ +
1

3
Θ2 + 2

(
σ2 − ω2

)
− u̇a;a − Λ + 4πG (ρ+ 3p) = 0 . (6.37)

A perturbação desta equação produz

˙̂
Θc +

2

3
ΘΘ̂c +

1

a2
∆P c +

γ

6
Θ2Dc = 0 , (6.38)

onde

P c ≡ p̂c

ρ+ p
. (6.39)

É através da equação de Raychaudhuri que o gradiente de pressão é introduzido na dinâmica.

Formulando as perturbações em termos de Θ̂c revela-se conveniente, via (cf. (6.71) e (6.39))

P c =
p

ρ

[
Θ̂c

γΘ
+ νDc

]
. (6.40)

A perturbação Θ̂c é diretamente conectada à perturbação da pressão. O uso de (6.40) em

(6.72) fornece a relação entre as perturbações na pressão e na densidade de energia,

P c = − p

γρΘ

[
Ḋc −Θ

(
p

2ρ
+ ν

(
1 + 2

p

ρ

))
Dc

]
. (6.41)

A perturbação na pressão consiste em um termo que é proporcional a perturbação na densi-

dade de energia Dc e, também, a derivada temporal deste termo Ḋc. Esta segunda contribui-

ção caracteriza a perturbação não adiabática.

Existe uma dependência adicional na derivada temporal da perturbação na densidade de

energia. A relação entre P c e Dc não é simplesmente algébrica, equivalente a uma dada

velocidade do som que conecta estas duas quantidades. As relação entre elas é parte da

dinâmica. Resumindo, P c não é apenas uma função “local"de Dc mas é também depende de

Ḋc [193]. Isto equivale a p̂ = p̂(ρ̂, ˙̂ρ). Apenas no fundo que temos p = p(ρ).

Combinando (6.72), (6.74) e (6.75) e aplicando a transformada de Fourier (espaço-k), ob-

temos (usando os mesmo símbolos que os usados no espaço das coordenadas) a seguinte

equação de segunda ordem

D̈c + 3H

[
2

3
− p

2ρ
(1 + 2ν)− 1

9

p

γρ

k2

H2a2

]
Ḋc

− 9H2

[
1

3

(
γ

2
+
p

ρ
(1 + 2ν)

)
− νγ

p

2ρ
(1 + 2ν)− 1

9

k2

H2a2
p

γρ

(
p

2ρ
+ ν

(
1 + 2

p

ρ

))]
Dc = 0 .

(6.42)
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Observa-se que as perturbações na pressão originam contribuições tanto a Dc quanto a Ḋc. A

comparação com o caso adiabático pode ser feita ao escrever a equação correspondente para

o gás de Chaplygin generalizado (subscrito c):

D̈c
c + 3H

[
2

3
+ α

p

ρ

]
Ḋc

c − 9H2

[
γ

6
− α (1 + α) γ

p

ρ
− α

6

p

ρ

(
1− 3

p

ρ

)
+ α

p

ρ

k2

9H2a2

]
Dc

c = 0 . (6.43)

Cálculo do espectro e comparação com os dados observacionais

Para implementar o cálculo do espectro de potência, a partir das equações obtidas acima, é

importante introduzir

δv ≡ ρ̂c

ρ
= γDc . (6.44)

O sub-escrito v (c) denota o fluido viscoso (gás de Chaplygin). Em termos do fator de escala,

Eq. (6.42) assume a forma

δ′′v + fv (a) δ
′
v + gv (a) δv = 0 , (6.45)

onde o símbolo linha ′ denota derivada com relação a a e os coeficientes fv(a) e gv(a) são

fv (a) =
1

a

[
3

2
− 6

p

ρ
+ 3ν

p

ρ
− 1

3

p

γρ

k2

H2a2

]
(6.46)

e

gv (a) = − 1

a2

[
3

2
+

15

2

p

ρ
− 9

2

p2

ρ2
− 9ν

p

ρ
−
(
1

γ

p2

ρ2
+ ν

p

ρ

)
k2

H2a2

]
. (6.47)

As quantidades H, p
ρ e γ como função de a são dadas em (6.16), (6.18) e (6.19), respectiva-

mente. O valor atual do fator de escala é fixado como a0 = 1.

A equação perturbada para o gás de Chaplygin correspondente a (6.45) é

δ′′c + fc (a) δ
′
c + gc (a) δc = 0 , (6.48)

com

fc (a) =
1

a

[
3

2
− 15

2

p

ρ
− 3α

p

ρ

]
(6.49)

e

gc (a) = − 1

a2

[
3

2
+ 12

p

ρ
− 9

2

p2

ρ2
+ 9α

p

ρ
+ α

p

ρ

k2

H2a2

]
. (6.50)

Com α = −(ν + 1
2 ) todos os termos em (6.49) e (6.50) que não são multiplicados por k2

coincidem com os correspondentes termos em (6.46) e (6.47), respectivamente. As quantidade

H, p
ρ e γ também são dadas por(6.16), (6.18) e (6.19), respectivamente, com a devida troca

1 − 2ν = 2(1 + α). As quantidades (6.46), (6.47), (6.49) e (6.50) são funções do fator de escala

e dependem de k, ν, q0 e H0. A princípio, e tendo em mente os resultados do capítulo 5 com o

gás de Chaplygin, nos restringimos a ν < 1
2 . Lembramos que a propagação do som no modelo
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viscoso é governada pela combinação dos termos com k2 em (6.46) e (6.47). Para o gás de

Chaplygin, por outro lado, a velocidade do som é dada por −α p
ρ , o fator que multiplica k2 em

(6.50). Ao contrário do que ocorre no fluido viscoso, não existe termo ∼ k2 em (6.49). Eq. (6.48)

com (6.49) e (6.50) reproduzem as equações encontradas nas referências [109] e [142].

Se tomarmos o limite a≪ 1, as equações (6.45) e (6.48) coincidem e assumem a forma

δ′′ +
3

2a
δ′ − 3

2a2
δ = 0 , (a≪ 1) (6.51)

para todos parâmetros q0, ν e para todas escalas. Aqui, δ pode ser tanto δv ou δc. Buscando

soluções analíticas para (6.51), encontramos

δ(a≪ 1) = c1a+ c2a
−3/2 , (6.52)

onde c1 e c2 são constantes de integração. Isto significa que, no passado, ambos modelos são

indistinguíveis. Em particular, as contribuições não adiabáticas ao modelo viscoso são sub-

dominantes em todas escalas. Além disso, para a≪ 1 podemos também considerar que nosso

modelo não se distingue do ΛCDM. Isto nos permite seguir a evolução de todos modelos a

partir das mesmas condições iniciais. O cálculo dos espectros seguirá, então, o procedimento

descrito nos apêndices B e C.

Nas Figs. (6.1) e (6.2) as flutuações de densidade para o modelo viscoso são comparadas

com o obtido para o gás de Chaplygin generalizado. Apesar de idênticos no fundo, ambos

modelos são qualitativamente muito diferentes a nível perturbativo. As perturbações da den-

sidade comportam-se bem no modelo viscoso, enquanto que, confirmamos que oscilações e

instabilidades aparecem (com forte dependência do parâmetro α) para o gás de Chaplygin.

Figura(6.1) mostra as divergências na densidade do gás de Chaplygin para ν = 0 (α = −1/2).

Isto reproduz os resultados encontrados em [142]. Para ν = −1 (α = 1/2), o gás de Chaplygin

generalizado prediz oscilações (Fig. 6.2), que não são observadas, assim como encontrado

em [142]. Nenhuma destas propriedades é mantida para o fluido viscoso, o que concorda

com [191]. De fato, os modelos concordam em tempos iniciais, confirmando nosso resultado

analítico feito acima já que as contribuições não adiabáticas são desprezíveis no passado, mas

tornam-se relevantes mais tarde.

Os resultados para o espectro de potência são mostrados e comparados com os dados dos

programas 2dFRGS e SDSS para diferentes valores dos parâmetros ν e q0 nas figuras 6.3-

6.9. Duas observações devem ser feitas: (i) o modelo viscoso é diferente do ΛCDM para

todos os parâmetros escolhidos. Em particular, isto também é verdade para ν = − 1
2 (α = 0)

que fornece uma equação de estado p ∝ −ρ. (ii) Para certos valores dos parâmetros ν e q0,
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o modelo concorda com os dados observacionais. Não ocorrem nem oscilações, tão pouco

instabilidades. Valores negativos para ν são geralmente preferidos. Quanto mais negativo ν é,

mais negativos são os valores de q0 que são compatíveis com os dados. Ainda, lembrando que

como valores altos para ν correspondem a valores muito negativos para α, nossos resultados

são consistentes com o encontrado para o gás de Chaplygin generalizado.

Finalmente, calculamos os valores de χ2 quando utilizamos diferentes valores do parâme-

tros e comparamos como modelo ΛCDM model. Os resultados são resumidos na tabela 6.1.

Nosso modelo revela-se competitivo com o ΛCDM para q0 & −0.1, com o mínimo valor de χ2

perto de q0 ∼ 0. Para alguns pares dos parâmetros q0, ν temos resultados melhores do que o

ΛCDM.

6.1.2 Uma análise mais realista para a cosmologia com viscosidade atra-

vés da inclusão de bárions no modelo

Nosso objetivo aqui é estender a análise da seção anterior. O modelo da última seção era

constituido apenas do fluido viscoso, mas, aqui, adicionamos uma componente bariônica

na dinâmica cósmica. Com uma contribuição de Ωb0 ∼ 0.05, os bárions não contribuem de

maneira significativa para a dinâmica de fundo. Por outro lado, quando analisamos as per-

turbações, o espectro de potência dos bárions deve ser calculado para permitir a comparação

direta com os dados observacionais.

A pressão do fluido viscoso será modelado pela expressão de Eckart mas, no entanto,

assumiremos ξ = const. Por um lado, como ν = 0, temos um modelo mais simples e que

perde no quesito generalidade. Por outro, esta escolha permitirá escrever a energia total desta

mistura como um único gás de Chaplygin generalizado. As perturbações desta densidade de

energia não são adiabáticas e dão origem as perturbações entrópicas relativas. Mostramos

que o espectro bariônico resultante é compatível com os dados dos programas 2dFGRS e

SDSS(DR72). Fazemos ainda uma análise estatística para determinar o valor preferido dos

parâmetros do modelo e dois resultados chamam a atenção: i) o PDF para o parâmetro de

desaceleração do Universo possui um máximo em q0 ≈ −0.53 (contrário ao encontrado na

2Data Release 7
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Figura 6.1: Valores absolutos (escala logaritmica) das perturbações da densidade como função

do fator de escala a para ν = 0 (α = −1/2) e q0 = −0.5 para diferentes escalas. Os valores de

k são k = 0.5 (alto esquerda), k = 0.7 (alto direita), k = 1 (baixo esquerda) e k = 1.5 (baixo

esquerda), todos em unidades de hMpc−1. Linhas sólidas representam o modelo viscoso e

tracejadas (próximas do eixo das ordenadas) o gás de Chaplygin generalizado.
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Figura 6.2: Valores absolutos (escala logaritmica) das perturbações da densidade como função

do fator de escala a para ν = −1 (α = 1/2) e q0 = −0.5 para diferentes escalas. Os valores de

k são k = 0.5 (alto esquerda), k = 0.7 (alto direita), k = 1 (baixo esquerda) e k = 1.5 (baixo

esquerda), todos em unidades de hMpc−1. Linhas sólidas representam o modelo viscoso e

tracejadas o gás de Chaplygin generalizado.
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Figura 6.3: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = 0.25 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.4: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = 0 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.5: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = −0.25 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.6: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = −0.5 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.7: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = −1.5 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.8: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = −3 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Figura 6.9: Espectro de potência para o modelo viscoso com ν = −5 (linhas sólidas) e para

o modelo ΛCDM (linhas tracejadas). De cima para baixo as curvas representam os casos

q0 = −0.4, q0 = −0.2, q0 = 0 e q0 = 0.1. Os dados são do programa 2dFGRS (alto) e SDSS (baixo).
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Tabela 6.1: Comparação dos diferentes valores de χ2 entre o modelo viscoso (para alguns

valores dos parâmetros ν e q0) e o modelo ΛCDM.

ν q0 χ2 (2dFGRS) χ2 (SDSS)

0.25 -0.3 2830.33 3776.76

-0.2 351.59 459.76

-0.1 75.07 72.89

0 39.17 54.79

0.1 35.40 72.43

0.5 37.12 98.76

0 -0.3 982.51 2225.7

-0.2 238.79 413.22

-0.1 85.97 100.08

0 47.90 51.42

0.1 37.40 56.36

0.5 37.12 98.76

-0.25 -0.3 570.22 1453.14

-0.2 183.90 331.18

-0.1 81.20 98.02

0 48.92 52.39

0.1 38.44 53.44

0.5 37.12 98.76

-0.5 -0.3 388.61 997.17

-0.2 147.49 256.43

-0.1 75.76 87.27

0 47.84 51.74

0.1 38.57 53.08

0.5 37.12 98.76

-1.5 -0.3 150.60 299.40

-0.2 80.13 104.61

-0.1 52.88 56.75

0 41.54 50.06

0.1 36.96 56.69

0.5 37.12 98.76

-3 -0.3 74.85 95.75

-0.2 51.57 55.53

-0.1 41.64 49.91

0 37.34 55.27

0.1 35.69 64.08

0.5 37.12 98.76

ΛCDM 58.56 118.64
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seção anterior) e ii) os dados favorecem um Universo dominado pela componente viscosa, ao

contrário do que ocorre no gás de Chaplygin generalizado (seção 5.3).

Dinâmica do modelo com dois fluidos

Como discutido acima, o fluido viscoso e o gás de Chaplygin podem compartilhar a mesma di-

nâmica de fundo. Nesta seção demonstraremos outro exemplo desta particularidade. Mesmo

em um modelo com bárions e fluido viscoso, existe uma configuração tipo Chaplygin equiva-

lente a esta mistura no nível da base.

Assumimos que o meio cósmico é descrito pelo tensor energia momento

T ik = ρuiuk + phik , hik = gik + uiuk , (6.53)

que pode ser decomposto em uma parte de matéria T ik
M e uma parte referente ao fluido viscoso

T ik
V ,

T ik = T ik
M + T ik

V , (6.54)

com

T ik
M = ρMu

i
Mu

k
M + pM

(
gik + uiMu

k
M

)
, T ik

V = ρV u
i
V u

k
V + pV

(
gik + uiV u

k
V

)
, (6.55)

onde “M"denota a matéria e “V´´ a componente viscosa. O fluido cósmico total é descrito pela

quadri-velocidade um enquanto que uiM (uiV ) representa a quadri-velocidade da matéria (fluido

viscoso).

Não há interação entre as componentes e portanto elas se conservam separadamente

T ik
M ;i = T ik

V ;i = 0 ⇒ T ik
;i = 0 . (6.56)

Em particular, as equações de balanço são

ρM,iu
i
M + uiM ;i (ρM + pM ) = 0 , ρV,iu

i
V + uiV ;i (ρV + pV ) = 0 (6.57)

e

ρ,iu
i + ui;i (ρ+ p) = 0 . (6.58)

Onde ρ = ρM + ρV e p = pM + pV . Em geral, as quadri-velocidades das componentes são

diferentes. No entanto, assumimos que elas coincidem (no fundo) em um Universo homogêneo

e isotrópico,

uiM = uiV = ui (fundo) . (6.59)

A diferença entre essas quantidades será relevante nas perturbações.
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Nosso modelo é composto por matéria sem pressão e uma componente viscosa caracteri-

zada por uma pressão pV ,

pM = 0 , pV = p = −ζΘ , , (6.60)

onde ζ = const e Θ = ui;i = 3H. A pressão total obviamente é dada pela pressão viscosa. A

densidade total será ρ = ρM + ρV , onde

ρ̇V + 3H (ρV + pV ) = 0 , ρ̇M + 3H ρM = 0 ⇒ ρM = ρM0a
−3 . (6.61)

O balanço total de energia é ρ̇ + 3H (ρ+ p) = 0. A partir das equações de Friedmann temos

Θ ∝ ρ1/2, tal que p = −ζ (24πG)1/2 ρ1/2. Estas relações coincidem com o caso especial α = − 1
2

para uma equação de estado p = − A
ρα se identificamos A = ζ

√
24πG. Em termos do parâmetro

de desaceleração hoje q0 a energia total pode ser escrita, via q = −1− Ḣ
H2 ,

ρ

ρ0
=

1

9

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0) a

− 3
2

]2
, ⇒ H

H0
=

1

3

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0) a

− 3
2

]
. (6.62)

Como ρM = ρM0a
−3, temos ρV = ρ−ρM0a

−3. Estas relações mostram que é a energia total do

sistema que se comporta como um gás de Chaplygin puro. Este tipo de unificação é diferente

de outros modelos unificados onde a energia total é sempre a soma da componente bariônica

com a componente escura.

Para o parâmetro da equação de estado total temos

p

ρ
= − 1− 2q0

1− 2q0 + 2 (1 + q0) a−
3
2

. (6.63)

Consequentemente, em um Universo homogêneo e isotrópico, o gás de Chaplygin generalizado

com α = −1/2 pode ser visto como uma descrição unificada do meio cósmico, consistindo de

uma componente de matéria e um fluido viscoso com ζ = const, onde este último representa o

setor escuro do Universo.

Perturbações

O sistema é caracterizado pela equação de estado (6.60). Enfatizamos que não se trata nem de

uma equação pV = pV (ρV ), tão pouco p = p(ρ). Apenas nas equações de fundo, via equação de

Friedmann, que a relação p = −ζΘ reduz a p ∝ −ρ1/2 e a correspondente densidade de energia

coincide com a energia do gás de Chaplygin generalizado. Ainda, nem a componente V , tão

pouco o sistema como um todo são adiabáticos. Como p = −ζΘ, a perturbação na pressão é

p̂ = −ζΘ̂. A não adiabaticidade do sistema como um todo é caracterizado por

p̂

ρ+ p
− ṗ

ρ̇

ρ̂

ρ+ p
≡ P − ṗ

ρ̇
D = 3H

ṗ

ρ̇

(
ρ̂

ρ̇
− Θ̂

Θ̇

)
, (6.64)
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onde introduzimos as abreviações

P ≡ p̂

ρ+ p
, D ≡ ρ̂

ρ+ p
. (6.65)

A quantidade (6.64) é governada pela dinâmica da perturbação na densidade total de ener-

gia ρ̂ e pelas perturbações Θ̂, que também é uma quantidade que caracteriza todo o sistema.

O comportamento destas quantidades é descrito pela equação de conservação do energia-

momento de todo o sistema e pela equação de Raychaudhuri, respectivamente. Nota-se que

estas equações são acopladas. O que chama atenção ao modelo é que todas estas quantida-

des perturbadas são independentes da estrutura bi-fluido do meio. A razão disso é a relação

direta p̂ = −ζΘ̂ entre as perturbações na pressão e no escalar de expansão. Este método difere

da teoria de perturbações usual onde cada fluido possui uma equação de estado adiabática e

que uma possível não adiabaticidade surge em decorrência da estrutura multi-fluido do meio.

Para perturbações em um modelo com duas componentes (separadamente adiabáticas), as

perturbações relativas de entropia aparecem como termos de fonte na equação que governa

as perturbações na densidade total de energia. Por outro lado, a equação para as perturba-

ções relativas é homogênea, ou seja, não existem termos de fonte associados a energia total.

Veremos que, no nosso caso, a equação para a densidade total que é desacoplada e surgirão

termos na equação para as perturbações relativas. De fato, teremos um cenário inverso ao

familiar.

Na descrição das perturbações na densidade total de energia utilizaremos as equações já

descritas acima. No entanto, seremos, de certa forma, repetitivos ao obtê-las aqui novamente

para manter um sequência que julgamos correta. O caracter bi-fluido do modelo surge na

próxima sub-seção, quando introduzimos perturbações relativas.

O elemento de linha utilizado é escrito como

ds2 = − (1 + 2φ)dt2 + 2a2F,αdtdxα + a2 [(1− 2ψ) δαβ + 2E,αβ ]dx
αdxβ . (6.66)

Como gmnu
mun = −1 e também gmnu

m
Au

n
A = −1, prosseguimos com

û0 = û0 = û0M = û0V = −φ e a2ûµ + a2F,µ = ûµ ≡ v,µ . (6.67)

A última relação define a quantidade v que será usada para introduzir quantidades invariantes

de calibre nas hipersuperfícies co-móveis (v = 0). Similarmente, definimos as correspondentes

quantidades vM e vV para as componentes. Estes diferentes potenciais de velocidade são

relacionados por

vM = v +
ρV + pV
ρ+ p

(vM − vV ) and vV = v − ρM
ρ+ p

(vM − vV ) . (6.68)
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Além disso, lembramos que χ ≡ a2
(
Ė − F

)
. A combinação v+χ é invariante de calibre. Torna-

se conveniente descrever a dinâmica perturbativa em termos de quantidades invariantes de

calibre que representam perturbações em hipersuperfícies co-móveis. Elas são definidas como

ρ̂c

ρ̇
≡ ρ̂

ρ̇
+ v ,

Θ̂c

Θ̇
≡ Θ̂

Θ̇
+ v ,

p̂c

ṗ
≡ p̂

ṗ
+ v . (6.69)

para as quantidades fracionárias, introduzimos as quantidades

Dc ≡ ρ̂c

ρ+ p
, P c ≡ p̂c

ρ+ p
. (6.70)

No nosso caso, teremos
p̂

ṗ
=

Θ̂

Θ̇
⇒ p̂c

ṗ
=

Θ̂c

Θ̇
. (6.71)

Em termos das quantidades co-móveis, as conservações de energia total e de momento podem

ser combinadas em (assim como feito no modelo com um fluido)

Ḋc − 3H
ṗ

ρ̇
Dc + Θ̂c = 0 . (6.72)

A equação de Raychaudhuri governa a evolução do escalar de expansão,

Θ̇ +
1

3
Θ2 + 2

(
σ2 − ω2

)
− u̇a;a + 4πG (ρ+ 3p) = 0 . (6.73)

Em primeira ordem, a equação de Raychaudhuri torna-se

˙̂
Θc + 2HΘ̂c +

1

a2
∆P c +

3γ

2
H2Dc = 0 . (6.74)

Esta equação que introduz os gradientes de pressão na dinâmica:

P c =
p

γρ

Θ̂c

Θ
, ⇒ P c =

1

2γ

p2

ρ2
Dc − p

3γρH
Ḋc , (6.75)

onde γ = 1 + p
ρ .

Aqui cabem os mesmos comentários feitos após a equação (6.41). No entanto, note que a

estrutura multi-fluido do modelo ainda não é relevante até este ponto.

Introduzindo agora

δ ≡ γDc =
ρ̂c

ρ
, (6.76)

e mudando da variável t para a, Eqs. (6.72) e (6.74) podem ser combinadas originando as

equação de segunda ordem

δ′′ + f (a) δ′ + g (a) δ = 0 , (6.77)

onde δ′ ≡ dδ
da e os coeficientes f e g são

f (a) =
1

a

[
3

2
− 6

p

ρ
− 1

3

p

γρ

k2

H2a2

]
(6.78)
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e

g (a) = − 1

a2

[
3

2
+

15

2

p

ρ
− 9

2

p2

ρ2
− 1

γ

p2

ρ2
k2

H2a2

]
, (6.79)

respectivamente. Equação (6.77) coincide com a equação obtida na última seção para o mo-

delo com um fluido (quando ν = 0).

Perturbações Entrópicas Relativas

De maneira alternativa a relação (6.64), o desvio da adiabaticidade em um sistema com duas

componentes M e V é

p̂

ρ+ p
− ṗ

ρ̇

ρ̂

ρ+ p
= P c − ṗ

ρ̇
Dc =

ρV + pV
ρ+ p

(
p̂V

ρV + pV
− ṗV
ρ̇V

ρ̂V
ρV + pV

)

+
ρM (ρV + pV )

(ρ+ p)
2

ṗV
ρ̇V

[
ρ̂V

ρV + pV
− ρ̂M
ρM

]
. (6.80)

Resolvendo esta relação para a parte não-adiabática da componente V , temos

p̂V
ρV + pV

− ṗV
ρ̇V

ρ̂V
ρV + pV

=
ρ+ p

ρV + pV

[
P c − ṗ

ρ̇
Dc − 3H

ṗ

ρ̇

ρ̇M
ρ̇

(
ρ̂M
ρ̇M

− ρ̂V
ρ̇V

)]
. (6.81)

As equações perturbadas para a conservação de energia para as componentes (A =M,V ) são

(
ρ̂A

ρA + pA

)·
+ 3H

(
p̂A

ρA + pA
− ṗA
ρ̇A

ρ̂A
ρA + pA

)
− 3ψ̇ +

1

a2
(∆vA +∆χ) = 0 . (6.82)

Obviamente, a combinação (6.81) incorpora ao modelo a perturbação na conservação de ener-

gia da componente viscosa. Subtraindo o balanço do fluido M do balanço do fluido V e usando

(6.81) obtém-se

(
ρ̂V

ρV + pV
− ρ̂M
ρM

)·
+ 3H

{
ρ+ p

ρV + pV

[
P c − ṗ

ρ̇
Dc − 3H

ṗ

ρ̇

ρ̇M
ρ̇

(
ρ̂M
ρ̇M

− ρ̂V
ρ̇V

)]}

+
1

a2
∆(vV − vM ) = 0 . (6.83)

para tratar com o termo que contém a diferença vV − vM do potencial da velocidade das

componentes, implementamos as equações de balanço para o momento (A =M,V )

p̂A
ρA + pA

+
ṗA

ρA + pA
vA + v̇A + φ = 0 . (6.84)

Com pM = 0, a definição P c em (6.70) e com (6.68) chegamos a

(vV − vM )
·
= − ρ+ p

ρV + pV
P c − 3H

ṗ

ρ̇

ρM
ρV + pV

(vM − vV ) . (6.85)

Introduzindo perturbações entrópicas relativas através da definição

SMV ≡ ρ̂M
ρM

− ρ̂V
ρV + pV

, (6.86)
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diferenciando equação (6.83) e combinando o resultado com a equação (6.85) e ainda com

(6.83) novamente, obtemos a equação de segunda ordem não homogênea

S′′
VM + r(a)S′

VM + s(a)SVM = c(a)δ′ + d(a)δ (6.87)

com os coeficientes

r(a) =
1

a

[
3

2
− 3

2

p

ρ
− 3

p

ρ

ρM
ρV + p

]
, (6.88)

s(a) = − 3

a2
p

ρ

ρM
ρV + p

[
1 +

3

4

p

ρ

]
, (6.89)

c(a) =
1

a

[
3

γ

p

ρV + p

(
1 +

p

2ρ
+

(
1 +

p

γρ

)
k2

9H2a2

)]
(6.90)

e

d(a) =
9

2γa2
p

ρV + p

[(
1− p

ρ

)(
1 +

p

2ρ

)
− 2

p

ρ

(
1 +

p

γρ

)
k2

9H2a2

]
. (6.91)

O conjunto de equações (6.87) e (6.77) contém toda a dinâmica perturbativa do sistema aqui

estudado. Primeiramente, a equação homogênea Eq. (6.77) para δ tem de ser resolvida. Uma

vez que conhecemos δ, a Eq. (6.87) determina as perturbações entrópicas relativas.

Perturbações de densidade nos bárions

A quantidade relevante para as perturbações é δM ≡ ρ̂c
M

ρM
. Esta quantidade é obtida da pertur-

bações na energia total, determinada por (6.77), e as perturbações relativas SVM , determinada

através de (6.87), com a equação

δM =
1

γ

[
δ − ρV + p

ρ
SVM

]
, (6.92)

com
ρV + p

ρ
=

2 (1 + q0) a
−3/2

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0) a

−3/2
]
− 9ΩMa

−3

[
1− 2q0 + 2 (1 + q0) a−3/2

]2 , (6.93)

onde introduzimos a densidade fracionária para a matéria ΩM ≡ 8πG
3H2

0
ρM0.

Os parâmetros livres do sistema são H0, q0 e ΩM .

No limite a≪ 1, a equação (6.77) tem a forma assintótica

δ′′ +
3

2a
δ′ − 3

2a2
δ = 0 , (a≪ 1) (6.94)

independentemente de q0 e para todas escalas. As soluções de (6.94) são

δ(a≪ 1) = c1a+ c2a
−3/2 , (6.95)

onde c1 e c2 são constantes de integração. As contribuições não adiabáticas para as pertur-

bações na energia total são desprezíveis em altos desvios para vermelho.
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Para a≪ 1 os coeficientes s(a), c(a) e d(a) em (6.87) se tornam desprezíveis e r(a) → 3
2 . Com

isso, Eq. (6.87) se reduz a

S′′
VM +

3

2a
S′
VM = 0 , (a≪ 1) (6.96)

e possui solução SVM = const = 0. A partir da definição (6.97) encontramos que em altos

desvios para o vermelho

SMV =
ρ̂M
ρM

− ρ̂V
ρV

, (a≪ 1) , (6.97)

uma vez que p
ρV

≪ 1 nesta condição. Consequentemente, não existem contribuições não

adiabáticas à energia total, tão pouco perturbações entrópicas relativas e temos perturbações

adiabáticas δM = δ quando a ≪ 1. Isto possibilita identificar nosso modelo com o ΛCDM no

passado afim de calcular as condições iniciais.

Resultados numéricos

Para estimar os parâmetros livres do modelo usaremos os métodos desenvolvidos no apêndice

A. Primeiramente, vamos considerar os dados relativos ao espectro de potência do programa

2dFGRS e também do programa SDSS (Data Release 7).
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Figura 6.10: PDF uni-dimensioanl para q0 resultando da comparação com os dados do pro-

grama 2dFGRS (linhas sólidas) e SDSS DR7 (tracejadas). O painel da direita é uma ampliação

do pico nas região q0 < 0.

Estudaremos algumas situações particulares do nosso modelo. (i) Assumimos o modelo de

unificação, ou seja, ΩM = 0.043, onde toda matéria é composta por bárions. Fixando também3

3Os dados do espectro de potência são fornecidos em função de h. Portanto, H0 é um parâmetro livre apenas da

dinâmica de base.
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Figura 6.11: Espectro de potência normalizado na escalas kn = 0.034(0.185)hMpc−1 nos qua-

dros da esquerda (direita) e comparados com os dados do programa 2dFGRS(SDSS DR7) nos

quadro superiores (inferiores) para diferentes valores de q0.

H0 = 72km/s/Mpc (que é o prior do HST), o único parâmetro livre será q0. (ii) Deixamos a

quantidade de matéria sem pressão livre para variar. Admitimos que a matéria não é composta

apenas por bárions. Isto é equivalente a considerar uma componente extra de matéria escura

no sistema. Este hipótese é feita aqui, para testar o cenário de unificação. Consideramos que

o cenário de unificação é favorecido se o PDF para a componente de matéria possui o máximo

próximo ao valor que caracteriza a quantidade de bárions. Relembrando, o gás de Chaplygin

generalizado não favorece o cenário de unificação.



110

-2 -1.8 -1.6 -1.4 -1.2 -1 -0.8

Log10k�hHMpc-1L

3.4

3.6

3.8

4

4.2

4.4

4.6

4.8

L
og

10
P

k
h3 H

M
pc
-

3 L

PS with kn=0.034 hMpc-1 H2dFGRSL

q0=0.8
q0=0.6
q0=0.5

q0=0.4
q0=0.2
q0=0.0

-2 -1.8 -1.6 -1.4 -1.2 -1 -0.8

Log10k�hHMpc-1L

3.4

3.6

3.8

4

4.2

4.4

4.6

4.8

L
og

10
P

k
h3 H

M
pc
-

3 L

PS with kn=0.185 hMpc-1 H2dFGRSL

q0=0.8
q0=0.6
q0=0.5

q0=0.4
q0=0.2
q0=0.0

-1.6 -1.4 -1.2 -1 -0.8

Log10k�hHMpc-1
L

3.4

3.6

3.8

4

4.2

4.4

L
o

g
10

P
k
h

3
HM

p
c-

3
L

PS with kn=0.034 hMpc-1 HSDSSL

q0=0.6

q0=0.5

q0=0.4

q0=0.3

q0=0.2

q0=0.1

-1.6 -1.4 -1.2 -1 -0.8

Log10k�hHMpc-1
L

3.4

3.6

3.8

4

4.2

4.4

L
o

g
10

P
k
h

3
HM

p
c-

3
L

PS with kn=0.185 hMpc-1 HSDSSL

q0=0.6

q0=0.5

q0=0.4

q0=0.3

q0=0.2

q0=0.1

Figura 6.12: Espectro de potência normalizado na escalas kn = 0.034(0.185)hMpc−1 nos qua-

dros da esquerda (direita) e comparados com os dados do programa 2dFGRS(SDSS DR7) nos

quadro superiores(inferiores) para diferentes valores de q0.

Os PDFs para o caso (i) são mostrados na figura 6.10. Obtemos claramente duas regiões

com alta probabilidade para o parâmetro q0, sendo uma delas um pico bem estreito perto de

q0 ≈ −0.53, implicando uma expansão aceleração. O outro pico, que possui a mesma altura,

encontra-se em q0 > 0 e é compatível com um Universo de Einstein-de Sitter. O surgimento

de um máximo no PDF na região q0 < 0 não é observado nas cosmologias tipo-Chaplygin, tão

pouco no modelo com apenas um fluido estudado na última seção. A diferença com relação a

este último estudo é que nos chama atenção. A inclusão de bárions modifica a cosmologia de

fundo em apenas ∼ 5% e não deve, a princípio, ter um grande impacto no sistema. No entanto,

não é a dinâmica de fundo que é testada aqui. Acabamos de comparar as flutuações em δM ,

enquanto que o modelo da última seção utiliza as flutuações da energia total do sistema δ.

Como a relação (6.92) mostra, δM e δ podem ser muito diferentes. O pico observado na região
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Figura 6.13: PDF para q0 quando levamos em conta os dados de Supernovas na análise.

q0 < 0 significa que os resultados da análise das perturbações podem ser consistentes com

a conhecida dinâmica de fundo (q0 < 0). Isto demonstra uma clara vantagem dos modelos

viscosos com relação aos modelos tipo Chaplygin, que produzem uma tensão entre diferentes

tipos de análises (capítulo 5). Figura 6.11 (Figura 6.12) mostra o espectro de potência obtido

para vários valores negativos (positivos) de q0. Utilizamos aqui, a título ilustrativo, os espectros

com as normalizações feitas em duas escalas distintas kn = 0.034hMpc−1 e kn = 0.185hMpc−1.

No entanto, os resultados estatísticos são completamente independentes destas escolhas.

Para quebrar a degenerescência observada na Fig.6.10 incluímos em nossa análise testes

da dinâmica de fundo do modelo. Tomamos as amostras de Supernovas (Constitution [194]) e

de H(z) [119] e realizamos uma análise estatística conjunta entre estes dados e os do espectro

de potência. Os resultados são mostrados na figura 6.13 e6.14, onde incluímos Supernovas

e H(z), respectivamente.

Para o caso (ii) temos tanto q0 quanto ΩM como parâmetros livres. Os resultados são

mostrados na figura 6.15. Observamos uma alta probabilidade para pequenos valores da

quantidade de matéria ΩM , já incluindo a quantidade de bárions Ωb0 = 0.043. De acordo

com o critério mencionado acima, o modelo de unificação é de fato favorecido pelos dados.

Esta mesma análise para o gás de Chaplygin generalizado produziu altas probabilidades para

valores ΩM = 1. Portanto, invalidando a ideia de unificação do setor escuro.
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Figura 6.14: Esquerda: Parâmetro de Hubble como função do desvio para o vermelho para di-

ferentes valores de q0. Direita: PDF uni-dimensional para q0 considerando a análise estatística

conjunta Espectro de Potência + H(z).
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Figura 6.15: PDF para a componente sem pressão ΩM (esquerda) e para o parâmetro de

desaceleração q0 (centro) usando os dados (SDSS DR7) nas linhas sólidas (tracejadas). O

painel da direita é uma amplificação normalizada do pico em q0 < 0 do painel central.

6.2 Efeito Sachs-Wolfe integrado para os modelos de unifi-

cação

A motivação desta seção está encontra-se nos resultados encontrados por Li & Barrow [195].

Resumidamente, Li&Barrow afirmam que o modelo viscoso não é capaz de descrever o espec-

tro de flutuações de temperatura da radiação cósmica de fundo.

Primeiramente, precisamos descrever melhor o procedimento empregado em [195]. Os au-

tores partem de um modelo com 3 fluidos: bárions, radiação e fluido viscoso. Dentro do

cenário de unificação, esta parece ser uma abordagem completa. Os parâmetros livres destas
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A figura ao lado, retirada de “Does Bulk Vis-

cosity Create a Viable Unified Dark Matter

Model?” [195], mostra claramente uma pa-

tologia do modelo viscoso. Seu espectro de

flutuações de temperatura da RCF destoa

enormemente do padrão ΛCDM para baixos

l’s (grandes escalas). Assim como defen-

dido por Li&Barrow, trata-se de um resul-

tado geral para qualquer modelo com visco-

sidade volumétrica. Nossa idéia nesta seção

é questionar este resultado.

Figura 6.16: Espectro das flutuações da RCF

para o modelo viscoso e ΛCDM. Retirado de

[195].

análise são, basicamente, os parâmetros da equação de estado do fluido viscoso. Quando a

dinâmica do modelo foi comparada com os dados de Supernovas, encontrou-se um par de

valores preferidos. Em seguida, uma análise perturbativa deste modelo é considerada. No

entanto, agora, os autores desconsideram as contribuições dos bárions e radiação e assu-

mem que a dinâmica perturbativa do modelo é inteiramente devida ao fluido viscoso. De

fato, esta aproximação é, até certo ponto, confiável, uma vez que o potencial gravitacional

depende, basicamente, do fluido dominante. De posse das equações perturbadas (no caso, a

mesma equação que temos em 6.42), os autores calculam o espectro mostrado na linha sólida

da figura 6.16 fixando para a dinâmica de fundo o par de valores encontrado anteriormente

na análise com Supernovas. Neste ponto, discordamos de [195]. Os valores fixados para

a dinâmica de fundo foram obtidos para um modelo diferente ao estudado em nível pertur-

bativo. Além disso, apenas um único ponto do espaço dos parâmetros (o melhor ajuste) foi

investigado. O que ocorreria para os demais valores dos parâmetros livres do modelo?

A partir dos resultados de [195] nos perguntamos: o espectro de flutuações da RCF para o

fluido viscoso é sempre (para todos os valores dos parâmetros livres) diferente do padrão? O

modelo deve ser descartado?

O primeiro passo é entender a figura 6.16. Assumimos que o modelo ΛCDM é correto pois,

de fato, os dados observacionais, apesar de não mostrados, são muito bem descritos pela

linha tracejada da figura (6.16). Logo, o modelo viscoso exibe uma clara amplificação do sinal

Sachs-Wolfe na região de baixos l
′
s (grandes escalas).

Nossa tarefa será detalhar (quantitativamente) a análise feita em [195]. Para isso é ne-
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cessário diagnosticar o “aparente” problema existente na figura 6.16. Em outras palavras, é

necessário entender o espectro de potência das flutuações de temperatura da radiação cós-

mica de fundo.

Fórmula de Sachs-Wolfe

O efeito Sachs-Wolfe conecta as flutuações lineares de matéria (e do espaço-tempo) a pe-

quenas anisotropias na temperatura observada da RCF. A partir das equação de geodésicas

nulas pode se encontrar as contribuições escalares (esc) e tensoriais (ten) as anisotropias da

temperatura [197] (para um observador em repouso com relação a componente isotrópica da

RCF)
δT esc

T
(~e) =

[
δTγ
T

+ φ− ~e.~vγ

]

dec

+

∫ η0

ηdec

dη
∂

∂η
(φ+ ψ) (6.98)

δT ten

T
(~e) = −1

2
eiej

∫ η0

ηdec

dη
∂

∂η
hij (6.99)

O vetor unitário ~e denota a direção no céu, enquanto que o sinal da velocidade peculiar

do fóton ~vγ é tal que um movimento na direção do observador resulta em ~e.~vγ < 0. Os três

primeiros termos de (6.98) são interpretados, respectivamente, como a flutuação intrínseca na

temperatura da superfície de último espalhamento (desacoplamento dos fótons), o desvio para

o vermelho gravitacional devido ao potencial gravitacional Newtoniano e o desvio Doppler na

temperatura devido ao movimento relativo da superfície de último espalhamento com respeito

ao observador. Portanto, a observação de um “pixel quente” nos mapas da RCF pode ser devido

a um alta temperatura no momento do desacoplamento, um elevado potencial gravitacional

(em escalas maiores que o horizonte φ < 0), ou devido a um movimento relativo da superfície de

último espalhamento em direção ao observador. O quarto termo (assim como a contribuição

tensorial) é uma integral ao longo da linha de visada e leva em conta a mudança no potencial

gravitacional sofrida pelos fótons da RCF em sua viagem pelo espaço-tempo. Este termo é

conhecido como efeito Sachs-Wolfe integrado.

No contexto dos modelos de unificação, que são propostas fenomenológicas para descrever

o Universo atual e, portanto, não modificam a física da superfície de último espalhamento, o

efeito Sachs-Wolfe integrado é a contribuição mais sensível na fórmula (6.98). Assim, podemos

concentrar nossas atenções no cálculo deste efeito. De fato, os autores de [195] mostraram

que a evolução do potencial gravitacional no modelo viscoso difere do ΛCDM recentemente,

o que implica em uma amplificação do efeito Sachs-Wolfe integrado. Este resultado também

foi encontrado para o gás de Chaplygin generalizado (exceto se α = 0) [109] e para modelos

unificados baseados em um campo escalar [198]. No entanto, estes estudos tem se limitado a
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fixar alguns valores dos parâmetros cosmológicos e permanece em aberto, se a amplificação do

efeito Sachs-Wolfe integrado pode ser evitada em diferentes regiões do espaço do parâmetros.

Como a dinâmica perturbativa é fundamental no cálculo do efeito Sachs-Wolfe integrado,

vamos considerar em nossa análise também o gás de Chaplygin generalizado para aprofundar

a discussão entre os modelos de unificação. Por fim, ambos modelo serão comparados ao

padrão ΛCDM.

A dinâmica de fundo dos modelos de unificação

Assumimos um Universo plano descrito por apenas uma componente (assim como na seção

6.1.1). Ao excluirmos a radiação, este ansatz torna-se apropriado apenas em tempos tar-

dios. Desprezamos também os efeitos da matéria bariônica o que limita a precisão de nossa

discussão em 5% a 10%, principalmente em pequenas escalas.

O fluido viscoso possuirá equação de estado pv = −ξΘ com o ansatz

ξ = ξ0

(
ρ

ρ0

)ν

. (6.100)

Ao escrever o coeficiente de viscosidade volumétrica desta forma, toda a dimensão está na

quantidade ξ0. Nas próximos seções desta tese buscaremos associar o valor desta viscosidade

com alguns resultados encontrados em laboratório.

Não há pressão cinética de equilíbrio (p = 0) e, via H = H0(ρ/ρ0)
1/2, temos

pv = −3H0ξ0

(
ρ

ρ0

)ν+1/2

. (6.101)

Como descrito no início deste capítulo a dinâmica de fundo deste fluido e do gás de Chaplygin

generalizado coincidem com α = −(ν + 1
2 ) e Ā = 3H0ξ0/ρ0. Ao invés de ξ0 ou Ā, também é

conveniente utilizar q0 como parâmetro livre. Esta correspondência é estabelecida através de

q0 =
1

2
(1− 3Ā) =

1

2

(
1− 9H0ξ0

ρ0

)
, (6.102)

sendo ξ0 > 0 (q0 < 1/2). Resumindo, a dinâmica de fundo será governada por

(
Hv

H0

)2

=

[
3H0ξ0
ρ0

+
1− 3H0ξ0

ρ0

a3(
1
2−ν)

] 1
1
2
−ν

(6.103)

e (
Hgc

H0

)2

=

[
A+

1−A

a3(1+α)

] 1
1+α

. (6.104)

A existência de uma época dominada pela matéria, H(a≪ 1) ∼ a−3/2, é garantida para ν < 1/2

e ξ0 < ρ0/(3H0) (α > −1 e Ā < 1). Para obter uma época de expansão acelerada em tempos

tardios (q0 < 0), os parâmetros precisam obedecer ξ0 > ρ0/(9H0) e Ā > 1/3, respectivamente.
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Os limites a≪ 1 e a ∼ 1 são equivalentes ao modelo ΛCDM. A única diferença é a transição da

época dominada pela matéria para a acelerada, que é governada pelo parâmetro da equação

de estado

wv ≡ −3Hξ

ρ
=

−1

1 + ρ0−3H0ξ0
3H0ξ0

(1 + z)3(
1
2−ν)

(6.105)

e

wgc =
pgc
ρ

=
−1

1 + (1−Ā)
Ā

(1 + z)3(1+α)
. (6.106)

Sendo mais específico, as expressões em (6.103-6.104) são análogas ao modelo ΛCDM

(
HΛ

H0

)2

=
Ωm0

a3
+ 1− Ωm0, (6.107)

se adotarmos q0 = 3Ωm0

2 − 1 (Ā = 1 − Ωm0) e ν = −1/2 (α = 0) para o fluido viscoso (gás de

Chaplygin generalizado). Estas relações serão úteis na comparação entre estes modelos.

Perturbações na densidade para os modelos de unificação

O modelo tratado aqui é idêntico ao da seção 6.1.1. Alguns resultados daquela seção serão

utilizados. No entanto, precisamos desenvolver uma equação para o cálculo do potencial

gravitacional.

Seja o meio cósmico descrito pelo tensor

Tµ
ν = ρuµuν + phµν +∆Tµ

ν = ρuµuν + phµν − ξuγ;γh
µ
ν , (6.108)

onde hµ ν = gµ ν + uµuν e cujas componentes de fundo são

T 0
0 = −ρ, T 0

i = T i
0 = 0, T i

j = peffδ
i
j =

(
p− 3ξH

a

)
δij , (6.109)

com H = a′

a . O símbolo (′) significa derivada com relação ao tempo conforme η. A pressão

efetiva é a soma da componente de equilíbrio cinético (adiabática) e a viscosa (não adiabática).

Dessa forma, o modelo viscoso é obtido se p = 0 e um fluido ideal (sem dissipação) é recuperado

com ξ = 0.

Como dito anteriormente, a escolha de diferentes calibres na teoria de perturbações cos-

mológicas altera apenas o tratamento do modelo sem modificar o resultado final do estudo.

Ou seja, é uma questão de conveniência matemática. Faremos uma escolha diferente das

anteriores nesta seção. Adotaremos o calibre Newtoniano onde o elemento de linha para as

perturbações escalares é

ds2 = a2 (η)
[
− (1 + 2φ) dη2 + (1− 2ψ) δijdx

idxj
]
. (6.110)
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As perturbações das quadri-velocidades são dadas por

u0 =
1

a
(1− φ), u0 = −a(1 + φ), uγ;γ =

3H
a

+ δui,i −
3Hφ
a

− 3ψ′

a
. (6.111)

Para as perturbações lineares de (6.108) definimos o escalar v, que é associado a perturba-

ção na velocidade por δui,i ≡ −kv/a, onde k é o número de onda. As componentes perturbadas

de (6.108) são

δT 0
0 = −δρ, (6.112)

δT 0
i =

ρ

a
(1 + w + wv)δui, (6.113)

δT i
j = δpδij +

[
ξ(
kv

a
+

3Hφ
a

+
3ψ′

a
)− 3H

a
δξ

]
δij . (6.114)

O termo δξ denota a perturbação no coeficiente de viscosidade volumétrica. A velocidade do

som adiabática é c2S ≡ (∂p/∂ρ)S. Para fluidos ideais, c2S = p′/ρ′. Para fluidos dissipativos

c2S = (p′/ρ′)ξ=0.

Como não consideramos contribuições anisotrópicas (cisalhamento), a parte espacial não-

diagonal da equação de Einstein (i 6= j) implica em φ = ψ. Em primeira ordem, as componentes

(0-0), (0-i) e (i-i) da equação de Einstein perturbada são (∆ ≡ δρ/ρ)

−k2ψ − 3Hψ′ − 3H2ψ =
3

2
H2∆, (6.115)

−k (ψ′ +Hψ) = 3

2
(1 + w + wv)H2v, (6.116)

ψ′′ + 3Hψ′ − (w + wv)3H2ψ =
3H2

2

[
δp

ρ
− wv

3H (kv + 3Hψ + 3ψ′) + wv
δξ

ξ

]
. (6.117)

Note que o termo δp/ρ corresponde a perturbação na pressão de equilíbrio (adiabática).

Os demais termos no lado direito da equação acima estão ligados a perturbação na pressão

viscosa.

O efeito Sachs-Wolfe integrado

O efeito Sachs-Wolfe integrado produz uma mudança na energia do fóton da radiação cósmica

de fundo quando este atravessa um poço de potencial gravitacional dependente do tempo. O

sinal desta contribuição é calculado por

(
∆T

T

)

ISW

= 2

∫ η0

ηr

dη
∂ψ

∂η
[(η0 − η) n̂, η] , (6.118)

A integração é feita ao longo da trajetória do fóton (n̂) desde ηr (tempo conforme na recombi-

nação) até hoje η0.
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Combinando as equações (6.115) – (6.117) em uma única expressão para o potencial gra-

vitacional e fazendo Ξ ≡ δξ/ξ, encontramos

ψ′′ +
(
1 + c2S

)
3Hψ′ +

[(
c2S − w

)
3H2 + c2Sk

2
]
ψ =

wv

{[
−1

2
+

k2

(1 + w + wv)9H2

]
3Hψ′ +

[
3H2

2
+

k2

3(1 + w + wv)

]
ψ +

3H2

2
Ξ

}
. (6.119)

Se não levamos em conta as contribuições do fluido viscoso, o lado direito da equação

(6.119) é idêntico a zero e a equação resultante corresponde (lado esquerdo) a de um fluido

perfeito adiabático com parâmetro da equação de estado w = p/ρ. Por outro lado, para obter

a evolução do fluido viscoso, escolhemos c2S = w = 0 e utilizamos as funções wv e Hv apro-

priadamente. O termo Ξ depende da forma funcional de ξ. Se ξ = ξ0(ρ/ρ0)
ν sua perturbação

δξ = νξ∆ pode ser relacionada com o potencial ψ usando a equação (6.115).

Resultados para o fundo

Calculamos aqui os vínculos observacionais que as amostras de H(z) [119] e Supernova

(Constitution) [194] impõem sobre o modelo. O procedimento estatístico segue o descrito

do apêndice A levando em consideração χ2 = χ2
SN + χ2

H .

Alguns resultados são mostrados na figura (6.17). Os contornos de 2σ e 3σ são mostrado

nas linhas tracejadas-curtas. Alguns vínculos sobre a idade do Universo (12 e 14 Giga anos)

estão nas linhas vermelhas-tracejadas. Mostramos também a região do espaço dos parâme-

tros para os quais a transição da fase desacelerada para a acelerada ocorre em ztr = 1 e

ztr = 0.5 (linhas sólidas). Todos estes vínculos podem ser transferidos para o gás de Chaplygin

generalizado utilizando as correspondências estabelecidas acima. Estes vínculos concordam

com os resultados de [108].

Comparando os resultados de fundo com os do efeito Sachs-Wolfe integrado

Definimos aqui uma variável de ”qualidade“ Qm para medir a diferença entre o sinal Sachs-

Wolfe integrado predito por algum modelo m e o modelo ΛCDM (tido como preferido),

Qm ≡
(
∆T
T

)m
ISW(

∆T
T

)ΛCDM

ISW

− 1, (6.120)

onde valores positivos (negativos) de Q significam uma amplificação (redução) do sinal Sachs-

Wolfe integrado do modelo m comparado ao ΛCDM. Uma vez que calculamos previamente o

potencial Ψm de (6.119), o sinal
(
∆T
T

)m
ISW

pode ser obtido com (6.118). Nosso modelo ΛCDM

fiducial é plano e o valor de seus parâmetros são H0 = 72 km/s/Mpc e Ωm0 = 0.266, como
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Figura 6.17: Vínculos observacionais sobre o parâmetros livres do modelo viscoso utilizando

dados de SNIa e H(z). As linhas curtas-tracejadas denotam os contornos de 2 and 3 σ. Linhas

longas-tracejadas (vermelho) indicam Universos com 12 Ganos and 14 Ganos. Linhas finas

denotam o desvio para o vermelho do início da época de expansão acelerada.

sugerido pelo WMAP-7 [15]. Um definição similar desta variável Q pode ser encontrada em

[196]. Os modos relevantes para o efeito Sachs-Wolfe integrado correspondem a escalas k <

0.003(h/Mpc), que é a escala aproximada onde começa o chamado platô de Sachs-Wolfe.

Nossa análise consiste em cruzar os contornos Q = 120%, 80%, 40% e 0%, no espaço dos

parâmetros com os vínculos obtidos anteriormente para a cosmologia de fundo. Com esta

estratégia verificamos se é possível conciliar contornos não amplificados (Q = 0%) com parâ-

metros ”permitidos“ (a 2σ e 3σ) pela análise de fundo.

A escolha ξ = ξ0ρ
ν e seu parceiro adiabático, o gás de Chaplygin generalizado

Com esta escolha a quantidade Ξ é escrita como

Ξ =
2ν

3H2

(
−k2ψ − 3Hψ′ − 3H2ψ

)
. (6.121)

Colocando (6.121) em (6.119) e resolvendo numericamente a equação resultante para o po-

tencial calculamos a variável Qv, como definida em (6.120), para diferentes valores dos parâ-

metros (q0, ν). O resultado é mostrado na figura (6.18). A linha Q = 0% (que não aparece na

figura!), e mesmo a Q = 40%, estão em claro desacordo com os resultados de fundo. Ainda, as

linhas vermelhas (tracejadas-longas) mostram a idade do Universo com 11,13 e 15 Giga anos.
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O melhor ajuste, símbolo • na figura (6.18), corresponde a Qv = 120%.
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Figura 6.18: Linhas curtas-tracejadas são os contornos de 2 e 3 σ. Linhas sólidas são os

correspondentes contornos onde Qv = +120%,+80% e +40%.

Para o gás de Chaplygin generalizado calculamos a equação (6.119) com wv = 0, o que

significa que todo o lado direito desta equação (contribuições não adiabáticas) se anulam.

Também, escrevemos H como uma função de A e α e para a velocidade do som adiabática

usamos a expressão apropriada

c2s gc = −αwcg =
αA

A+ (1−A)a−3(1+α)
. (6.122)

Agora, observamos uma pequena melhora, veja figura (6.19), já que o melhor ajuste se apro-

xima da linha Qgc = 80%. No entanto, ambos casos são seguramente descartados pelos dados

da RCF o que concorda com os resultados de [109, 195, 198].

Consideramos até este ponto a perturbação do coeficiente de viscosidade (δξ) como uma

função livre, onde seus efeitos sobre a dinâmica perturbada estavam agrupados na função

Ξ. A análise completa da dinâmica deve incluir este termo mas aqui tomaremos a liberdade

de tratar Ξ como uma função do tempo rejeitando a forma imposta por (6.121). Um vez que

este coeficiente obedece a um ansatz e não a um princípio fundamental parece razoável tal

escolha. Para o caso Ξ = cte = 0 observamos que é possível conciliar os vínculos de fundo com

o contorno (Qv = 0) como mostrado na figura 6.20. Lembramos que a dinâmica de fundo é a

mesma que antes e as contribuições adiabáticas (exceto pelo termo Ξ) ainda estão presente no

lado direito da equação (6.119). Este resultado sinaliza uma possível origem da amplificação

do efeito Sachs-Wolfe integrado do modelo viscoso. No entanto, não podemos assumir este
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Figura 6.19: Linhas tracejadas são os contornos de 2 e 3σ de confidência estatística com

melhor ajuste em •. Da esquerda para a direita, as linhas sólidas correspondem a Qgc =

0%,+40%,+80% e +120%.

caso como uma solução formal para o problema. Formalmente, Ξ = 0 ocorre apenas se

ν = 0 e a dinâmica de fundo utilizada para produzir a figura 6.20 possui o parâmetro ν livre.

Obviamente, assumindo desde o começo ν = 0 a dinâmica de fundo seria muito diferente. A

seguir, estudamos casos particulares do modelo viscoso.

•O caso ν = 0: Os resultados acima motivam este caso particular. Agora, o modelo possui

apenas um parâmetro livre: q0. A função Ξ não contribui a dinâmica perturbada mas o

lado direito de (6.119) não se anula. A figura 6.21 mostra o PDF para q0 com os valores

Qv = 120%, 80%, 40%, 0% e vínculos para a dinâmica de fundo. A linha Qv = 0% concorda com

os dados a 2σ de confidência.

•O caso ν = −0.5(α = 0) e as diferenças do modelo ΛCDM: A relevância deste caso

encontra-se no fato de que se ν = −0.5(α = 0) o fluido viscoso (gás de Chaplygin generalizado)

e o modelo ΛCDM possuem a mesma evolução de fundo. Assim, de certa forma, é possível

separar a contribuição devida as perturbações não-adiabáticas e quantificá-las

Lembramos aqui que este tipo de dinâmica de fundo pode ser obtida através de 3 distintas

interpretações: i) o modelo ΛCDM; ii) um modelo com matéria escura e um fluido escuro

com equação de estado p = −ρ. iii) o fluido viscoso (gás de Chaplygin generalizado) com

ν = −0.5(α = 0) que é equivalente a um fluido com uma pressão negativa e constante. O

resultado deste caso é mostrado no painel esquerdo na figura 6.22. As contribuições não
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Figura 6.20: Linhas curtas-tracejadas são os contornos de 2 e 3σ de confidência estatística

para os dados de SN e H(z). Linhas vermelhas (tracejadas-longas) mostram a idade do Uni-

verso com 11, 13 e 15 Giga anos. O melhor ajuste ocorre no círculo. As linhas sólidas, de

cima para baixo, correspondem a Qv = +120%,+80%,+40% e 0%.
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Figura 6.21: PDF para o caso ν = 0 com melhor ajuste em q0 = −0.46. As linhas curtas-

tracejadas são contornos de confidência estatística. Os vínculos da idade do Universo (13 giga

anos e 15 giga anos) são mostrados nas linhas longas tracejadas. Linhas sólidas representam,

da esquerda para a direita, os contornos Qv = 120%, 80%, 40% e 0%.

adiabáticas do fluido viscoso são responsáveis por excluir a linha Qv = 0% com mais de 3σ

de confidência. No entanto, se desprezamos a contribuição de δξ, a linha Qv = 0 passa a

concordar com os dados com os dados de fundo a 1σ (painel direito na figura 6.22).

Para o gás de Chaplygin generalizado com α = 0, o PDF para o parâmetro A is mostrada

na figura 6.23. Este caso particular se comporta de maneira muito similar ao caso ΛCDM



123

concordando com o encontrado em [109].
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Figura 6.22: PDF para o caso ν = −0.5 com melhor ajuste em q0 = −0.64. O painel da esquerda

considera a evolução completa da dinâmica enquanto que no painel da direita δξ = 0. As

linhas curtas-tracejadas são contornos de confidência estatística. Os vínculos da idade do

Universo (13 giga anos e 15 giga anos) são mostrados nas linhas longas tracejadas. Linhas

sólidas representam, da esquerda para a direita, os contornos Qgc = 120%, 80%, 40% e 0%.
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Figura 6.23: PDF para o gás de Chaplygin generalizado com α = 0 e melhor ajuste em A = 0.76.

Os vínculos da idade do Universo (13 giga anos e 15 giga anos) são mostrados nas linhas

longas tracejadas. Linhas sólidas representam, da esquerda para a direita, os contornos

Qgc = 120%, 80%, 40% e 0%.

6.3 Efeito Mészáros para os modelo de unificação

Durante a época dominada pela radiação (z<3000) a pressão suprime o crescimento de es-

truturas bariônicas. No entanto, a matéria escura, já cineticamente desacoplada do fluido

bárion-fóton, começa a se aglomerar logaritimamente em escalas menores que o horizonte.
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Quando ocorre a igualdade ente matéria e radiação as flutuações na matéria escura começam

a crescer linearmente com respeito ao fator de escala. Este é o chamado cenário hierárquico de

formação de estruturas onde pequenas estruturas formam primeiramente e através da junção

destas estruturas menores as maiores aglomerações de massa do Universo são formadas.

Os modelo de unificação estudados nesta tese possuem um comportamento tipo matéria

no passado, mas não necessariamente produzem um processo de formação de estruturas

satisfatório. Nosso objetivo aqui é estudar a formação de halos de matéria escura (matéria

escura viscosa ou matéria escura Chaplygin) a fase da matéria e verificar se eles podem gerar

as estruturas necessárias para agregar os bárions após o desacoplamento.

Para estudar escalas que entram no horizonte muito antes na igualdade fazemos uso da

conservação do tensor momento-energia (Tµ
ν;µ = 0). Em primeira ordem, esta equação é escrita

como

∆′ − 3H∆
(
w − c2S + wv

)
− (1 + w + 2wv) (kv + 3ψ′)− 3Hwv(ψ − Ξ) = 0, (6.123)

e a equação de Euler torna-se

v′ +

[
H
(
1− 3c2S − 3wv

)
+

w′
v

1 + w + wv
− wvk

2

3H (1 + w + wv)

]
v −

wvk

H (1 + w + wv)
ψ′ +

k(1 + w)

1 + w + wv
ψ +

wvk

1 + w + wv
Ξ +

kc2S
1 + w + wv

∆ = 0. (6.124)

Para o caso adiabático existem muitos trabalhos sobre a evolução das perturbações dentro

do horizonte, mesmo em um cenário com outros tipos de fluidos [199] ou teorias modifica-

das da gravidade [200]. No entanto, esta análise para fluidos não-adiabáticos ainda não foi

considerada em detalhes.

Para o fluido viscoso (w = c2S = 0), podemos simplificar as equações (6.123) e (6.124) e

tomar o limite (k << H) da equação de Poisson para obter

∆′ − 3Hwv∆ = (1 + 2wv)kv − 3HwvΞ (6.125)

v′ +

[
H(1− 3wv) +

w′
v

1 + wv
− k2wv

3H(1 + wv)

]
v = − kψ

1 + wv
+

kwvψ
′

H(1 + wv)
− kwvΞ

1 + wv
(6.126)

−k2ψ =
3

2
H2∆ (6.127)

É conveniente combinar estas equações em uma única expressão para ∆ e, ainda, utilizar

o fator de escala a no lugar do tempo conforme. Com isso, chegamos a uma equação tipo

Mészáros:

a2
d2∆

da2
+

[
a

H

dH

da
+ 3 +A(a) +B(a)k2

]
a
d∆

da
+

[
+C(a) +D(a)k2 − 3

2

]
∆ = P (a) (6.128)
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A(a) = −6wv +
a

1 + wv

dwv

da
− 2a

1 + 2wv

dwv

da
+

3wv

2(1 + wv)

B(a) = − wv

3a2H2(1 + wv)

C(a) =
3wv

2(1 + wv)
− 3wv − 9w2

v −
3w2

v

1 + wv

(
1 +

a

H

dH

da

)
− 3a

(
1 + 2wv

1 + wv

)
dwv

da
+

6awv

1 + 2wv

dwv

da

D(a) =
w2

v

a2H2(1 + wv)
,

P (a) = −3wva
dΞ

da
+ 3wvΞ

[
−1

2
+

9wv

2
+

−1− 4wv + 2w2
v

wv(1 + wv)(1 + 2wv)
a
dwv

da
− k2(1− wv)

3H2a2(1 + wv)

]

A função P (a) contém todas as contribuições da perturbação do coeficiente δξ. No limite

wv = 0 da equação (7.15) recuperamos a equação padrão para o crescimento das flutuações

da matéria escura com solução ∆cdm ∝ a [201].

Resultados para o crescimento das flutuações em pequenas escalas

No cenário padrão, as perturbações na matéria escura começam a crescer como ∆ ∝ a quando

o Universo se torna dominado pela matéria no desvio para o vermelho z = zeq. Antes de zeq,

mesmo se o comprimento de onda da perturbação é maior do que o "comprimento de Jeans”

a rápida expansão previne seu crescimento [36, 202]. Assim, antes de estudar os modelos

de unificação é essencial estabelecer o momento no qual o Universo tornou-se dominado pelo

fluido de unificação. É, portanto, fundamental incluir a radiação em nossa análise. Com

a inclusão da radiação a dinâmica do gás de Chaplygin generalizado permanece inalterada.

Entretanto, como a expansão passa a depender da densidade de radiação (H2 = 8πG
3 (ρv + ρr))

a dinâmica do fluido viscoso, que depende de H, será alterada. A densidade fracionária do

fluido viscoso será dada agora pela solução numérica da equação

a
dΩv

da
+ 3Ωv − ξ̃Ων

v

(
Ωv +

Ωr0

a4

)1/2

= 0, (6.129)

onde ξ̃ = 9H0ξ0ρ
ν−1
c , ρc é a densidade crítica e Ωr0 = 8.475× 10−5. O novo parâmetro ξ̃ não pode

ser exatamente relacionado ao parâmetro de desaceleração q0. No entanto, podemos usar,

ainda com grande precisão, a aproximação

q =
1

2

(
1 + 3

pt
ρt

)
→ q(a = 1) = q0 =

1

2

(
1 +

−9H0ξ0ρ
ν
v0 + ρr0

ρv0 + ρr0

)
≈ 1

2
(1− ξ̃). (6.130)

No modelo fiducial ΛCDM adotado anteriormente a igualdade ente matéria e radiação ocorre

em zeq = 1
aeq

− 1 = 3137. Para o sistema fluido viscoso (ou Chaplygin) e radiação a igualdade
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é uma função dos parâmetros livres e será denotado por z∗eq. Como mostrado na figura 6.24,

z∗eq > zeq dentro de 2σ de confidência. Com isso, no contexto dos modelos de unificação, as

perturbações em pequenas escalas começam a crescer antes do que tipicamente ocorre no

cenário padrão. Agora, resolvemos a equação (7.15) com condições iniciais
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Figura 6.24: Esquerda(Direita): contornos, nos espaço dos parâmetros, para alguns valores

da igualdade entre radiação e fluido viscoso (gás de Chaplygin) z∗eq. Linhas sólidas significam

os contornos de 2 e 3σ de confidência para os dados de SN e H(z).

∆v(
1

1 + zeq∗
) = 1 e

d∆v

da
(

1

1 + zeq∗
) = 1 (6.131)

e comparamos com a evolução padrão ∆cdm ∝ a que utiliza as condições iniciais zeq, ∆cdm( 1
1+zeq

) =

1 e d∆cdm

da ( 1
1+zeq

) = 1. Ainda, a dinâmica de fundo utilizada em (7.15) faz uso de

(
Hv

H0

)2

= Ωv +Ωr0a
−4 wv = −1− 2q0

3
(Ωv +Ωr0a

−4)1/2Ων
v, (6.132)

com Ωv sendo determinada a partir de (6.129).

Consideramos modos que originam escalas de aglomerados (escalas proto-galácticas) k ∼

0.2Mpc−1(k = 106Mpc−1). Ao mesmo tempo, assumimos que para estes modos a equação

tipo-Mészáros, determinada acima, é válida até o desvio para o vermelho znl = 3(60 ± 20)

[201]. Logo após znl, uma grande fração de matéria colapsa em objetos gravitacionalmente

ligados e a teoria linear das perturbações se torna inválida. Efeitos não lineares podem pro-

duzir um espectro final (em z=0) muito diferente se, ou não, as contribuições não adiabáti-

cas são levadas em conta. Aqui, não entraremos nesta questão. Nosso objetivo é acompa-

nhar o crescimento dos halos de matéria escura (viscosa ou Chaplygin) até o momento znl e

compará-la com o cenário padrão. Se os modelos de unificação são capazes de reproduzir
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o crescimento esperado das perturbações durante toda fase de crescimento linear, pode-se

esperar que estes modelos são capazes de formar estruturas de maneira satisfatória. A figura

(6.25) mostra o crescimento das perturbações, considerando o melhor ajuste do modelo, para

k = 0.2− 0.3Mpc−1(k = 106Mpc−1) no painel esquerdo (direito). O crescimento padrão também

é mostrado nas linha tracejada. Se consideramos a dinâmica completa da equação (7.15), in-

cluindo o termo Ξ (linhas inferiores indicadas por δξ 6= 0) observamos uma grande supressão

no crescimento da perturbação após z ∼ 6(a ∼ 0.14) para k ∼ 0.2Mpc−1 e z ∼ 200(a ∼ 0.005)

para (k = 106Mpc−1). De fato, a contribuição dominante nos termos ∼ k2∆ e ∼ k2∆′ se origi-

nam na perturbação Ξ. Consequentemente, em tempos tardios o contraste da densidade ∆

decai rapidamente. Por outro lado, assim como na análise do efeito Sachs-Wolfe integrado, a

dinâmica perturbativa é melhor comportada se δξ = 0 (linhas superiores).

As perturbações no gás de Chaplygin generalizado não sofrem qualquer tipo de supressão

e se comportam como o caso padrão já que obedecem a equação adiabática, wv = 0 em (7.15),

com solução ∆gc ∝ a. Uma possível fonte de supressão do crescimento das estruturas poderia

ser uma precoce entrada na época de expansão acelerada, onde o processo de atração seria

enfraquecido. No entanto, para os prováveis valores dos parâmetros do gás de Chaplygin, a

transição para a fase acelerada ocorre após znl e este efeito também não produz nenhuma

supressão nas perturbações lineares.

0.12 0.14 0.16 0.18 0.2 0.22 0.24
a

100

150

200

300

500

700

L
o

g
D

k=0.2Mpc-1

k=0.3Mpc-1

∆Ξ=0

∆Ξ¹0
CDM

Hzeq
=31

37L
Visc

ous
Hzeq
* =441

2L

0 0.005 0.01 0.015 0.02
a

1

2

5

10

20

50

L
o

g
D

k=106Mpc-1

∆Ξ=ΝΞD

∆Ξ=0

z
=
6
0

z
=
8
0

Figura 6.25: Esquerda: Crescimento das perturbações em pequenas escalas para a maté-

ria escura (linhas tracejadas-curtas) e para o fluido viscoso quando k = 0.2Mpc−1 (longas-
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enquanto que nas inferiores δξ = νξ∆. Direita: o mesmo, mas considerando k = 106Mpc−1.



Capítulo 7

O modelo ΛvCDM

A proposta do capítulo 3 contemplava uma fuga do conceito de matéria escura. Nossa pro-

posta, substituir a gravitação padrão pela modificação MOND, não surtiu os efeitos esperados.

Somando este fato às evidências apontadas naquele capítulo a favor da matéria escura des-

viamos nossas atenções, a partir do capítulo 5, em busca de alternativas à energia escura.

No decorrer dos capítulos 5 e 6 tentamos conciliar os chamados modelos de unificação com

os dados observacionais. Pode-se pensar que tais fluidos são, na verdade, uma única subs-

tância escura ou a própria matéria escura que, por algum motivo, possui uma equação de

estado incomun. Seja sob a forma de Chaplygin generalizado ou de fluido viscoso tais fluidos

apresentaram bons resultados, porém com certas patologias.

Os modelos do capítulo 6 usaram a viscosidade volumétrica como único efeito responsável

por acelerar o Universo, onde a pressão efetiva era

pef = p− 3ξH. (7.1)

Portanto, a aceleração ocorre se

wef =
pef
ρ

< −1

3
→ ξ >

ρ

9H
(1 + 3w) = ΩmH

1 + 3w

24πG
c2 (7.2)

Na última igualdade usamos a equação de Friedmann no sistema SI de unidades. Se substi-

tuirmos os valores apropriados para os parâmetros cosmológicos temos

ξ ' 1.3× 107Pa.s. (7.3)

Este valor parece ser muito alto para a viscosidade. Além disso, pode se argumentar que a

aproximação do capítulo 6 não é física pois |ξH| é da ordem de ρ e sabe-se que a termodinâ-

mica de fluidos dissipativos é válida apenas para [206]

|ξH| ≪ ρ. (7.4)

128
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Empregar a viscosidade volumétrica como único agente responsável pela aceleração do Uni-

verso não é válido sob o ponto de vista termodinâmico. Isso, é claro, não descarta a existência

de uma viscosidade volumétrica contribuindo para a aceleração observada sem ser a maior

causa deste fenômeno.

Ocorre neste ponto da tese outra transição. Após excurcionarmos por alguns modelos que

destoam do padrão, voltamos nossas atenções ao modelo ΛCDM. Nosso foco agora será um

modelo onde matéria e energia escuras contribuem para a dinâmica cósmica. O modelo ΛCDM

incorpora tais características da maneira mais simples e eficiente possível. Assim, parece

absurda a idéia de buscar uma variante deste modelo. No entanto, o modelo ΛCDM supõe

que a matéria escura comporta-se como um fluido ideal (perfeito) sendo que um fluido real não

deve, a princípio, possuir tal característica. Portanto, afim de tornar a matéria escura “mais

real”, assumimos que este fluido possui uma característica dissipativa, em particular, uma

viscosidade volumétrica. A constante cosmológica será a grande responsável pela aceleração

cósmica. Mas haverá também uma pequena contribuição da pressão viscosa. Esta proposta

dará origem ao modelo ΛvCDM e estudamos a viabilidade deste modelo a partir deste ponto.

7.1 O limite ΛCDM do modelo com viscosidade volumétrica

Lembramos que a viscosidade é descrita através do formalismo de Eckart onde pv = −ξΘ.

Em um Universo homogêneo e isotrópico, Θ = 3H. Com o ansatz (6.100) e assumindo que

a pressão cinética é nula p = 0, a pressão viscosa (total) do meio se torna [utilizando H =

H0(ρ/ρ0)
1/2]

pv = −3H0ξ0

(
ρ

ρ0

)ν+1/2

. (7.5)

A evolução de fundo do fluido viscoso é governada por

(
Hv

H0

)2

=

[
3H0ξ0
ρ0

+
1− 3H0ξ0

ρ0

a3(
1
2−ν)

] 1
1
2
−ν

. (7.6)

Visto a equação acima, a correspondência exata com o modelo ΛCDM ocorre quando ν = −1/2.

7.2 A dinâmica do modelo ΛvCDM

7.2.1 A evolução da base

Como nossa proposta é trabalhar com um modelo mais realista, consideramos também as

contribuições dos bárions e da radiação, além, obviamente, da própria constante cosmológica.
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Com isso, a dinâmica do modelo ΛvCDM é dada por

H2 =
8πG

3
(ρb + ρv + ρr) +

Λc2

3
, (7.7)

Repare, no entanto, que a matéria escura de nosso modelo possui a equação de estado

(7.5). A partir das análises do capítulo anterior sabemos que o chamado problema do efeito

Sachs-Wolfe integrado é menos severo se adotamos ν = 0 e ν = −1/2. Estes valores pos-

suem uma notável interpretação: o primeiro (ν = 0) corresponde a uma viscosidade constante

enquanto que o segundo (ν = −1/2) implica, para a aproximação de um fluido, na mesma

evolução do modelo padrão ΛCDM. Doravante, denotaremos ν = 0(ν = −1/2) como modelo A

(B)

O balanço de energia da matéria escura viscosa considerando os modelos A e B será,

respectivamente,

(1 + z)
dΩv(z)

dz
− 3Ωv (z) + ξ̃

[
Ωr0(1 + z)4 +Ωb0(1 + z)3 +Ωv (z) + ΩΛ

]1/2
= 0, (7.8)

e

(1 + z)
dΩv(z)

dz
− 3Ωv (z) + ξ̃Ω

1/2
v0 Ωv (z)

−1/2 [
Ωr0(1 + z)4 +Ωb0(1 + z)3 +Ωv (z) + ΩΛ

]1/2
= 0, (7.9)

onde a definição

ξ̃ =
9H0ξ0
ρc0c2

=
24πGξ0
c2H0

(7.10)

é válida para ambos modelos. Note que a matéria escura padrão é recuperada se ξ̃ = 0.

Fixando os valores Ωb0 = 0.043 e Ωr0 = 8.32 × 10−5 como sugeridos pelo projeto WMAP, os

parâmetros livres da proposta ΛvCDM serão ξ̃ e ΩΛ (tendo em mente o vínculo ΩΛ = 1− Ωb0 −

Ωr0 − Ωv0).

Como a expressão H ≡ H(ρb, ρΛ, ρr, ρv) não depende apenas de ρv as equações acima não

possuem solução analítica. Sem dúvida, este é um ponto fraco do modelo, mas é o preço

a pagar pela inclusão das demais componentes. Portanto, trabalharemos com a solução

numérica destes balanços. De posse da solução das equações acima, a dinâmica do modelo

ΛvCDM será dada por

H2
v (z) = H2

0

[
Ωr0(1 + z)4 +Ωb0(1 + z)3 +Ωv(z) + ΩΛ

]
, (7.11)

com o vínculo ΩΛ = 1− Ωr0 − Ωb0 − Ωv0.

7.2.2 A dinâmica das perturbações

Nossa primeira tarefa será calcular o efeito Sachs-Wolfe integrado para nosso modelo, assim

como feito no capítulo anterior. Para este fim, as flutuações na radiação podem ser despre-



131

zadas. Mas ainda temos que considerar os bárions. Esta é a principal diferença do capítulo

anterior.

Adotano o mesmo procedimento da seção 6.2 a equação de Einstein 0 − 0 perturbada

assume a forma

−k2ψ − 3Hψ′ − 3H2ψ =
3H2

0a
2

2
{Ωb∆b +Ωv∆v} . (7.12)

Adcionalmente, temos ainda as demais equações de campo perturbadas

−k (ψ′ +Hψ) = 3H2
0a

2

2
{ΩbΘb + (1 + wv)ΩvΘv} , (7.13)

ψ′′ + 3Hψ′ + (2H′ +H2)ψ =
3a2H2

0Ωv

2

[
−wv

3H (kΘv + 3Hψ + 3ψ′) + νwv∆v

]
, (7.14)

onde cada fluido possui sua própria perturbação escalar da velocidade Θ feita através de

δui;i = −kΘ/a onde k é o número de onda.

Como não existe interação entre as componentes do nosso modelo, cada fluido obedece

separadamente aos balanços (perturbados) de energia δTµ
α;µ = 0. Estes balanços, que já foram

determinados no último capítulo, completarão nosso conjunto de equações que poderá ser re-

solvido apenas numericamente. Com isso, temos o potencial ψ e consequentemente podemos

calcular o efeito Sachs-Wolfe integrado associado ao modelo.

Como no capítulo anterior pesquisamos a evolução dos halos de matéria escuras via o

efeito Mészáros, faremos aqui, também, a mesma análise. Aqui, apenas repetiremos

a2
d2∆v

da2
+

[
a

H

dH

da
+ 3 +A(a) +B(a)k2

]
a
d∆v

da
+

[
+C(a) +D(a)k2 − 3

2

]
∆v = P (a), (7.15)

A(a) = −6wv +
a

1 + wv

dwv

da
− 2a

1 + 2wv

dwv

da
+

3wv

2(1 + wv)

B(a) = − wv

3a2H2(1 + wv)

C(a) =
3wv

2(1 + wv)
− 3wv − 9w2

v −
3w2

v

1 + wv

(
1 +

a

H

dH

da

)
− 3a

(
1 + 2wv

1 + wv

)
dwv

da
+

6awv

1 + 2wv

dwv

da

D(a) =
w2

v

a2H2(1 + wv)

P (a) = −3νwva
d∆v

da
+ 3νwv∆v

[
−1

2
+

9wv

2
+

−1− 4wv + 2w2
v

wv(1 + wv)(1 + 2wv)
a
dwv

da
− k2(1− wv)

3H2a2(1 + wv)

]

Lembramos que, como mostrado no capítulo anterior, se a matéria escura viscosa possui

uma viscosidade suficiente para acelerar o Universo, então observamos uma considerável

supressão do crescimento das estruturas em pequenas escalas.
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7.3 Resultados do modelo ΛvCDM.

7.3.1 Resultados para a dinâmica de fundo

Vamos explorar a possibilidade de detectar, a partir dos dados observacionais, desvios do

comportamento de fluido perfeito que é associado a matéria escura no cenário padrão. Em

outras palavras, verificar se valores ξ̃ > 0 são preferidos pelas observações.

Na figura (7.3.1) trabalhamos com os parâmetros ΩΛ e ξ̃ livres para ambas as escolhas do

parâmetro ν. Para impor vínculos sobre os parâmetros livres de nosso modelo utilizamos três

distintas fontes observacionais: os dados de Supernovas (Constitution) [194]; o parâmetro R

(de desvio) da radiação cósmica de fundo

R =
√

Ωm0

∫ zd

0

dz

H(z)
(7.16)

que depende da densidade de matéria Ωm0 e do desvio para o vermelho do desacoplamento,

zs ∼ 1090. Seu valor observado é R = 1.725 ± 0.018 [203]. E ainda, a escala A, impressa na

distribuição de massa, das oscilações acústicas dos bárions (BAO)

A =

√
Ωm0

[H(zb)]
1/3

[
1

zb

∫ zb

0

dz

H(z)

]2/3
, (7.17)

onde usamos os recentes dados do projeto WiggleZ Dark Energy Survey [204]. As linhas

sólidas na Fig. 7.3.1 são os contornos de 2σ obtidos para cada conjunto de dados. As linhas

tracejadas (longas) denotam os valores dos parâmetros para os quais a idade do Universo é

de 13Gyrs e 14Gyrs. A partir do cruzamento dos contornos a 2σ para cada dado observacional

obtemos a região cinza que delimita os valores dos parâmetros comuns a todos os dados. Ou

seja, temos uma região de concordância. Como esperado, o melhor ajuste ocorre em ξ̃ = 0.

No entanto, é possível estabelecer um limite superior (a 2σ) para a viscosidade da matéria

escura ξ̃. Para o modelo A (B) esta valor é de ξ̃ . 0.24(0.31) como visto nas linhas horizontais

tracejadas no painél da esquerda (direita) da Fig.7.3.1.

O melhor ajuste de todos os observáveis converge para o modelo ΛCDM (ξ̃ = 0). No entanto,

dentro de uma certa confidência estatística, não é descartado que a matéria escura possa

admitir uma possível característica dissipativa.

Cabe aqui uma análise sobre o significado do valor ξ̃ ∼ 0.24. Na definição (6.100) a dimen-

sionalidade da viscosidade volumétrica está inserida no parâmetro ξ0 que foi redefinido em

(7.10). O valor ξ̃ ∼ 0.04 corresponde a uma viscosidade

ξ0 ∼ 1.6× 109Pa.s. (7.18)
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Figura 7.1: Resultados observacionais para o espaço dos parâmetros ξ̃ × ΩΛ para o modelo A

(esquerda) e para o modelo B (direita). Linhas sólidas são os contornos de 2σ obtidos para cada

conjunto de dados. As linhas tracejadas (longas) denotam os valores dos parâmetros para os

quais a idade do Universo é de 13Gyrs e 14Gyrs. Linhas tracejadas (curtas) correspondem,

da superior para a inferior, às regiões onde Q = 0 e Q = 40%. A linhas horizontal tracejada

delimita a máxima viscosidade permitida a 2σ.

Comparado a este valor, fluidos reais possuem um viscosidade volumétrica muito inferior.

Por exemplo, água a temperatura ambiente possui um viscosidade volumétrica ∼ 10−3 Pa.s

[205]. Outras substâncias típicas nos laboratórios podem assumir valores da ordem ξ0 ∼

10−4 Pa.s [209]. No entanto, a matéria, com suas múltiplas facetas, pode se encontrar sob

estados não habituais ao dia-a-dia. Em física de altas energias alguns estados exóticos (super

densos, por exemplo) podem apresentar viscosidades de até ξ0 ∼ 1023 Pa.s [207, 208]. O valor

encontrado em (7.18) exprime apenas a viscosidade efetiva da matéria escura quando levamos

em conta os vínculos cosmológicos. Deixamos demais comentários sobre este resultado para

o capítulo final.

Analisamos agora o crescimento dos halos de matéria escura viscosa. Na Fig. 7.3.1 mos-

tramos que os efeitos da viscosidade suprimem o crescimento dos halos bem antes da chegada

ao regime não linear, onde nosso formalismo não é mais válido. Nesta figura, assumimos os

valores de viscosidade fornecidos pela análise de fundo, quer dizer, ξ̃ < 0.24. Para ambos

os modelos, painéis superiores (inferiores) para o modelo A (B), as estruturas cessam seu

crescimento durante a fase dominada pela matéria. A escala k = 0.3Mpc−1(k = 5Mpc−1) é
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considerada nos painéis da esquerda (direita). As perturbações no modelo A permanecem

estagnadas após um certo período, enquanto que para o modelo B observamos uma forte

supressão para ∆v. Se considerarmos escalas galácticas (k = 100Mpc−1) poderemos encon-

trar algo ainda mais drástico. Estruturas destas escalas desaparecem já no início da era da

matéria em z ∼ 1500.

Como os efeitos de supressão observados são muito fortes para as pequenas escalas o

modelo ΛvCDM parece sugerir um cenário do tipo superior-inferior (top-down), onde, pri-

meiramente, as maiores estruturas se formam e sua posterior fragmentação dará origem às

estruturas menores. No entanto, o cenário hierárquico (bottom-up) parece estar em melhor

acordo com as observações. Por isso, a matéria vCDM deve garantir ao menos o surgimento

das menores estruturas observadas no regime cosmológico como, por exemplo, galáxias anãs,

que compreendem uma escala k ∼ 103Mpc−1. Para garantir o crescimento das estruturas até

o início da fase não linear é necessário reduzir a viscosidade por um fator 106 como visto na
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Figura 7.2: Crescimento das estruturas para escalas k = 0.3Mpc−1(k = 5Mpc−1) nos painéis da

esquerda (direita). As linhas tracejadas correspondem, da superior para a inferior, ξ̃ = 0.01, 0.1

and 0.2.
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Figura 7.3: Crescimento das estruturas para escalas k = 103Mpc−1 (anãs-brancas). Painél

da esquerda (direita) assume o modelo A(B). As linhas tracejadas correspondem, da superior

para a inferior, ξ̃ = 0.01× 10−6, 0.1× 10−6 and 0.2× 10−6.



Capítulo 8

Considerações Finais

A filosofia desta tese é trabalhar com propostas alternativas em gravitação e cosmologia. Ini-

ciamos com a uma formulação modificada para a dinâmica Newtoniana (MOND) no contexto

de aglomerados de galáxias. O objetivo foi claro: buscar uma explicação alternativa para o

fenômeno da matéria escura através de uma modificação na gravitação. Ao final do capítulo 3

ficou claro, somando nossos resultados às diversas evidências sobre a existência da matéria

escura, que esta componente é fundamental na composição do meio cósmico. Buscamos uma

evolução suave nos objetivos desta tese e passamos a investigar cosmologias alternativas a

partir do capítulo 5 onde a matéria escura era responsável pela aceleração cósmica descrita

no capítulo 4. Ao assumirmos um modelo de unificação para o setor escuro no capítulo 5,

através do gás de Chaplygin, e no capítulo 6, utilizando um fluido com viscosidade volumé-

trica, buscamos reunir o efeito da matéria e energia escura em apenas uma substância. Essa

componente pode, de fato, ser matéria escura mas, neste caso, ela deve possuir um equação

de estado exótica. Nasce o conceito de matéria escura unificada. Após investigar algumas

características destes modelos de unificação (que discutiremos em detalhes abaixo) chegamos

ao capítulo 7 com alguns aprendizados: i) precisamos de matéria escura; ii) a viscosidade

volumétrica é uma boa alternativa para a descrição da matéria escura unificada (seção 6.1);

iii) viscosidade em excesso (devida a Ωv ∼ 1) cria um série de problemas em nível cosmológico

(seções 6.2 e 6.3). Isto culmina na proposta do capítulo 7, o modelo ΛvCDM, onde a matéria

escura do modelo padrão (Ωdm ∼ 0.25) possui uma característica dissipativa (logo, mais real) e

a constante cosmológica é a pela responsável pela aceleração do Universo.

Vamos dividir as considerações finais segundo os diferentes tópicos tratados nesta tese.
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Alternativas para a gravitação: MOND

A dinâmica Newtoniana modificada (MOND) foi a proposta utilizada no capítulo 3 para estu-

dar a dinâmica do aglomerado de galáxias de COMA. Ela possui o parâmetro a0 (aceleração

crítica) que delimita quais corpos são regidos pela dinâmica MOND (a < a0), onde F ∼ a2 ou

Newtoniana (a > a0), F ∼ a. O valor da razão massa-luminosidade deste aglomerado, segundo

o teorema do virial padrão da teoria Newtoniana, é de Υ ∼ 180 (em unidades solares) o que

representa uma enorme quantidade de matéria escura no sistema.

Assumimos MOND e reconstruímos o teorema do virial obtendo as expressões (3.69-3.74).

Estas relações permitem calcular ΥMOND ≡ ΥMOND(a0) a partir do dados observacionais

de COMA. A partir dos resultados da tabela (3.1) percebemos que é possível obter valores

ΥMOND ∼ 10 e até mesmo ΥMOND ∼ 3. No entanto, estes baixos valores para a razão massa-

luminosidade são obtidos se a0 ∼ 10−8m/s2. No nível galáctico este parâmetro assume o

valor a0 ∼ 10−10m/s2, duas ordens de magnitude menor. Se fixarmos o valor a0 ∼ 10−10m/s2

obtemos ΥMOND ∼ 200 que é equivalente ao resultado Newtoniano. Portanto, MOND fornece

uma descrição satisfatória para o problema da matéria escura apenas se a0 for um parâmetro

dependente de escala. Isto claramente é um ponto fraco do modelo e concorda, de certa

forma, com o fato de que MOND possui problemas na escala de aglomerados já conhecidos

na literatura [210].

Mesmo no âmbito de formulações covariantes alternativas para a Relatividade Geral, as

propostas que tem surgido padecem de certas patologias. Teorias alternativas para a gravita-

ção relativística podem ser interessantes sob o ponto de vista teórico, mas os testes em nível

do sistema solar colocam a Relatividade Geral em um patamar elevado nesta comparação.

Recentemente a teoria Horava-Lifshitz [211] tem chamado a atenção da comunidade e é uma

promissora fonte para futuras investigações.

Modelos de unificação do setor escuro: o gás de Chaplygin generalizado e o fluido vis-

coso

Exóticas equações de estado, como a do gás de Chaplygin, motivam os modelos de unificação.

Elas dão origem, via conservação de energia, a uma densidade de energia que efetivamente

se comporta como matéria no passado e evolui para uma constante cosmológica em tempos

recentes. A dinâmica cósmica destoa do padrão apenas no período de transição entre os dois

regimes.

Buscamos alguns vínculos observacionais sobre a dinâmica de fundo do gás de Chaplygin
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generalizado na seção 5.1. Para isso, utilizamos amostras de H(z) (5.1.1) e observações de

explosões de raios gama através do diagrama de Hubble (5.1.2). Constatamos que o cenário

de unificação (Ωc ∼ 0.96) é favorecido. No entanto, precisamos atrelar a esta conclusão o prior

α > 0. Caso α assuma valores negativos o cenário de unificação não é favorecido.

Nosso segundo candidato para o cenário de unificação foi um fluido com viscosidade vo-

lumétrica cuja pressão é descrita pela fórmula de Eckart p = −3Hξ. O modelo de um fluido

H ∼ ρ1/2 apresentado na seção 6.1 possui a mesma dinâmica de fundo do gás de Chaplygin

generalizado. As diferenças na dinâmica de base surgem quando outras componentes i são

incorporadas ao meio cósmico. Então, se H ∼ (
∑

i ρi)
1/2 a equivalência não é mais mantida.

Uma excessão a este resultado foi estudado em 6.1.2 onde bárions e um fluido viscoso (com

ξ = const.) puderam ser descritos por um único gás de Chaplygin com α = −1/2.

Quando levamos em conta apenas a dinâmica de fundo do Universo não resta dúvidas de

que tanto cosmologias baseadas no gás de Chaplygin quanto no fluido viscoso são capazes de

descrever os dados observacionais. Dentre todos os possíveis cenários, o de unificação ocorre

apenas para uma certa escolha dos priors dos parâmetros do modelo. No entanto, o estudos

das perturbações destes dois candidatos a matéria escura unificada revela que apenas o fluido

viscoso sobrevive ao teste do espectro de potência.

O espectro de potência para os modelos de unificação

Mesmo antes do início de nossos estudos já era bem conhecido que o espectro de potência

do gás de Chaplygin generalizado possui oscilações e divergências não compatíveis com as

observações. Na seção 6.1.1 mostramos que esta mesma deficiência não existe para o fluido

viscoso. Mesmo na aproximação de um fluido as perturbações do fluido viscoso são bem

comportadas e descrevem perfeitamente os dados.

O espectro de potência mede a correlação espacial da distribuição de massa (galáxias) em

escalas λ ∼ 100Mpc. Os mapas ópticos obtidos, por exemplo, nos projetos 2dFGRS e SDSS

refletem a real distribuição de matéria bariônica (mesmo que influenciada por outras com-

ponentes) e por isso é necessário calcular o espectro de potência dos bárions (mesmo sendo

a menor parte de uma dinâmica com outras componentes). Alguns resultados obtidos nesta

análise foram: i) o parâmetro α deve ser nulo (limite ΛCDM) ou assumir valores extremamente

altos. Em particular, existe um pico na distribuição de probabilidade em α = 240. Este limite

extremo do gás de Chaplygin, de certa forma, concorda com o resultado encontrado através

do efeito Sachs-Wolfe integrado [125]; ii) quando as frações das densidades de matéria são
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tratadas como parâmetros livres da teoria os dados revelam uma preferência por um Universo

dominado por matéria sem pressão o que não corrobora a ideia de unificação. Assim, a menos

que o cenário de unificação seja imposto desde o começo o gás de Chaplygin encontra sérias

dificuldades com os dados do espectro de potência.

Na última seção do quinto capítulo (5.4) mostramos através do espectro de potência que

uma popular generalização do gás de Chaplygin generalizado (o gás de Chaplygin Modificado),

cuja equação de estado é p = Bρ − A/ρα, se reduz, na verdade ao gás de Chaplygin genera-

lizado. Em outras palavras, o parâmetro B deve ser identicamente a zero. Mesmo valores

B ∼ ±10−4 são capazes de produzir espectros não compatíveis com os dados observados.

Assim, consideramos que o gás de Chaplygin Modificado está descartado.

Quando incluímos uma pequena contribuição bariônica em um Universo dominado pelo

fluido viscoso (seção 6.1.2) encontramos uma cosmologia de unificação extremamente viável.

No nível da base, a dinâmica efetiva deste modelo, correspondendo a de um gás de Chaplygin

generalizado com α = −1/2, é capaz de descrever perfeitamente os dados. Em primeira or-

dem, o espectro de potência desta componente bariônica também descreve os dados de P(k).

Enquanto as perturbações no gás de Chaplygin são adiabáticas, a dinâmica perturbativa do

fluido viscoso é intrinsecamente não adiabática. Os principais resultados surgem através da

análise estatística deste modelo com os dados do espectro de potência. Em primeiro lugar,

contrariamente a estudos anteriores, existe um pico em q0 ∼ −0.53. Isso corresponde a um

Universo acelerado e compatível com as observações de fundo. Outro resultado é que os da-

dos do espectro de potência preferem o cenário de unificação com o fluido viscoso. Este foi

exatamente um ponto fraco do modelo com gás de Chaplygin analisado na seção 5.3. Cabe

também mencionar que a maneira de conduzir as perturbações em 6.1.2, através do uso das

perturbações relativas, é diferente da teoria padrão das perturbações cosmológicas.

O efeito Sachs-Wolfe integrado para os modelos de unificação

Modelos de unificação devem ser capazes de, em escalas cosmológicas, reproduzir tanto a

época de formação de estruturas e a presente expansão acelerada do Universo. A primeira

exigência parece ser a mais desafiadora para a matéria escura unificada. Em particular, o

efeito Sachs-Wolfe integrado (que quantifica a evolução temporal do potencial gravitacional

em grandes escalas) parece exigir que α = 0 [109] (para o gás de Chaplygin) e praticamente

descarta o fluido viscoso [195]. Nossa tarefa na seção 6.2 foi questionar os resultados de [195].

Tratamos um modelo composto apenas por um fluido com equação de estado pef = p − ξui;i.
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Desta equação podemos assumir o gás de Chaplygin generalizado (p = −A/ρα e ξ = 0) ou o

viscoso (p = 0). Nossa ideia foi comparar o sinal Sachs-Wolfe integrado dos modelos de unifica-

ção com o padrão ΛCDM. Figuras (6.18) e (6.19) mostram os resultados acima mencionados,

onde os valores preferidos dos parâmetros, segundo a análise de fundo, são compatíveis com

uma amplificação não aceitável do efeito Sachs-Wolfe integrado. No entanto, um ponto chave

em nossa análise é a localização dos contornos de confidência estatística. Diferentes amos-

tras podem nos conduzir a diferentes conclusões. Vamos admitir, por exemplo, que o melhor

ajuste e os contornos fossem, assim como em [195], ao redor de ν ∼ −0.5(α ∼ 0) e não em

ν ∼ 3. Neste caso, a partir das linhas Q na figura 6.20, mesmo a escolha ad hoc Ξ = 0 não

seria capaz de conciliar o suposto melhor ajuste com o contorno Q = 0 e portanto o modelo

seria mesmo descartado como concluído em [195]. A amostra utilizada em [195] foi a GOLD

de SN [212] que faz uso da calibração MLCS2k2 enquanto que a Constitution (aqui utilizada)

é calibrada pelo processo SALT1. Esta tensão na estimativas dos parâmetros cosmológicos,

a partir de diferentes amostras de SN, é discutida em [213]. Se as futuras amostras fixarem

definitivamente vínculos aos modelos de unificação próximos ao modelo ΛCDM, parece claro,

a partir de nossa análise, que esta faixa dos parâmetros produz uma grande amplificação do

sinal Sachs-Wolfe integrado e o modelos será definitivamente descartado.

O efeito Mészáros para os modelos de unificação

Tratamos também da evolução de escalas abaixo do horizonte durante a época dominada pela

matéria. No modelo padrão o crescimento linear destas perturbações dá origem aos halos de

matéria escura que hospedarão as estruturas bariônicas como, por exemplo, galáxias. Para os

modelos de unificação a primeira diferença nesta análise ocorre na determinação do momento

da igualdade entre radiação e matéria. Como mostrado na figura (6.24) os parâmetros prefe-

ridos para os modelos de unificação são compatíveis com z∗eq > 3000. Com isso, perturbações

na matéria escura unificada começam a crescer antes do que perturbações no modelo padrão

CDM. As perturbações no gás de Chaplygin seguem o mesmo crescimento adiabático que a

matéria escura ∆gc ∝ a até o momento onde a evolução torna-se não linear znl. Consequen-

temente, a única diferença é a amplitude das perturbações que é determinada por z∗eq. Por

outro lado, as perturbações no fluido viscoso seguem a equação tipo Mészáros desenvolvida

na seção 6.3. No caso do fluido viscoso a evolução de ∆ depende da escala e comporta-se

de maneira bem diferente da matéria escura. As principal diferença é que em tempos tar-

dios as contribuições não adiabáticas começam a dominar e ∆ rapidamente decresce. Este
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resultado pode ser interpretado como uma evidência complementar de que cosmologias dis-

sipativas baseadas na teoria de Eckart não são potenciais descrições do meio cósmico. No

entanto, encontramos novamente que a suposição ad hoc δξ = 0 pode aliviar a supressão no

crescimento de ∆. Neste caso, como as perturbações no fluido viscoso começam a crescer

antes do que zeq = 3137 a amplitude resultante (mesmo com uma leve supressão) é compatível

com a padrão CDM para escalas k = 0.2 − 106Mpc−1. De certa forma, o crescimento antes de

zig compensa a supressão que ocorre tardiamente.

A proposta ΛvCDM

A ideia de unificação do setor escuro reduz o número de componentes desconhecidas do

Universo. Esta seja, talvez, uma saída elegante para o problema da matéria e energia escuras

mas por outro lado demasiado simplista.

Percebemos que uma quantidade Ω ∼ 1 de fluido viscoso (assim como tratado no capítulo

6) entra em claro conflito com as observações do efeito Sachs-Wolfe integrado. Ao propormos

um modelo com constante cosmológica Λ e matéria escura viscosa (vCDM) nossa intenção é

associar a viscosidade apenas a quantidade Ω ∼ 0.25. Ambas componentes contribuem para

a aceleração cósmica. Como a quantidade de viscosidade é muito inferior aos modelos do

capítulo 6, a dinâmica cósmica permanecerá muito similar ao modelo padrão e temos agora

uma componente real (matéria escura dissipativa) ao invés de uma fluido idealizado. Logo,

espera-se que alguns requisitos tenham sido alcançados para que este modelo tenha sucesso.

Analisamos no capítulo 7 a dinâmica de fundo do modelo ΛvCDM. A matéria escura viscosa

é descrita pela fórmula de Eckart. O coeficiente de viscosidade é da forma ξ0 (modelo A) ou da

forma ξ0ρ−1/2 (modelo B). Com a primeira escolha temos uma viscosidade constante enquanto

que a escolha ν = −1/2 garante o comportamento mais próximo ao padrão possível. Temos

apenas um parâmetro a mais que o modelo ΛCDM o que mantém esta proposta competitiva

segundo critérios de seleção de modelos.

A contribuição de diferentes observáveis (SN, CMB e BAO) permite que a matéria escura

tenha uma viscosidade ∼ 1.6× 109Pa.s (2σ de confidência). Este valor é, sem dúvida, alto para

fluidos normais mas relativamente baixo para algumas configurações exóticas da matéria que

surgem na física de altas energias. Este valor parece ocupar um posição intermediária na

faixa dos valores admissíveis para a viscosidade volumétrica e talvez represente uma espécie

de média da contribuição viscosa de todos elementos que compõem o Universo. De qualquer

forma, este é o valor efetivo que as observações cosmológicas são capazes de impor atual-
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mente. Para a análise do efeito Sachs-Wolfe integrado, tal viscosidade condiz com o valor

esperado pelo modelo ΛCDM (Q=0%), o que é considerado ideal.

A grande diferença encontrada está no processo de formação dos halos de matéria escura.

Como visto ao fim do capítulo 7, a viscosidade permitida pela observações de fundo nao origina

estruturas na escala galáctica. O modelo ΛvCD sugere fortemente um processo de formação

de estruturas do tipo superior-inferior, onde as maiores estruturas se formam e sua posterior

fragmentação origina as menores estruturas. Definitivamente, ainda não sabemos qual é o

real cenário no qual as estruturas cósmicas se formam. O processo superior-inferior ainda

não está descartado pela comunidade. Porém, o processo hierárquico possui um “status”

muito superior perante as observações. Sendo assim, mantido o processo hierárquico, o

modelo ΛvCDm deve garantir o surgimento, ao menos, das menores estruturas formadas

dentro da teoria linear das perturbações. Neste caso, as galáxias anãs (1kpc). Encontramos

fortes vínculos sobre a viscosidade da matéria escura. Estruturas como galáxias anãs são

formadas apenas se ∼ 1.6× 103Pa.s.

Por fim, aprendemos que alternativas mais refinadas para o cenário cosmológico, onde

efeitos físicos reais e relevantes, devem ser considerados. A dissipação nos fluidos cosmoló-

gicos deve ser levada em consideração se quisermos avançar na compreensão no Universo.

Os próximos passos devem convergir na busca pela correta descrição da viscosidade cosmo-

lógica. Nesta tese, ficamos restritos ao formalismo de Eckart, que é apenas um “ansatz” que

carece de uma física microscópica. Portanto, indicamos nesta tese que as investigações sobre

a natureza da matéria escura devem incluir o carácter dissipativo das interações partícula-

partícula desta desconhecida componente que permeia o Universo. Após todo o estudo feito

nesta tese, o modelo ΛvCDM surge como uma simples e real opção para a cosmologia.



Apêndice A

Ferramentas para análise

estatística: χ2 e estimativa de

parâmetros

Neste apêndice mostramos o procedimento padrão envolvido na estimativa de parâmetros

cosmológicos.

O modelo ΛCDM plano é o mais simples pois possui apenas 2 parâmetros livres: H0 e

ΩΛ. Em alguns modelos cosmológicos tratados nesta tese temos ainda os parâmetros da

equação de estado. Utilizamos Ā e α para o gás de Chaplygin generalizado, enquanto que o

modelo viscoso era escrito em termos de ξ (q0 também foi usado) e ν. Em algumas situações,

o parâmetro de Hubble hoje H0 e as densidades fracionárias Ωi não foram fixadas. Isto,

claramente, aumenta o número de parâmetros livres do modelo tornando a análise mais

complexa.

Para desenvolver este apêndice consideremos que o modelo a ser estudado possui um

conjunto de j parâmetros livres {p} ≡ {p(x1, x2, x3, ..., xj)}, onde xi representa um parâmetro

livre do modelo. As predições teóricas de um certo modelo dependem dos valores assumidos

pelo conjunto {p}. Na cosmologia, a dinâmica de fundo é dada apenas pela função H =

ȧ/a. Logo, H ≡ H(p). Os demais observáveis cosmológicos são derivados a partir de H =

H(p), como por exemplo, a distância luminosidade µ = µ (H (p)) (4.1), que é utilizada ao

construirmos o diagrama de Hubble onde estudamos Supernovas e Gamma-Ray Bursts. Em

geral, qualquer observável cosmológico (f ) é dependente da função H(p). O termo f teo(H(p))

representa a predição teórica do observável (f) com conjunto de parâmetros livres {p}.
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A estimativa do valor dos parâmetros {p} depende da comparação direta com os valores

observados. A ferramenta básica nesta análise é a função

χ2 {p} =

n∑

i

(
f teoi (H (p))− fobsi (H(p))

σobs
i

)2

, (A.1)

onde fobsi é o valor observado da quantidade f para cada observação i em uma amostra com

n dados. A incerteza associada a cada observação i é a quantidade σobs
i . A função χ2 é uma

quantidade positiva e quanto menor seu valor para um determinado conjunto de valores {p},

melhor é a descrição da amostra feita pelo modelo. O mínimo absoluto de χ2 {p} é considerado

o melhor ajuste (best fit) do modelo.

A.1 Estimativa de parâmetros

O mínimo absoluto da função χ2 {p} ocorre para um conjunto de parâmetros {p(x̄1, x̄2, x̄3, ..., x̄j)}.

Diz-se então que os valores {x̄1, x̄2, x̄3, ..., x̄j} são os melhores ajustes do modelo. Esta técnica,

no entanto, não permite realizar uma estimativa mais detalhada sobre cada parâmetro xi.

Para isto, definiremos a função distribuição de probabilidade1

P (xi) = Be−
χ2{p}

2 , (A.2)

onde B é uma constante de normalização. A característica exponencial da função PDF acentua

a análise estatística pois confere altas probabilidades em torno do melhor ajuste {x̄1, x̄2, x̄3, ..., x̄j},

enquanto que P ∼ 0 se os valores dos parâmetros descrevem os dados com baixa precisão.

A estimativa dos parâmetros requer um passo inicial que é a escolha dos priors. A prin-

cípio, os parâmetros {x1, x2, x3, ..., xj} podem assumir qualquer valor real −∞ < xi < +∞.

No entanto, o conhecimento prévio dos valores fisicamente permitidos para um determinado

parâmetro é conhecido como informação a priori. Portanto, a priori, cada parâmetro está limi-

tado a x−i < xi < x+i . Exemplos disso utilizados em cosmologia são, por exemplo: 0 < h < 1 e

0 < Ωi < 1.

A estimativa de um único parâmetro xi através da função P {p} consiste em utilizar a teoria

estatística Bayesiana [214]. Através de uma análise Bayesiana, é possível eliminar de maneira

independente os parâmetros não desejados e obter para um determinado parâmetro xi uma

função do tipo

Pi (xi) =

∫ x+
1

x−
1

...
∫ x+

i−1

x−
i−1

∫ x+
i+1

x−
i+1

...
∫ x+

j

x−
j

P (p) dx1...dxi−1dxi+1...dxj

∫ x+
1

x−
1

...
∫ x+

j

x−
j

P (p) dx1...dxj

, (A.3)

1Em inglês, probability distribution function (PDF). Doravante usaremos esta abreviação.



145

onde os limites de integração x−1 e x+1 representam os limites inferior e superior da informação

a priori do parâmetro x1. A função Pi (xi) é a distribuição de probabilidade para o parâmetro i

e seu mínimo não necessariamente é igual ao mínimo x̄i obtido ao minimizar a função χ2 (p).

O denominador de A.3 é um número real e representa a normalização da função Pi (xi).

A maximização da função Pi (xi) ocorrerá em um valor xi que será considerada a melhor

estimativa a posteriori do parâmetro xi. Além disso, é possível ainda obter confidências esta-

tísticas em torno de xi. Para níveis de confidência tomados a 1σ, 2σ e 3σ temos,

∫ xi+1σ

xi−1σ

Pi (xi) dxi = 68.5%

∫ xi+2σ

xi−2σ

Pi (xi) dxi = 95.5%

∫ xi+3σ

xi−3σ

Pi (xi) dxi = 99.5%. (A.4)



Apêndice B

O espectro de potência P (k)

O estudo da teoria perturbativa realizada na seção (3.2), indica que as flutuações de den-

sidade do Universo podem ser descritas como ondas planas (processo também chamado de

decomposição de Fourier) onde cada onda plana possui um correspondente número de onda k.

Esta representação é bastante útil pois dessa forma as perturbações podem ser consideradas

como uma superposição de ondas planas que evoluem independentemente e de acordo com

uma equação diferencial de segunda ordem como, por exemplo, a equação (3.17). A evolução

destas flutuações obedece, neste caso, ao regime linear da teoria perturbativa. Define-se o

contraste da densidade δ = ρ−ρ0

ρ0
, onde ρ0 corresponde à densidade média da distribuição de

massa do Universo. Esta definição substitui a função densidade ρ (x) por um parâmetro sem

dimensão δ, o que facilita a relação entre teoria e observação. No entanto, não faz sentido

esperar que a teoria reproduza as propriedades de uma galáxia em particular, localizada em

um ponto específico do espaço, ou seja, não se espera que a teoria reproduza o valor exato

do contraste da densidade δ (x) em um determinado local. Isto porque, para que tal resultado

fosse alcançado, seria necessário que os cálculos não-lineares1 fossem adicionados e além

disso, seriam necessárias condições iniciais muito precisas para as equações diferenciais.

Dessa forma, para comparar a teoria com os dados observacionais, ao invés de se exigir da

teoria perturbativa a determinação exata da distribuição de massa do Universo, pretende-se

determinar as propriedades estatísticas médias de sua densidade. Mesmo porque, o conceito

de homogeneidade do Universo está muito mais ligado a suas propriedades estatísticas do

que ao conceito de termos ~∇ρ (x) = 0 em determinadas regiões.

O que a observação nos revela é que a distribuição de massa do Universo segue, basica-

mente, dois tipos de comportamento. Um, seria aquele observado em pequenas escalas devido

1Um modo perturbado entra no regime não-linear quando δ ≈ 1
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a existência de estruturas que se tornaram não-lineares em algum momento do passado. O

outro, corresponde à estrutura em larga escala, caracterizada por modos não-lineares δ << 1.

Ao longo do século XX, vários tipos de estatísticas foram utilizadas em diferentes aspectos

da cosmologia e astrofísica [215]. Destas, o uso da função de correlação demonstrou-se como

principal maneira de abordar a questão do processo de formação de estruturas em larga

escala. Para entender um pouco melhor a função de correlação, supomos que a probabilidade

δP de se encontrar um objeto, seja uma estrela, uma galáxia ou um aglomerado de galáxias,

em um elemento de volume δV seja dada por:

δP = η δV, (B.1)

onde a densidade média de probabilidade η é independente da posição. Nesta definição, o

número médio de objetos encontrados dentro de um volume V do Universo é simplesmente a

integral sobre a equação acima:

〈N〉 = η V. (B.2)

A partir destes conceitos probabilísticos podemos definir a função de correlação de dois pontos

ξ(r12) como uma medida do quanto a presença de um objeto em um elemento de volume δV1

interfere na probabilidade de se encontrar um outro objeto em um elemento de volume δV2

separados por uma distância r12. Com isso, a probabilidade de se encontrar um objeto em δV1

e outro em δV2 é fornecida por:

δP = η2δV1δV2 [1 + ξ (r12)] . (B.3)

O termo η2 aparece elevado ao quadrado nesta equação afim de fazê-la sem dimensão. Assim,

pode-se dizer que a função de correlação caracteriza a interferência existente entre objetos

vizinhos no valor da probabilidade δP . Quando consideramos esta ligação entre os vizinhos, a

probabilidade de se encontrar um objeto em um determinado volume (B.1) passa a ser escrita

como:

δP = η δV [1 + ξ (r)] . (B.4)

Da relação acima, podemos perceber que se ξ (r) = 0 a probabilidade de se encontrar um

objeto em δV não depende da existência de outros objetos. Desta definição, o número médio

de vizinhos dentro de uma distância r a partir de um objeto é a integral da equação anterior:

〈N〉 = 4

3
πr3η + η

∫ r

0

ξ (r) dV. (B.5)

Segundo a equação acima, podemos interpretar a função de correlação ξ, como uma me-

dida direta da capacidade de aglomeração de estruturas em torno de um ponto. A partir das
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definições acima podemos discutir melhor a relação entre o espectro teórico e os dados obser-

vacionais. De fato, observamos as concentrações de objetos em um dado volume do Universo,

ou seja, a função de correlação.

A função de correlação pode ser relacionada diretamente com as flutuações de massa na

forma [215]:

ξ (r) =
1

(2π)
3

∫
d3k 〈|δk|〉2 e−i~k.~r. (B.6)

Na tentativa de construir uma relação direta entre observação (ξ (r)) e a teoria (δn) é pre-

ciso desenvolver uma ligação entre elas. O primeiro passo na tentativa de se realizar um

tratamento estatístico para as perturbações é discretizar o Universo, ou seja, dividi-lo em

volumes (células) independentes, onde a densidade de massa do Universo possua caracterís-

ticas estatísticas idênticas em cada volume. No entanto, a medida que estas células evoluem

a interação gravitacional mútua existente não permite que estes volumes evoluam de maneira

independente. Dessa forma, trabalhar no espaço das posições não seria apropriado a fim de

se manter a independência de cada célula. Surge então uma justificativa para a utilização de

outra abordagem para as perturbações da densidade. Este tratamento consiste em identificar

cada perturbação como uma superposição de ondas planas. É necessário utilizar o espaço de

Fourier (ou espaço recíproco), de forma que, cada onda plana está associada a um número de

onda k que evolui independentemente enquanto ainda permanece no regime linear. Podemos

desta forma, escrever o contraste da densidade como:

δ (x) =
∑

n

δkexp
(
i~k.~x

)
=
∑

n

δ∗kexp
(
−i~k.~x

)
. (B.7)

Acima, os coeficientes de Fourier δk são quantidades complexas que podem ser calculados

através da expressão:

δk =
1

Vj

∫

Vj

δ (x) exp
(
−i~k.~x

)
dx. (B.8)

Na expressão acima Vj é o volume de cada célula representada no espaço de Fourier. Isto nos

possibilita calcular todos os coeficientes δk de forma a conhecer completamente δ (x).

Como estamos interessados nas propriedades estatísticas de δ (x), temos que, por defini-

ção, o valor médio de δ (x) é zero, 〈δ〉 = 0 [215]. No entanto, a sua variância, não é:

σ2 =
〈
δ2
〉
=
∑

n

〈|δk|〉2 =
1

Vj

∑

n

δ2k. (B.9)

Se tomarmos o limite Vj → ∞, a variância pode ser escrita como [215]:

σ2 =
1

(2π)
3

∫
δ2kd

3k =
1

(2π)
3

∫ ∞

0

δ2k 4πk
2dk =

∫ ∞

0

∆2
kd(ln k), (B.10)
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onde

∆2
k =

k3

2π2
P (k) . (B.11)

P (k) é identificado como o espectro de potência da perturbação e ∆2
k é a contribuição para a

variância de cada intervalo logarítmico de k. A função P (k) é exatamente o que nos permite

comparar teoria e observação, já que, como os modos perturbados evoluem dentro do regime

linear, a forma da função P (k) não é modificada neste período, enquanto que somente as

amplitudes da perturbação δn é que variam neste intervalo [215].

A forma primordial do espectro de potência é fixada pelas condições iniciais do modelo

que discutiremos em seguida. O resultado final para o espectro de potência é devido à fun-

ções transferência T (n) e à função crescimento D (Ω) que levam em conta o crescimento das

amplitudes referentes a cada modo perturbado. Deixaremos para discutir a utilização destas

funções na construção do espectro final de potência no próximo apêndice.



Apêndice C

Cálculo das condições iniciais do

espectro de potência P (k)

O espectro de potência P (k) = |δk|2 da atual, calculado em z = 0, distribuição de matéria

do Universo foi muito utilizado nesta tese. Trata-se de um observável que, a princípio, pode

ser usado para testar a dinâmica perturbativa de qualquer modelo cosmológico. O cálculo

padrão de tal espectro envolve, primeiramente, o conhecimento prévio do espectro de potência

primordial que emerge após o período inflacionário P i(k). Assumimos que a perturbações de

massa emergem do período inflacionário, após serem amplificadas do nível quântico para o

macroscópico, com um espectro do tipo

P i(k) ∼ kn. (C.1)

O parâmetro n pode, a princípio, assumir qualquer valor. Preferencialmente, adota-se n = 1,

que dá origem ao espectro invariante de escala de Harrison-Zeldovich [216, 217].

Ao analisarmos o cálculo das flutuações de temperatura na radiação cósmica de fundo,

obtemos as relações

∆T

T
=
T (θ, φ)− T0

T0
=
∑∑

almΥlm(θ, φ); Cl =
1

2l + 1

∑
alma

∗
lm =

〈
|alm|2

〉
. (C.2)

Temos então que os coeficientes Cl fornecem uma completa descrição estatística das flutua-

ções de temperatura. Assumindo C.1, pode-se demonstrar que esses coeficientes obedecem

a

Cl = 2n−4π2A
Γ(3− n)Γ(l + n−1

2 )

Γ2( 4−n
2 )Γ(l + 5−n

2 )
, (C.3)

onde a amplitude A é determinada a partir da radiação cósmica de fundo e Γ representa a
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função Gamma. Utilizando a propriedade Γ(x+ 1) = xΓ(x) obtemos para n = 1,

Cl =
8πA

l(l + 1)
. (C.4)

A partir deste resultado, espera-se que a quantidade Cll(l+1) seja independente do multipolo

l (equivalentemente, independente da escala). Por esse motivo, o espectro primordial da forma

P i(k) ∼ k é conhecido por espectro invariante de escala de Harrison-Zeldovich (Phz(k)), que

foram os primeiros a obter tal solução.

De posse do espectro primordial, o espectro hoje P (k, z = 0) é calculado através de

P (k, z = 0) = A× Phz(k)× T 2(k)×D2(z). (C.5)

A constante de normalização A pode ser fixada através do espectro da radiação cósmica de

fundo. Seu valor é dado por

A = (2lH)4
6π2

5

Q2
rms

T 2
0

, (C.6)

com lH ≡ H−1
0

∼= 3000h−1Mpc e T0 = 2.725 ± 0.001K. O termo de quadrupolo é Qrms = 18µK.

A função de crescimento D é proporcional ao contraste da densidade e no cenário padrão da

matéria escura fria é dada por D(z) ∝ a ∝ t2/3. A função transferência T (k) descreve como a

forma do espectro inicial é modificado por diferentes processos físicos ocorridos desde o início

da fase radiativa (z >> 3000) até o fim da fase dominada pela matéria. A expressão analítica

que melhor descreve modelos com matéria escura fria é dada pela função BBKS [218].

T (k) =
ln(1 + 2.34q)

2.34q
[1 + 3.89q + (16.1q)2 + (5.46q)4 + (6.71q)4]−1/4. (C.7)

Na última expressão, a função q ≡ q(k) é dada em termos do parâmetro de forma de Sugiyama

Γ∗,

q ≡ q(k) =
k

(hΓ∗)Mpc−1
Γ∗ = Ωm0he

−Ωb0−(Ωb0/Ωm0). (C.8)

O conjunto de equações descritas até aqui são suficientes para determinar o espectro hoje

(P (k, z = 0)). A partir dessa quantidade descreveremos os próximos passos utilizados na

fixação das condições iniciais dos espectros obtidos em diferentes modelos.

A evolução das perturbações cosmológicas no calibre sincrono é fornecida pelo conjunto

de equações [219]:

δ′i + 3(c2s i − wi)
a′

a
δi = −(1 + wi)

(
kvi +

h′L
2

)
− 3wi

a′

a
Si. (C.9)

v′i + (1− 3c2s i)
a′

a
vi =

c2s i
1 + wi

kδi +
wi

1 + wi
kSi (C.10)

h′′L +
a′

a
h′L = −

∑
(1 + 3c2s i)8πGρia

2δi − 24πGa2
∑

piSi, (C.11)
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onde as funções δi, vi e Si são, respectivamente, o contraste da densidade, a perturbação

escalar da velocidade e a perturbação de entropia de cada componente i do sistema, a é o

fator de escala, hL é o traço das perturbações métricas e k é o número de onda. O símbolo ′

denota derivada com relação ao tempo conforme (η). Além disso, c2s i = p′i/ρ
′
i e wi = piρi são,

respectivamente, a velocidade adiabática do som e o parâmetro da equação de estado.

Nosso ponto de partida será assumir este conjunto de equações para o modelo ΛCDM, que

consiste de matéria escura (δm), em um fundo dado por matéria escura e constante cosmoló-

gica Λ. Utilizamos o espectro de potência hoje, já conhecido através de C.5, como condição

inicial para este sistema de equações. Resolveremos as equações acima afim de encontrar o

valor do contraste para o modelo ΛCDM, δΛm(zi), em um ponto remoto no passado (z >> 1),

digamos zi.

Todos os modelos alternativos que foram testados nesta tese, a saber, o Chaplygin e o

Viscoso, possuem. em nível das equações de base, comportamento similar ao ΛCDM no

passado. A principal diferença ocorre na transição da fase material para a acelerada. No

caso das perturbações, é válido para os modelos aqui estudados que os estágios iniciais de

formação de estruturas deve ser sempre o mesmo. As diferenças entre diferentes modelos

surgirão apenas como fruto de diferentes evoluções. Assim, é necessário determinar qual o

instante inicial onde podemos igualar diferentes cosmologias. Nossa escolha será zi = 1000.

Este valor encontra-se após o desacoplamento dos bárions, assim, independentemente do

modelo adotado, a matéria bariônica está livre para se aglomerar segundo a dinâmica do

modelo adotado. Além disso, o período 0 < z < zi = 1000 compreende grande parte da fase

da matéria onde as estruturas devem se formar. Isto garante que existe tempo suficiente

para que diferentes modelos perturbativos possam manifestar suas características próprias

na evolução de δ e, com isso, produzir diferentes espectros finais em z = 0.

O passo final será resolver as equações perturbadas que foram obtidas em cada capítulo,

ora para o gás de Chaplygin, ora para o modelo Viscoso. Para cada conjunto de equações

perturbadas j desta tese suas condições iniciais serão fixadas com respeito ao modelo ΛCDM.

Assim, sempre será válido como condição inicial

P j(k, zi) =
∣∣δjm(zi)

∣∣2 = PΛ(k, zi) =
∣∣δΛm(zi)

∣∣2 . (C.12)
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