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RESUMO

No presente trabalho, investigamos a influéncia da viscosidade volumétrica
sobre algumas variaveis cosmoldgicas, supondo que o segundo coeficiente de vis-
cosidade seja proporcional a uma poténcia da densidade de energia da mistura,
cujos valores estao compreendidos entre 0 e 1. Com este objetivo, formulamos dois
modelos fenomenolégicos, combinando a teoria da relatividade geral de Einstein
com a termodinamica dos processos irreversiveis. No primeiro modelo (Universo
desacelerado-acelerado), o Universo evolui de uma fase passada de aceleragao nega-
tiva para uma fase atual de aceleragao positiva, sob a influéncia de um campo de
energia escura, que interage fracamente com a matéria ordindaria. A interacdo da
energia escura e do campo gravitacional é de carater reversivel. Na primeira fase,
a matéria é dominante, enquanto que, na segunda, a energia escura domina. A
evolucao temporal do campo de densidade de matéria esta relacionada a expansao
césmica e a interacao irreversivel da matéria com o campo gravitacional, descrita
pela pressao de nao-equilibrio. De tal modo que, quando o efeito da pressao de
nao-equilibrio é acentuado, a densidade de energia da matéria diminui mais lenta-
mente, o contrario ocorrendo quando o mesmo efeito é atenuado. A evolugao da
energia escura esta relacionada a taxa de expansdo. A pressao de nao-equilibrio e a
viscosidade diminuem com o tempo, de sorte que o Universo atual é menos viscoso
do que na fase evolutiva anterior. Por outro lado, a pressao de nao-equilibrio e a
viscosidade sdo fortemente sensiveis a uma alteracao no valor do expoente que define
a dependéncia da viscosidade com a densidade de energia da mistura.

No segundo modelo (Universo inflaciondrio-desacelerado-acelerado), apds
experimentar uma fase inicial de expansdo inflacionaria, o Universo atravessa uma
fase de aceleragdao negativa, para atingir uma fase de aceleragao positiva. Na fa-
se inflaciondria, o Universo se expande as custas da energia de um campo escalar
classico ¢, que age como um inflaton. Nas fases desacelerada e acelerada, o campo ¢
atua como um campo de energia escura, cuja influéncia prevalece sobre a da matéria
apenas na fase atual (acelerada). Na fase inflacionéria, a pressao de nao-equilibrio
descreve o processo de producdo de particulas, enquanto que nas fases seguintes
ela descreve a interagdo do campo gravitacional com a matéria. A pressdo de nao-
equilibrio, inicialmente nula, aumenta rapidamente até atingir o seu valor maximo
(negativo) no fim da inflagdo, quando a taxa de produgao de particulas é maxima.
Na evolugao subseqtiente, até a era atual, o seu efeito é atenuado. Como no modelo
anterior, a viscosidade e a pressao de nao-equilibrio descrescem com o tempo, €, na
fase pos-inflacionaria, a evolu¢do do campo de densidade de matéria é influenciada
pela expansao e pela interagdo da matéria com o campo gravitacional.



ABSTRACT

In the present work, we investigate the influence of the bulk viscosity on
some cosmological variables by assuming the second viscosity coefficient to be pro-
portional to a power of the energy density of the mixture, the values of which are
comprised between 0 and 1. With this aim, we stated two phenomenological models
by combining the Einstein’s general theory of relativity with the thermodynamics
of irreversible processes. In the first model (decelerated-accelerated Universe), the
Universe evolves from a past negative acceleration phase to a current positive accele-
ration phase under the influence of a dark energy field, which interacts weakly with
the ordinary matter. The interaction between the dark energy and the gravitational
field is of a reversible character. In the first phase, the matter is dominant, while
in the second the dark energy dominates. The time evolution of the energy density
of the matter is related to the cosmic expansion and to the irreversible interaction
between the matter and the gravitational field, described by the non-equilibrium
pressure. In such a manner that, when the effect of the non-equilibrium pressure is
stressed, the energy density of the matter decays more slowly, the opposite ocurring
when the same effect is reduced. The evolution of the dark energy is related to the
expansion rate. Both the non-equilibrium pressure and the viscosity decrease with
time, so that the current Universe is less viscous than in the previous evolution pha-
se. On the other hand, the non-equilibrium pressure and the viscosity are strongly
sensible to a change in the value of the exponent that defines how the viscosity scales
with the energy density of the matter.

In the second model (inflationary-decelerated-accelerated Universe), after
undergoing an initial phase of inflationary expansion, the Universe goes through a
negative acceleration phase to reach a positive acceleration phase. In the inflatio-
nary phase, the Universe expands at the expense of the energy of a classical scalar
field ¢, which acts like an inflaton. In the decelerated and accelerated phases, the
field ¢ acts like a dark energy field, the influence of which prevails over that of the
matter only in the current (accelerated) phase. In the inflationary phase, the non-
equilibrium pressure describes the particle production process, while in the following
phases it describes the interaction between the gravitational field and the matter.
The non-equilibrium pressure, initially taken as zero, increases rapidly to reach its
maximum (negative) value at the end of inflation, when the particle production rate
becomes the largest. In the subsequent evolution, till the currente era, its effect
1s reduced. As in the previous model, both the viscosity and the non-equilibrium
pressure decrease with time, and in the pos-inflationary phase the evolution of the
energy density of the matter is influenced by the expansion and the interaction of
the matter with the gravitational field.
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Capitulo 1
Introducao

O nosso Universo pode ser pensado como uma mistura de fluidos relativisticos
em expansao, na qual existem efeitos dissipativos que sao produzidos por um meca-
nismo de viscosidade. Este mecanismo opera através da transferéncia de energia-
momentum entre os fluidos compdem a mistura [1]. Referimo-nos aqui a viscosidade
volumétrica, sobre a qual iremos falar mais adiante.

Por outro lado, existem processos fisicos na cosmologia e na astrofisica nos
quais a dissipacdo esta relacionada ndo sé ao transporte de energia-momentum, mas
também, a conducdo de calor e ao cisalhamento. Portanto, tais processos s6 podem
ser adequadamente descritos e compreendidos mediante uma teoria relativistica de
fluidos dissipativos [1]. Ao longo da prépria histéria evolutiva do Universo, é possivel
identificar inumeros efeitos dissipativos cosmoldgicos e astrofisicos importantes. Uma
analise pormenorizada destes efeitos pode ser encontrada, por exemplo, nos trabalhos
[1, 2, 3]. Neste ponto, citamos apenas dois efeitos dissipativos de enorme influéncia
sobre a evolugdo césmica: o reaquecimento do Universo no fim da era inflacionaria
e o transporte de calor e momentum decorrente do aumento do livre caminho médio
dos fétons, na era do desacoplamento. Para uma discussao dos mesmos, remetemos
o leitor as segdes 2.12 e 2.13, respectivamente, da presente dissertagao.

Os processos dissipativos sdo modelados com base na teoria termodinamica
de processos irreversiveis. Embora a abordagem mais satisfatoria a esta teoria seja
através da teoria cinética do nao-equilibrio, ela é muito complicada. Por isso, opta-
mos por uma abordagem fenomenoldgica que permita descrever diferentes regimes de
parametros em teorias cosmoldgicas.

O objetivo do presente trabalho consiste em investigar, para um dado regi-
me de parametros, a influéncia da viscosidade volumétrica sobre algumas varidveis

cosmolégicas, quando, seguindo o trabalho [4], se supde que o segundo coeficiente de
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viscosidade seja proporcional a uma poténcia da densidade de energia da mistura,

cujos valores estao compreendidos entre 0 e 1, isto é:

n=oap™, (1.1)

onde 7 denota o segundo coeficiente de viscosidade (viscosidade volumétrica), o é
uma constante e os valores de m pertencem ao intervalo 0 < m < 1.

Com este propésito, formulamos dois modelos fenomenoldgicos (Cap. 3) atra-
vés de uma combinagao da termodinamica dos processos irreversiveis com a teoria da
relatividade geral de Einstein [4-16].

Ambos os modelos incorporam resultados de observagdes cosmoldgicas recen-
tes, que indicam haver evidéncia de que o Universo é plano (curvatura espacial nula)
e de que se expande com aceleragao positiva. Além disso, medidas do desvio para o
vermelho do comprimento de onda da supernova SN 1997ff do tipo la indicam ter ha-
vido uma fase anterior a atual em que o Universo possuia aceleragao negativa [7, 8.

No capitulo 3, mostramos que os Universos desacelerado-acelerado e infla-
cionario-desacelerado-acelerado sao solugoes da equagao de Friedmann, a qual, para
uma métrica de Robertson-Walker definida por

2

1 —kr?

ds® = dt* — a(t)? + 1% (d6? + sen®0de?) | , (1.2)

e para um Universo sem constante cosmolédgica, pode ser escrita como

H2+£2:%p. (1.3)
a 3

Na Eq. (1.2), ds denota o elemento de linha da métrica, a(t) representa o
chamado fator de escala césmica, e a constante k mede a curvatura espacial (a se¢do
2.5 é dedicada a métrica).

Na Eq. (1.3), H representa o parametro de Hubble, G' é a constante gravita-
cional e p denota a densidade de energia da mistura. Aqui, omitimos a dependéncia
temporal do fator de escala (dedicamos a se¢do 2.6 a equacao de Friedmann, e o
capitulo 2, & exposi¢ao dos fundamentos tedricos do presente trabalho).

Nas Egs. (1.2) e (1.3), bem como nas demais equagdes do presente trabalho,
as unidades foram escolhidas de modo que a velocidade da luz no vacuo seja igual a
1.

A Eq. (1.3) é obtida a partir das equagdes do campo gravitacional de Eins-

tein, as quais, para um Universo sem constante cosmoldgica, podem ser escritas na

forma

Rf,‘—%Rg,, = —87GT*, (1.4)
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onde RY representa o tensor de Ricci, g denota o tensor métrico, R denota a curva-
tura escalar e T representa o tensor energia-momentum [9, 17].

No primeiro modelo, consideramos o Universo como uma mistura de matéria
e energia escura, e no segundo, como uma mistura de matéria e campo escalar. Em
ambos os casos, incluimos um termo de pressao de nao-equilibrio no tensor energia-
momentum da mistura, que representa um processo irreversivel de transferéncia de
energia (momentum) entre os campos de matéria e gravitacional. A inclusdo desse
termo foi proposta por Murphy [4].

E importante mencionar que um Universo desacelerado-acelerado constitui
uma solucdo possivel da equacao de Friedmann independentemente da presenca do
termo de pressao de nao-equilibrio [7]. Contudo, segundo a referéncia [18], é discutivel
modelar o Universo como um fluido perfeito composto por matéria e campo escalar
que evolui na auséncia de efeitos dissipativos.

A inclusdo do termo de pressao de nao-equilibrio no tensor energia-momentum
torna possivel descrever a criagao de particulas no Universo primordial a partir da
teoria termodinamica dos processos irreversiveis. Aqui, fizemos uso da descricao da
termodinamica usual (classica) e da termodinamica estendida.

A primeira destas, conhecida também como termodinamica nao causal ou de
primeira ordem, foi formulada por Eckart em 1940 e estende a termodinamica irre-
versivel dos fluidos newtonianos para os relativisticos [4, 5, 6, 7, 11]. Na década de
50, Landau e Lifshitz elaboraram uma variante da mesma teoria.

Ambas as formulagoes (Eckart e Landau) sofrem dos mesmos problemas: vi-
olacdo da causalidade e instabilidade dos estados de equilibrio. O primeiro problema
reside no fato de uma perturbagao dissipativa propagar-se no fluido com velocidade
infinita. Quanto ao segundo, ele surge do fato de a descrigao dos estados de nao-
equilibrio ser feita somente por meio de varidveis que sdo usadas na descrigao do
equilibrio termodinamico local.

Estes aspectos indesejaveis nao existem na termodinamica estendida [6, 7, 10,
12,13, 14, 19]. Esta, desenvolvida por Ingo Miiller na década de 60, descreve os esta-
dos de nao-equilibrio através de um conjunto de varidveis ampliado, “estendido”, que
inclui varidveis dissipativas (pressdo dindmica ou pressdo de nao-equilibrio, fluxo de
calor e tensdo anisotrépica). A termodindmica estendida é conhecida também como
termodinamica causal (perturbagdes no fluido propagam-se com velocidade finita),
termodinamica de segunda ordem (na defini¢do da entropia figuram termos de segun-
da ordem nas variaveis dissipativas) e termodinamica transiente (a teoria incorpora

fendmenos transientes que ocorrem na escala do livre caminho médio das particulas,
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contrariamente ao regime quase-estacionario da termodinamica de Eckart).

Na termodinamica irreversivel, a entropia nao é conservada, mas aumenta,
de acordo com a segunda lei da termodinamica. Na forma covariante, a segunda lei
é expressa por

Sk, >0, (1.5)

onde S* denota o quadrifluxo de entropia, o indice u se refere as quatro coordenadas
espago-temporais, e o ponto e virgula representa a derivada covariante. A Eq. (1.5)
é uma equacao de balango para o quadrifluxo de entropia S* [1, 6].

Num Universo homogéneo e isotrépico, a decomposi¢ao de S* com respeito
a quadrivelocidade U* (U*U, = 1) é dada por

St =nsU* | (1.6)

onde n denota a densidade numérica de particulas, e s, a entropia por particula da
mistura.

O campo de S*, juntamente com os campos do quadrifluxo de particulas N*
e do tensor energia-momentum T, caracterizam um fluido dissipativo [20, 21].

A taxa de producao de particulas ¥ leva a ndao conservagao do numero de
particulas e contribui para a produgao de entropia, de modo que, na forma covariante,

a equagao de balanco para N* pode ser escrita como
N*.,=nX. (1.7)

Num Universo homogéneo e isotrépico, o quadrifluxo de particulas N* pode

ser decomposto em relagao a U* como
N* =nU" . (1.8)

A contribuicao da criagdo de particulas para a producdo de entropia pode
ser modelada como uma viscosidade volumétrica efetiva [1, 6], como mostraremos a
seguir.

A lei de conservacao da energia-momentum é valida tanto na termodinamica
irreversivel usual como na estendida [1, 6, 7, 8, 20]. Na forma covariante, é expressa
por

v.oTr*., =0. (1.9)

Num Universo homogéneo e isotrépico, a decomposi¢ao de T*” em relagao a

quadrivelocidade U* é dada por

™ =(p+p+w) UV = (p+w) g™, (1.10)
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onde w denota a pressdo de nao-equilibrio, p representa a pressao hidrostatica e g
representa o tensor métrico.

A pressao de nao-equilibrio w pode ser identificada com a taxa de producio
de particulas X, resultado este que foi obtido pela primeira vez por Zimdahl [22].
De fato, inserindo as decomposi¢bes expressas pelas Eqgs. (1.6), (1.8) e (1.10) nas

equagoes de balanco (1.5), (1.7) e (1.9), respectivamente, obtemos

ns+nsx >0, (1.11)
n+nO =nk, (1.12)
p+(p+p+w)O0=0. (1.13)

Nas Eqgs. (1.12) e (1.13), usamos a notagao usual © = U* ., para a taxa de expansao.
Na Eq. (1.12), usamos n = U*n,, para a derivada covariante ao longo de U* [6].

Em termos da derivada covariante ao longo de U*, a equagao de Gibbs pode

ns':l<p—p+pfz) , (1.14)

n

ser escrita como

onde T' é a temperatura absoluta. Usando as Eqgs. (1.12) e (1.13), podemos eliminar
da Eq. (1.14) as derivadas da densidade numerica de particulas n e da densidade de

energia p, obtendo

1
ns + nsy = T(—w@—n,uE) >0, (1.15)
onde p é o potencial quimico definido por
P ) R (1.16)
n

Num processo adiabatico ($ = 0), a desigualdade acima permite concluir que ns¥: > 0
e que
X
Para satisfazer a condicao expressa pela Eq. (1.5), é necessario impor relagoes
entre os “fluxos” termodinamicos e as “forgas” termodinamicas correspondentes. Na
teoria de Eckart, isso resulta em equagdes constitutivas ou equagoes de transporte
para as variaveis dissipativas [1]. Para um fluido cosmoldogico em expansao, tais

equagoes sao expressas na forma covariante por
w=—-3nH , (1.18)

qu=—A (DnT + TUu) , (1.19)
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7ruu = _2<Uuu ) (120)

onde D, denota a derivada espacial covariante, definida através do tensor de projecao
hu = guw — UU, = h,,, e o ponto, a derivada covariante na diregao da quadrivelo-
cidade U*. Além disso, 3H = D*U, =U* , e 0, = D, U,s = Ucps. Os simbolos
“<” e “>7 representam a parte simétrica, espacial e sem trago de um tensor [1].

As Egs. (1.18), (1.19) e (1.20) sao generalizagoes relativisticas das leis newto-
nianas correspondentes, exceto pelo termo de aceleragio TU, que figura na Eq. (1.19),
relacionado a inércia da energia térmica e para o qual ndo existe analogo classico.
Para comprova-lo, basta escrever aquelas equagoes num referencial de Lorentz que
esta local e momentaneamente em repouso no fluido. Nas mesmas equacoes, os “flu-
xos” termodinamicos (pressdao de nao-equilibrio w, fluxo de calor g, e o tensor 7,,)
aparecem no primeiro membro, e as “forcas” (H, D, T +TU, e 0. ), no segundo. Fi-
nalmente, os coeficientes termodinamicos n, A e ( 'denotam a viscosidade volumétrica,
a condutividade térmica e a viscosidade de cisalhamento, respectivamente.

Na termodinamica estendida, as relagoes lineares que correspondem as Egs.

(1.18), (1.19) e (1.20), quando escritas na forma covariante de Maxwell-Cattaneo [1],

Sao:
Tow +w = —3nH | (1.21)
nhid, + g, ==\ (DT +T0,) (1.22)
TahI RS s + T = =200, . (1.23)

Nas Egs. (1.21), (1.22) e (1.23), as quantidades 75, 7, e T, sdao tempos de relaxagao
que podem ser calculados através da teoria cinética, e h, € o tensor de projegao.

As Egs. (1.18), (1.19) e (1.20) da teoria de Eckart e as Egs. (1.21), (1.22)
e (1.23) da teoria de Miiller distinguem-se essencialmente pelo fato de as primeiras
serem equagoes algébricas (constitutivas), enquanto que as segundas sdao equagoes
diferenciais evolutivas. Nas Eqgs. (1.21), (1.22) e (1.23), os termos evolutivos sao in-
troduzidos para preservar a causalidade e para a modelagem de fenomenos de alta
freqiiéncia ou fendmenos transientes, nos quais os efeitos de relaxacao sao importan-
tes.

Num Universo homogéneo e isotrépico, descrito por uma métrica de Robertson-
Walker, a dissipacdo é devida apenas a viscosidade volumétrica [4, 10, 23], pois:
g, = 7w = 0. Este é o modelo mais simples de fluido dissipativo, utilizado no pre-
sente trabalho. Portanto, neste caso, sobrevivem apenas as Eqs. (1.18) e (1.21).

Se o nosso Universo fosse estitico, entdo, de acordo com a Eq. (1.18), a
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pressao de ndo-equilibrio néo existiria, pois, neste caso, H(t) = 0. Portanto, nos nos-
sos modelos, s6 existe pressao de nao-equilibrio (transferéncia de energia-momentum)
porque os fluidos que compoem a mistura estao em expansao. Trata-se de um efeito
puramente relativistico. E, de fato, segundo a referéncia [10], a existéncia da pressao
de ndo-equilibrio é um fenémeno cosmolégico geral.

Considerando a relagao existente entre a pressao de nao-equilibrio @w e a vis-
cosidade volumétrica i, expressa pelas Eqgs. (1.18) e (1.21), bem como a relagao entre
w e a taxa de produgéo de particulas ¥, descrita pela Eq. (1.17), concluimos que a
contribuicao da criagdo de particulas para a producdo de entropia pode ser modelada
como uma viscosidade volumétrica efetiva [10, 22].

Dedicamos o capitulo 4 a apresentacao, andlise e interpretacao dos resulta-
dos que foram obtidos a partir dos dois modelos fenomenolégicos mencionados nesta
introdugao.

No capitulo 5, expomos as conclusées do presente trabalho.



Capitulo 2
Fundamentos Teodricos

Neste capitulo, apresentamos alguns conceitos basicos de cosmologia que
foram utilizados no presente trabalho. Além disso, sao abordados alguns resultados
observacionais recentes. Trata-se de uma visao panoramica, que nao tem a pretensao

de esgotar o assunto.

2.1 O Principio Cosmolégico

O principio cosmolégico ocupa um lugar central na cosmologia [2, 3, 9, 24].
Essencialmente, ele afirma que o Universo se apresenta com o mesmo aspecto em
cada ponto, e que, portanto, o Universo é homogéneo (“todos os lugares sao iguais”).

Naturalmente, o principio cosmoldgico ndo é exato. Na verdade, é uma apro-
ximagao que se torna cada vez melhor quanto maior for a escala de comprimento
considerada. Por exemplo, na escala de uma galdxia, ele deixa de ser uma boa apro-
ximagao, ao passo que uma regido que contenha cerca de um milhao de galaxias é
semelhante a qualquer outra de mesma escala, se ndo levarmos em conta as irregula-
ridades locais na distribuicao de massa. O estudo dos desvios da homogeneidade é,
atualmente, a linha de pesquisa mais proeminente em cosmologia [24].

O fato do Universo permanecer homogéneo no tempo sugere que as leis da
natureza devem ser as mesmas de ponto para ponto. A homogeneidade do Universo
permite também definir um tempo universal, denominado tempo césmico, com base
no qual é possivel sincronizar relégios em todos os pontos. Os desvios da sincronici-
dade sao causados por irregularidades locais [25].

Num Universo homogéneo, a isotropia num ponto implica em isotropia em

todos os pontos. Isotropia € a propriedade pela qual o Universo se apresenta com

11



22 Aluz 12

o mesmo aspecto em todas as direcoes espaciais (“todas as dire¢oes sao iguais”).

Homogeneidade e isotropia nado implicam necessariamente uma na outra [25].
Por exemplo, podemos imaginar um Universo homogéneo mas anisotropico no qual
as galaxias possuam eixos de rotagdo que apontem numa mesma diregao, ou no qual
um campo magnético intergaldtico aponte numa unica dire¢ao. Por outro lado, um
Universo inomogéneo pode ser isotrépico num ponto, mas nao isotrépico em todos
os pontos. Por exemplo, do cimo de uma montanha a paisagem circundante pode
parecer isotropica, mas quando observada de um ponto situado na vizinhanga da
montanha, a mesma paisagem se apresenta anisotropica por causa da presenca da
propria montanha. Portanto, homogeneidade e isotropia sao propriedades gerais do
Universo, que deixam de ser validas quando consideramos fenémenos locais.

O principio cosmoldgico é a base da chamada cosmologia do Big Bang. E o

Big Bang constitui a melhor descri¢ao que temos do nosso Universo [24].

2.2 A Luz

Durante a maior parte da histéria da astronomia, o estudo do Universo foi
feito praticamente com base em informacgao extraida da regido visivel do espectro
eletromagnético [24]. No século XX, praticamente todo o espectro havia sido ex-
plorado por medidas astronomicas. Atualmente, existem instrumentos capazes de
realizar observagoes de ondas de radio, microondas, luz infravermelha, luz visivel, luz
ultravioleta, raios X e raios gama. Além disso, a astronomia inicia uma era na qual é
possivel extrair informacao de outros tipos. Eo que se pretende com os experimentos
de deteccdo de neutrinos, ou com a construgdo de aparatos que tornem possivel a
deteccao de ondas gravitacionais.

Embora existam lacunas no nosso conhecimento cosmoldgico, possuimos um
quadro consistente, baseado no principio cosmoldgico, de como a matéria se distribui
no Universo [24]. Na regido visivel do espectro, por exemplo, sdo observados estrelas,
galéxias, o grupo local de galdxias, aglomerados de galdxias, super aglomerados de
galaxias e vazios.

As observagoes que usam luz visivel sdo 1teis para investigar o que ocorre no
Universo atual. No entanto, sdo as microondas que constituem a regidao de frequéncia
mais importante em cosmologia [24]. De fato, em 1965, Penzias e Wilson descobri-
ram acidentalmente que a Terra é banhada por uma radiagao de microondas, que se
encontra a uma temperatura aproximada de 3 K e cujo espectro é de corpo negro

[2, 3, 24]. Esta radiagao tornou-se conhecida como Radiagdo Césmica de Fundo ou
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CMBR (“Cosmic Microwave Background Radiation”) e € uma evidéncia forte em fa-
vor da teoria do Big Bang, na qual a cosmologia moderna se baseia. As observacoes
realizadas pelo FIRAS (“Far InfraRed Absolute Spectrometer”), colocado a bordo
do satélite COBE (“Cosmic Background Explorer””), confirmaram tratar-se de uma
radiagao cujo espectro € praticamente idéntico ao espectro de um corpo negro que ir-
radia a uma temperatura de 2,725+0,001 K [3, 24]. Além disso, aquelas observagoes
mostram que, exceto por pequenas flutuagdes, a temperatura em diferentes regides
do Universo observavel € praticamente uniforme, o que representa a melhor evidéncia
de que o principio cosmolégico pode ser usado como fundamento da cosmologia. As
flutuagoes de temperatura detectadas sio da ordem de 107°. Acredita-se que este-
jam relacionadas a flutuagdes de densidade primordiais que deram origem as grandes
estruturas observadas atualmente, quais sejam, aglomerados e superaglomerados de
galaxias [3, 24].

A importancia do alto grau de isotropia (observado) da radia¢do césmica de
fundo deve-se, essencialmente, a trés aspectos: (i) € uma forte evidéncia da isotropia
do Universo em grande escala; (ii) exclui qualquer modelo no qual a radiagédo tenha
uma origem galatica ou no qual seja produzida por uma distribuicao randémica de
fontes; (iii) possui um espectro de corpo negro quase perfeito [3]. Na segao 2.13,
voltaremos a falar sobre a radia¢ao césmica de fundo.

As ondas de radio constituem outra importante fonte de informacao as-
tronémica, permitindo obter mapas de alta resolugao de galdxias distantes [24]. E,
de fato, muitas das galdxias mais distantes foram detectadas através do mapeamento
nessa regiao espectral.

As observagoes no infravermelho sdo um excelente meio de deteccao de gala-
xias jovens, nas quais a formagao estelar se encontra nos estagios iniciais. Além disso,
a luz infravermelha sofre menos absor¢ao e espalhamento pela poeira da nossa galdxia
do que a luz visivel, permitindo nio s observar objetos mais distantes como investigar
as regides mais préximas do plano galdtico nas quais o obscurecimento pela poeira é
mais intenso. Em 1980, o satélite IRAS (“InfraRed Astronomical Satellite”) realizou
um levantamento (“survey”) do Universo observavel nessa faixa de frequéncia, de-
tectando populagoes de galaxias de brilho mais fraco do que as observadas na regiao
tica [24].

Para a investigagdo dos aglomerados de galaxias, a regiao espectral dos raios
X é particularmente 1til. De fato, entre as galdxias de um aglomerado, existe um gas
tao quente que emite difusamente na faixa de frequéncia de raios X. A sua tempera-

tura é de cerca de dezenas de milhdes de Kelvin. Provavelmente, este gas é material
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remanescente da formagao de galdxias, que ndo sofreu colapso gravitacional para dar

origem a estrelas [24].

2.3 A Expansao do Universo

E um fato observacional que quase tudo no Universo parece estar se afastan-
do de nds, e que quanto mais distante estiver um objeto astronémico, mais rapido
parece ser o seu movimento de recessio. Numa situagao deste tipo, a velocidade é
medida através do deslocamento para o vermelho (“redshift”) das linhas espectrais,
que é explicado pelo efeito Doppler aplicado a luz [2, 3, 9, 24]. Em espectroscopia
de galaxias, por exemplo, sabe-se que cada galaxia possui um conjunto de linhas de
emissao e de absor¢do, e que estas linhas podem ser identificadas por suas frequéncias
caracteristicas, as quais sao bem conhecidas. Desse modo, quando uma galaxia esta
se afastando de nos, o intervalo de tempo entre os instantes de chegada de duas cristas
de onda consecutivas aumenta, o que corresponde a uma diminuigao de frequéncia.
Neste caso, as linhas caracteristicas sao deslocadas em direcdo ao extremo de baixa
freqiéncia (“zona vermelha”) do espectro visivel. Por isso, este efeito é conhecido
como “redshift”. Analogamente, quando uma galaxia se aproxima de nds, as suas li-
nhas caracteristicas sdo deslocadas em diregdo a regiao “azul” do espectro, e dizemos
que houve um “blueshift”. Quem empregou esta técnica pela primeira vez para medir
a velocidade de uma galéxia foi Vesto Slipher, por volta de 1912 [24]. Nas décadas
seguintes, o astronomo Edwin Hubble a aplicou sistematicamente a investigacao cos-
moldgica [2, 3, 9, 24].

O deslocamento para o vermelho z é definido por

Aohs — A
== (2.1)
Aem
onde A, € Ao 530 0s comprimentos de onda da luz nos pontos de emissao (galdxia)
e de observagio (nds). Se um objeto préximo recua a uma velocidade v, entao o seu

deslocamento para o vermelho é

==, (2.2)

onde ¢ é a velocidade da luz. A Eq. (2.2) é valida somente para velocidades v < c.

Ela resulta da formula da Relatividade Especial

1+
1 —

o<

l14+z2= (2.3)

o|e
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Hubble percebeu a partir de suas observagoes que a velocidade de recessao

era proporcional a distancia entre o objeto e o observador:

A Eq. (2.4) é conhecida como lei de Hubble e a constante de proporcionalidade como
constante de Hubble [2, 3, 9, 24]. Como o Universo nao é perfeitamente homogéneo, a
lei de Hubble nao é exata para galaxias proximas, embora descreva o comportamento
médio destas com grande precisdao. Pois, em virtude das inomogeneidades existentes
na distribuicdo de matéria, as galdxias apresentam movimentos randémicos conheci-
dos como velocidades peculiares [3, 24].

Ao longo dos ultimos anos, foram feitas varias tentativas para a determi-
nacao do valor da constante de Hubble, mas apenas recentemente tem havido acordo
a respeito do seu valor [24]. ‘

A primeira vista, o fato observacional de que praticamen‘&e tudo no Universo
estd se afastando do ponto em que nos encontramos pode sugerir que o principio
cosmoldgico nao seja valido, isto é, que ocupamos um lugar privilegiado no Universo.
Entretanto, é preciso ndo esquecer que um observador situado em qualquer outro
ponto do Universo também observaria objetos afastando-se dele segundo a lei de
Hubble (aproximadamente). Uma analogia comum consiste em imaginar uma bexiga
com pontos desenhados em sua superficie [24]. A medida que a bexiga é enchida,
os pontos se afastam uns dos outros. Do ponto de vista de cada ponto, todos os
outros parecem estar se afastando, e quanto mais distante um ponto estiver, mais
rapidamente parecerd estar se afastando. Portanto, embora esteja se expandindo, o
Universo se apresenta com o mesmo aspecto, qualquer que seja o ponto (galaxia) em
que nos encontremos.

A Eq. (2.4) nos leva naturalmente a seguinte questéo: se a velocidade é pro-
porcional 3 distancia, entao, quando consideramos galadxias suficientemente distantes
umas das outras, ndo é possivel tornar as suas velocidades relativas tao grandes quan-
do queiramos, a ponto de exceder a velocidade da luz? Em outras palavras, a lei de
Hubble é incompativel com a teoria da relatividade especial? A resposta é nao, porque
a velocidade superluminal de objetos distantes é apenas aparente [24]. Na verdade, é
o préprio espago-tempo que se expande levando consigo tudo o que se encontra nele.

Considerando que o nosso Universo se encontra em expansao, podemos con-
cluir que, num passado remoto, ele possuia um tamanho bem menor do que o atual,
e que, portanto, todos os seus pontos estavam muito préximos uns dos outros. In-
tuitivamente, somos levados a admitir que, em algum instante do passado, todo o

Universo estava concentrado num tnico ponto. Um modelo que procura descrever a
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evolugao do Universo com base na hipétese de que ele teve um comeco é conhecido

como cosmologia do Big Bang (2, 3, 24].

2.4 Particulas no Universo

Tudo o que existe no Universo é constituido de particulas fundamentais.
O comportamento do Universo como um todo depende das propriedades destas
particulas [2, 3, 24]. Atualmente, acredita-se que as particulas existentes no Uni-

VErso sao:

e Bdrions. Nos somos formados de atomos, cuja massa é atribuida em grande
parte aos protons e néutrons existentes nos nucleos atomicos. Acredita-se que
os protons e os néutrons sejam formados de particulas ainda mais fundamentais,
denominadas quarks. Um préton é constituido de dois quarks up e um quark
down, ao passo que um néutron é constituido de um quark up e dois quarks
down. O termo bérion é reservado as particulas formadas pela combinacao de
trés quarks. Como, dentre todos os barions, apenas o préton e o néutron podem
ser estaveis, considera-se que estes sejam as unicas particulas que representam
significativamente a matéria barionica existente no Universo [2, 3, 24]. Em-
bora o termo niucleon também seja utilizado para prétons e néutrons, iremos,
seguindo [24], nos referir aos prétons e aos néutrons como barions. O préton
e o néutron possuem energias da ordem de 938,3 MeV e 939,6 MeV, respecti-
vamente. Embora os elétrons nao sejam constituidos de quarks, os cosmodlogos
costumam inclui-los entre os barions.

O Universo possui carga elétrica nula, de modo que existe um elétron para cada
proton. A energia de um elétron é menos que um milésimo da energia de um
préton (0,511 MeV). Por isso, a contribui¢ao dos elétrons para a massa total
do Universo pode ser desprezada [24].

No Universo atual, os barions sdo nao-relativisticos, o que significa que sua ener-

gia cinética é muito menor do que sua energia de repouso relativistica [3, 24].

e Radiagdo. Tudo o que podemos perceber visualmente no Universo provém da
radiagao eletromagnética [2, 3, 24]. Do ponto de vista da mecéanica quantica,
a radiac¢do é constituida de particulas conhecidas como fétons, usualmente de-
notados pelo simbolo . Os fétons propagam-se a velocidade da luz, e como

possuem massa de repouso nula, sua energia total é sempre cinética. A energia
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e a frequéncia de um féton estao relacionadas por
E=hv, (2.5)

onde h é a constante de Planck. Os fétons interagem com os barions e os
elétrons. Por exemplo, um féton de alta energia pode “arrancar” um elétron
de um atomo (processo conhecido como ionizagao), ou pode ser espalhado por
um elétron livre (no caso nao-relativistico, espalhamento de Thomson; no caso

relativistico, espalhamento de Compton) [3].

Neutrinos. Os neutrinos sdao particulas que interagem muito fracamente e sao
produzidos, por exemplo, no decaimento radioativo. Ha evidéncias experimen-
tais suficientes de que possuem massa de repouso nao-nula, embora nao esteja
claro se esta é suficiente para produzir efeitos cosmoldgicos [2, 24]. Seguindo
[24], iremos tratd-los como particulas sem massa e adotaremos a suposigao de
que, como os fétons, eles sdo relativisticos. Os fétons e os neutrinos juntos
compoem a matéria relativistica do nosso Universo. Alguns autores utilizam o
termo radiacdo para se referir a toda a matéria relativistica existente.

Existem trés tipos de neutrinos: neutrino do elétron, neutrino do muon e neu-
trino do tau. H& evidéncias de que os neutrinos possuem a abilidade de mudar
seu tipo enquanto se propagam. Este fenomeno é conhecido como oscilagao do
neutrino (veja, por exemplo, a referéncia [2]). Originalmente, a existéncia dos
neutrinos foi prevista teoricamente, embora a existéncia de um fundo césmico
de neutrinos possa ser inferida indiretamente a partir de algumas observagoes

cosmoldgicas [2, 24].

Matéria escura. Ha um outro tipo de particula que pode existir no nosso Uni-
verso, e que nao é parte do modelo padrao da teoria de particulas. E conhecido
como matéria escura [2, 3, 24]. O termo “escura” é uma aluséo ao fato de esta
forma de matéria nao interagir com a luz, embora produza efeitos gravitacio-
nais. A matéria escura é classificada em dois tipos: barionica e nao-barionica.
A primeira é muito ténue para ser observada. Alguns candidatos a este tipo
de matéria escura sdo as anas marrons e os chamados objetos halomassivos e
compactos (“massive compact halo objects”). Os candidatos a matéria escura
nao-baridénica sdo em maior nimero: particulas exdticas, denominadas “axi-
ons”, neutrinos com massa e particulas com massa que interagem fracamente
(“‘weakly interacting massive particles”) (2, 3, 24]. A matéria escura tem sido

objeto de debate freqiiente entre os cosmdlogos. Supde-se, entretanto, que a
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maior parte da matéria escura seja nao-baridnica, pois, a hipotese contraria

levaria a dificuldades tedricas com a nucleossintese [24].

2.5 A Meétrica

A métrica descreve a distancia fisica entre pontos (eventos) do espago-tempo
(veja, por exemplo, [9, 24]). Segundo o trabalho [24], ela é util para a interpretacao
correta da geometria do Universo bem como para a compreensao de outras idéias
cosmoldgicas importantes, como por exemplo, a de luminosidade.

Em relatividade geral, é necessario conhecer a distancia entre pontos de um
espaco-tempo quadridimensional. Esta distancia é dada por

ds* = Zgu,,d:r“d:r" , (2.6)
v
onde g,, ¢ a métrica (u,v = 0,1,2,3), 2° é a coordenada temporal e z!, z? e 2°
denotam as coordenadas espaciais.

Em geral, a métrica é uma funcgao das coordenadas e as distancias sao escritas
em notagdo infinitesimal, pois, no caso de um espago-tempo curvo, s faz sentido
expressar a distancia entre pontos proximos. Esta situagdo pode ser simplificada
se recorrermos ao principio cosmoldgico de que, num dado instante de tempo, o
Universo nao possui dire¢oes preferenciais. Esta hipdtese requer que a parte espacial
da métrica possua curvatura constante. A métrica espago-temporal mais geral que

satisfaz a esta condigao é a métrica de Robertson-Walker. Para um tensor métrico

gu com assinatura (+ — ——), o elemento de linha desta métrica é definido por

dr?

d$2 = ’dtz'— a(t)2 m

+ 1% (d6® + sen’0de?) | , (2.7)
onde a(t) é denominado fator de escala cdsmica, e descreve como a distancia fisica
(entre duas galaxias, por exemplo) varia com a expansao. Na mesma equagao, a
constante k mede a curvatura do espago e pode assumir os valores -1, 0 e 1, os quais
correspondem as geometrias hiperbdlica, plana e esférica, respectivamente [3, 9, 24].
E importante mencionar que, na Eq. (2.7), as coordenadas espaciais sao comoveis e
a expansdo € causada por a(?).

As coordenadas comdéveis sdo coordenadas carregadas pelo fluido em ex-
pansao. A relagao entre a distancia real 7 e a distancia comédvel, que denotaremos
por Z, é expressa por

r=a(t)Z, (2.8)
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onde fizemos uso da propriedade de homogeneidade para garantir que o fator de escala
a seja uma fungao exclusiva do tempo. Para entender a Eq. (2.8), podemos imaginar
uma grade coordenada que se expande juntamente com o espago-tempo. Durante a
expansdo, objetos quaisquer (galdxias, por exemplo) permanecem em posicoes fixas
no sistema de coordenadas da grade (Z), ao passo que sua posi¢ao varia no sistema

de coordenadas fisicas (7'), que ndo sofre expansao.

2.6 A Equacao de Friedmann

A equagao de Friedmann descreve a expansao do Universo, e por isso € a
equagao mais importante da cosmologia. A deducao desta equagao a partir da teoria
da relatividade geral pode ser encontrada em diversos autores, como, por -exemplo,
em [9, 26]. Ela é obtida a partir das equagdes do campo gravitacional de Einstein, as
quais ja nos referimos no capitulo 1:

1
Rt — §g,‘,‘R =-8rGT!, (2.9)
onde o escalar de Ricci R fornece a curvatura do espago-tempo (uma analise detalha-
da do escalar de Ricci pode ser encontrada, por exemplo, em [9]).

Como se supde que o tensor energia-momentum seja simétrico, existem dez
componentes independentes das equagoes de Einstein (o nimero de equagoes inde-
pendentes é menor, caso a métrica possua simetrias adicionais). Estas equagdes
nos dizem como a presenca da matéria encurva o espago-tempo. Para a métrica de
Robertson-Walker, adotada no presente trabalho, ha duas equagbes independentes,
uma relacionada a coordenada 00, e outra relacionada a coordenada 11 (as equagodes
relacionadas as coordenadas 22 e 33 sao iguais a equagao relacionada a coordenada
11). A equacdo de Friedmann € obtida a partir da equagao relacionada a coordenada
00. Embora ja tenhamos nos referido a ela no capitulo 1, iremos reescreveé-la aqui
por conveniéncia:

H? + —k; _¥S,. (2.10)

a 3
A equacao de Friedmann nos permite entender porque a expressao “constante de
Hubble” é equivocada. De fato, a velocidade de recessao é dada por v = dr/dt e

possui a mesma dire¢do de 7. Logo, podemos escrever

S

7 (2.11)

-
V=

it
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e, a partir da Eq. (2.8),

U=

7. (2.12)

Q| Q

Comparando a Eq. (2.12) com a equagdo v = Hr, que expressa a lei de Hubble,
concluimos que

H=2 (2.13)

a
Portanto, embora seja constante no espago em virtude do principio cos-

molégico, a quantidade Hp que aparece na Eq. (2.4) nao é constante no tempo.
Por convengao, o valor de um parametro cosmolégico medido no Universo atual é
denotado pelo subindice “0”. Assim, a quantidade Hy representa o valor atual do
parametro de Hubble (voltaremos a este assunto quando falarmos sobre parametros
observacionais).

Desse modo, a Eq. (2.10) é interpretada como uma equagao de evolugao para

H(t) ou a(t). Na forma padrio, a equagido de Friedmann é escrita como

.\ 2
(3> p R (2.14)

a a 3

A equagao de Friedmann também é util para investigar o efeito da curvatura k
sobre a dinadmica evolutiva do Universo, mais exatamente sobre o destino do Universo.
Pode-se, por exemplo, mostrar a partir da hipdtese de que o Universo é dominado
por matéria nao-relativistica [24] que, se k = 0 na equagdo de Friedmann, o Universo
jamais deixara de se expandir. Neste caso, a expansao torna-se cada vez mais lenta a
medida que a idade do Universo aumenta, sem que H = 0. Porém, a expansao pode

cessar, se k # 0. Realmente, a partir da Eq. (2.14) podemos escrever:

(§)2 _&G &k (2.15)

a 3 a?

Se k > 0, os dois termos do membro direito da Eq. (2.15) podem cancelar-
se. Isto ocorrera inevitavelmente, pois, com o tempo, a influéncia negativa do termo
k/a? torna-se cada vez mais importante em relagiao ao termo da densidade de matéria
nao-relativistica, que é proporcional a 1/a®. Portanto, apés um tempo finito, cessa a
expansao e a auto-gravitagdo provoca o colapso do Universo, conhecido como “‘Big
Crunch”.

Para k£ < 0, os dois termos do membro direito da Eq. (2.15) sdo positivos,
e a expansao do Universo é eterna. Como o termo k/a® cai mais lentamente com a
expansao do que o termo da matéria nao-relativistica, ele se torna dominante apds

um tempo suficientemente longo. Quando isto ocorre, a equagdo de Friedmann pode
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ser escrita como

a\’ k
; - ‘-a—2 5 (216)

e sua solugao é a o t. Portanto, quando o termo k/a? se torna dominante, a expansao
do Universo torna-se ainda mais rapida, com uma velocidade de expansao que nao
tende a zero, mas a um valor constante. Esta situagdo é conhecida como “expansao

livre”.

2.7 A Equacao do Fluido

Embora seja fundamental, a equagao de Friedmann (2.14) néao teria utilidade
se nao existisse uma equacao que descrevesse como a densidade do fluido p evolui com
o tempo. Esta ultima equacao envolve a pressao p do fluido, e é denominada equagao
do fluido. A evolugdao temporal da densidade p depende da natureza dos compo-
nentes do fluido, pois cada componente exerce uma pressao distinta. Em cosmologia,
supde-se usualmente que exista uma unica pressao associada com a densidade de cada
componente, isto é, que p = p(p). Esta relagdo é conhecida como equagao de estado.
O caso mais simples é aquele em que p = 0 (matéria ndo-relativistica) [1, 3, 24].

Uma vez especificada a equagao de estado, € possivel descrever a evolugao do
Universo a partir da equagao de Friedmann e da equagao do fluido.

As equacdes de Einstein (2.9) implicam em conservagao da energia-momentum
[9, 26]. Na forma covariante, a lei de conservacao da energia-momentum € expressa
por

T™ ., =0, (2.17)
onde T* é o tensor energia-momentum do fluido. Num Universo homogéneo e para
uma métrica de Robertson-Walker, o tensor energia-momentum de um fluido dissi-

pativo é dado por [20]
™ =(p+p+=)UrU" - (p+w)g", (2.18)

onde p € a pressao hidrostatica, w é a pressao de nao-equilibrio ou pressao dinamica,
U* é a quadrivelocidade e g*” é o tensor métrico, respectivamente (U*U, = 1). A
pressdo dinamica, conforme comentamos na introducao, é usada para descrever feno-
menologicamente a producdo de particulas. Voltaremos a falar sobre ela no capitulo
3.

A partir da Eq. (2.17) obtemos a equagao do fluido:

p+3=(p+p+w) =0, (2.19)
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onde o ponto representa a derivada com respeito ao tempo. Na Eq. (2.19), o primeiro
termo entre parénteses descreve a diminuicao de densidade decorrente do aumento
de volume, que é causado pela expansao, ao passo que o termo que envolve p + @
descreve a variagao de energia produzida pelo trabalho que a pressao efetiva realiza
durante a expansao do fluido.

Para um fluido perfeito, o tensor energia momentum e a equagao do fluido
podem ser obtidos a partir das Eqgs. (2.18) e (2.19), respectivamente, se fizermos

w = 0.

2.8 A Equacao da Aceleracao

A partir das equagées de Friedmann (2.14) e do fluido (2.19) pode-se de-
duzir uma terceira equagio [24], denominada equagao da aceleracdo, que descreve a

aceleracao do fator de escala cosmica:

S
s = ——7;—(3 (p+ 3p + 3w) (2.20)

Na Eq. (2.20), a pressao hidrostatica aumenta o efeito da forga gravitacional sobre
a expansao, e portanto, o valor da desaceleragido, ao passo que a pressao de nao-
equilibrio produz o efeito oposto, pois é negativa (veja, por exemplo, a Eq. (3.15)).
Na mesma equacgao, a pressao efetiva é dada por p + w.

Para um fluido perfeito, a equagao da aceleracdo é obtida da Eq. (2.20), se
fizermos w = 0. Neste caso, portanto, o sinal da aceleracdo depende da equacao de

estado.

2.9 Parametros Observacionais

O modelo do “Big Bang” incorpora alguns parametros cosmolégicos que pre-
cisam ser determinados a partir de observacoes astronoémicas. Como os valores destes
parametros diferem de uma observagao para outra, a descrigao do nosso Universo
fornecida por aquele modelo ndo € unica. Em razao disso, recorre-se as observagoes
para escolher o(s) conjunto(s) de parametros que descrevem o Universo da maneira
mais satisfatéria [24]. Alguns dos parametros cosmoldgicos mals comumente usados

Sao

e A taza de expansdo Hy. O parametro de Hubble Hp, que figura na Eq. (2.4),

mede a taxa de expansdo atual do Universo, e é tido por muitos autores co-
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mo o mais fundamental dos parametros cosmoldgicos (veja, por exemplo, [24]).
Entretanto, embora a lei de Hubble esteja extremamente bem determinada, a
determinagdo do valor de Hy enfrenta sérias dificuldades observacionais. Co-
mo ja comentamos anteriormente, uma destas dificuldades consiste em que as
galaxias possuem velocidades peculiares (randomicas). Para uma dada galdxia,
nao € possivel decompor a velocidade numa componente associada a expansdo
do Universo (“velocidade de Hubble” ) e numa outra associada ao seu movimento
préprio. Contudo, a primeira obedece a lei de Hubble, ao passo que a segunda,
nao. Por isso, a dificuldade é contornada observando-se galdxias que estejam
a uma distancia suficientemente grande para que a componente de Hubble de
sua velocidade seja dominante, permitindo ignorar a velocidade peculiar, que
é independente da distancia. E aqui reside a segunda dificuldade envolvida na
determinacao do parametro de Hubble. Pois, para distinguir a velocidade as-
sociada & expansao da velocidade peculiar, é preciso medir distancias absolutas
com alto grau de precisdo, a fim de que seja possivel calcular Hy = v/r com
um minimo de incerteza. Como as distancias envolvidas sdo muito grandes, o
método da paralaxe é ineficiente. Por isso, recorre-se a outros métodos, que, em
todo o caso, sé permitem determinar distancias relativas entre duas galdxias,
embora progressos venham sendo realizados com o advento de novas tecnologi-
as.

O método usual de medicao de distancias, conhecido como velas-padrao
(“standard candles”), supde que um certo tipo de objeto astronémico possui
exatamente as mesmas propriedades (mais precisamente, o mesmo brilho in-
trinseco) em todas as partes do Universo. A idéia bésica do método pode ser
expressa da seguinte maneira: se o brilho de uma lampada é 1/4 do brilho de
outra, entao, pela lei do inverso do quadrado da distancia, a primeira deve estar
a uma distancia que é o dobro da distancia da segunda — contanto que as duas
lampadas possuam exatamente o mesmo brilho. Alguns objetos utilizados co-
mo velas-padrao sao as supernovas de um determinado tipo e as galaxias mais
brilhantes de aglomerados galaticos.

Costuma-se expressar o parametro de Hubble como
Ho =100k kms™'(Mpc)™'. (2.21)

Por razdes histdricas, a unidade de distdncia mais usada em cosmologia é o
parsec, e é denotada por “pc” (“Mpc” é abreviatura de “Megaparsec”). Define-
se um parsec como a distadncia a qual a distdncia média entre a Terra e o Sol

(denominada uma unidade astronémica) subtende um angulo de um segundo
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de arco. Um parsec é igual a 3,086 x 10'® m.

O valor de h medido pelo “Hubble Space Telescope Key Project” é
h=0,72+0,08 . (2.22)

Isto significa, por exemplo, que um objeto com uma velocidade de recessao de
7200 km/s encontra-se a uma distancia de v/ Ho = 100 Mpc. Quanto menor for
o valor de h, mais lentamente o Universo se expande. A precisdo no valor de h
introduz incertezas em toda a cosmologia, particularmente na determinagao das
distancias absolutas de objetos distantes, porque as velocidades de recessao sao
o unico meio de medir sua distancia. Por esta razao, é frequente encontrarmos
distancias expressas na forma 100 h~' Mpc, onde h™! ndo é conhecido com a
precisao desejada. E como ter um mapa sem escala. Sabemos, por exemplo,
que uma certa galaxia estd duas vezes mais distante do que outra, porém, nao
conhecemos a distancia a nenhuma delas com precisao suficiente. Portanto, a

escala dos mapas do Universo que estao atualmente disponiveis é imprecisa.

O parametro de densidade §y. Uma das maneiras de especificar a densidade
do Universo é através do parametro de densidade. A partir da equagdao de
Friedmann (2.10) percebemos que, para um dado valor de H, existe um valor
de densidade que torna a geometria do Universo plana, isto é, k = 0. Este valor
é conhecido como densidade critica p:
3H?
pe(t) = G

Como o valor de H é conhecido, embora de forma imprecisa, é possivel calcular

(2.23)

o valor atual de p.. A partir da Eq. (2.21) (convertendo megaparsecs em metros)

obtém-se

pe(to) = 1,88h% x_107%¢ kg/m®. (2.24)

Portanto, uma densidade extremamente pequena € suficiente para produzir um
campo gravitacional capaz de fazer cessar a expansao e provocar o colapso do
Universo.

E possivel que o Universo nao seja plano. Por isso, a densidade critica
nao é necessariamente a densidade verdadeira do Universo. Mesmo assim, ela
define uma escala natural de densidade, razao pela qual em cosmologia nao se
faz referéncia a densidade do Universo diretamente, mas ao seu valor em relagao
a densidade critica. Isto define uma quantidade adimensional conhecida como
parametro de densidade {2, definido por

Qt) = i . (2.25)
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A equacédo de Friedmann (2.10) pode ser escrita na forma

k

a?H?

N—1= (2.26)

Quando @ =1, £k = 0. E como k£ é uma constante, temos que 2 = 1 para
qualquer instante de tempo ¢, independentemente do tipo de matéria existente
no Universo. Este modelo é conhecido como Universo com densidade critica.

Quando 2 # 1, a Eq. (2.26) é empregada na analise da evolugao da densidade.

O parametro de desaceleragdo qo. A taxa de expansdo do Universo, representada
pelo parametro de Hubble, varia com o tempo. Uma maneira de descrever como
isso ocorre é através do parametro de desaceleracdo qo 3, 9, 24]. Expandindo o
fator de escala em série de Taylor em torno do tempo atual ¢y, pode-se mostrar

" (to)ilt)
© =

Quanto maior o valor de g, maior a desaceleracao.

(2.27)

O parametro de desaceleragao esta relacionado aos parametros de Hubble e de
densidade. Por exemplo, pode-se mostrar a partir das Eqgs. (2.20), (2.23) e
(2.27) que, num Universo com curvatura espacial nula, composto por matéria

e constante cosmoldgica, a relacdo entre go, 2o € 24 € dada por

9)
do = *29 — Q4(to) , (2.28)

onde 4 (to) denota o valor atual da constante cosmoldgica.

Nos anos 90, dois grupos de pesquisa, denominados “Supernova Cos-
mology Project” e “High-z Supernova Search Team”, realizaram medidas de qo
a partir de observacoes de uma classe de supernovas-distantes, conhecidas como
supernovas do tipo Ia. Como o brilho destas é comparavel ao de uma galdxia e
se mantém estével por décadas, elas sdo consideradas como boas velas-padrao
[24]. Os dois grupos mencionados produziram amostras que continham dezenas
de supernovas com deslocamentos para o vermelho aproximadamente iguais a 1.
A andlise dessas amostras permitiu efetuar o calculo da distancia aparente dos
objetos com base na medida da densidade do fluxo de radiagdo proveniente dos
mesmos. Essa distdncia é conhecida como distancia medida por luminosidade
(“luminosity distance”), diym. A relagao entre di,, e o deslocamento para o

vermelho z é dada por
diym = dgis(1 + 2) , (2.29)
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onde dy;; denota a distancia fisica entre a fonte e o observador. Para uma

geometria plana,

dyis = aoro , (2.30)

onde ap = a(tp). Para uma geometria que nao é plana,

o dr
dsis = ao/o \/T—W , (2.31)
onde £k > 0 ou k < 0. Nas equagdes (2.30) e (2.31), 7o é a distancia radial
comovel entre a fonte e o observador e a(tp) é o valor do fator de escala no
Universo atual. Conforme a geometria do modelo, pode-se utilizar a Eq. (2.30)
ou (2.31), juntamente com a Eq. (2.27), para calcular o valor de qo [24].

A analise das observagoes realizadas pelos dois grupos anteriormente
mencionados indica, como ja haviamos comentado na introducao ao presente
trabalho, que o Universo atual experimenta aceleragao positiva, o que equivale
a qo < 0. Esta conclusao baseia-se no fato de que as supernovas distantes (com
z elevado) sdo observadas a uma distancia dj,, significativamente maior do que
a calculada teoricamente a partir dos seus deslocamentos para o vermelho, dy;;.
Esta diferenga (mais acentuada para valores de z grandes) faz com que o brilho
aparente (densidade de fluxo) desses objetos astronémicos seja, em média, 25%

menor do que o previsto. De acordo com a Eq. (2.29), a redugao no brilho é

2

tom da esfera de radiacao produzida pela

causada pelo fato de que a drea 47d
supernova é maior do que a drea 4wd%;, da mesma esfera (calculada com base
no deslocamento para o vermelho) por um fator (14 z)?. Portanto, a densidade
de fluxo (brilho), quando calculada a partir da distancia observada, é 1/(1+ z)?
da densidade de fluxo prevista.

O fato de as supernovas do tipo la serem observadas a uma distancia
maior do que a prevista teoricamente € interpretado da seguinte maneira: en-
quanto a luz proveniente da fonte (supernova) se propaga até nds, a taxa de ex-
pansao césmica aumenta. Por isso, nés a vemos mais distante do que previamos.
A explicacao mais satisfatéria é a de que a expansao esta sendo acelerada por-
que uma forma de energia exética que preenche o espaco vazio (energia escura)

atua como um campo gravitacional repulsivo, cuja influéncia é dominante no

Universo atual.
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2.10 Modelos Cosmologicos Viscosos

Para explicar a aceleragao positiva atual do nosso Universo, ¢ ne-
cessario que a chamada condi¢do de energia forte (“strong energy condition”) seja
violada. O significado fisico desta condigao é o de que o campo gravitacional seja
sempre atrativo, produzindo, portanto, um efeito desacelerador sobre a expansdo do
espago-tempo [3, 27]. Para um fluido perfeito, por exemplo, a condicdo de energia

forte, segundo a referéncia [27], pode ser expressa pelas desigualdades
p+p>20, p+3p>0. (2.32)

Neste caso, a condicao em questao pode ser violada por uma densidade de ener-
gla negativa ou por uma pressao extremamente negativa. Por exemplo, num fluido
perfeito com densidade de 1 g/cm?, as condi¢oes acima deixam de ser validas, se
p < —10° atm.

Considerando a equagdo da aceleragéo (2.20) para um fluido perfeito, vemos
que, se a condic¢ao de energia forte é satisfeita, temos @ < 0. Portanto, viold-la impli-
ca em admitir a possibilidade de que exista um campo gravitacional repulsivo, pois
p + 3p < 0 implica em a > 0.

Ha varias maneiras pelas quais a condicao de energia forte pode ser viola-
da. Uma delas é supor que o Universo seja descrito por um fluido imperfeito, quer
dizer, por um fluido que apresenta efeitos dissipativos. Como ja comentamos na
introdugdo ao presente trabalho, os efeitos dissipativos num Universo homogéneo e
1sotrépico, descrito por uma métrica de Robertson-Walker, sao devidos exclusiva-
mente a viscosidade volumétrica, pois, neste caso, ndo existem gradientes de pressao
e de temperatura (em fluidos nao-relativisticos e ultra-relativisticos, os efeitos da
viscosidade volumétrica sdo despreziveis [3]). Considerar a viscosidade volumétrica
corresponde a substituir a pressao hidrostdtica p por uma pressao “efetiva” p + w,
pois, a viscosidade e a pressdo de nao-equilibrio w estdo associadas uma a outra,
como se depreende das Eqgs. (1.18) e (1.21). Por isso, o tensor energia-momentum de
um fluido imperfeito possui a forma dada pela Eq. (2.18), e a equacdo de um fluido
imperfeito possui a forma da Eq. (2.19).

No capitulo 3, veremos que os modelos fenomenolégicos de Universo infla-
cionario-desacelerado-acelerado e desacelerado-acelerado violam a condig¢ao expressa
pela Eq. (2.32). No primeiro modelo, o campo escalar ¢ atua como um campo gra-
vitacional repulsivo, sendo o seu efeito predominante nas fases inflacionaria e atual,
ao passo que, no segundo, este papel é desempenhado pelo campo de energia escura

px, cujo efeito predomina no Universo atual (Cap. 3). Ambos os modelos fornecem
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resultados compativeis com as observagoes (Cap. 4).

2.11 A Constante Cosmoldgica A

A condigao de energia forte também pode ser violada através da in-
trodugao de uma constante cosmoldgica. Esta pode ser positiva ou negativa, embora
a primeira alternativa seja usada mais freqientemente [3, 9, 24]. A constante cos-
moldgica foi concebida por Einstein, ao formular a teoria da relatividade geral, pois
ele acreditava que o Universo fosse estatico. Por isso, introduziu em suas equagoes de
campo um termo que equilibrasse o efeito atrativo do campo gravitacional criado por
todas as massas existentes no Universo sobre elas mesmas, e que as impede de perma-
necer em equilibrio estatico. A idéia original era equilibrar a curvatura k, a constante
cosmoldgica A e a densidade p, a fim de obter H(¢) = 0. Embora as observacoes
astronomicas, e particularmente a lei de Hubble, tenham mostrado posteriormente
que a motivagao original de Einstein para introduzir a constante cosmoldgica estives-
se errada, esta mesma constante tem sido 1til para explicar a expansao acelerada do
Universo atual. Além disso, é possivel que ela tenha desempenhado papel importante
no Universo primordial, levando o Universo a experimentar uma fase inflacionaria,
como veremos adiante na segao 2.12.

A equagdo de Friedmann (2.10), escrita com a constante cosmoldgica, torna-
se
szslg —£+é, (2.33)
3 a? 3
onde A possui unidades de 1/s?.

Definindo um parametro de densidade para a constante cosmologica como

uma fracdo da densidade critica p,, isto é:

A

Q) = 2.34
A 3 H2 ) ( )
podemos reescrever a Eq. (2.33) como
+Qy—1= i 2.3
D+ —1=— (2.35)

a?H? '
Seguiremos a convencao adotada entre os astrénomos de nao considerar o termo
da constante cosmolégica como parte da densidade de matéria total {2, embora os
fisicos de particulas fagam o contrario. Com base nesta convengao, a relagao entre os

parametros de densidade e a geometria pode ser obtida através da Eq. (2.35):

e Universo com curvatura negativa: 0 < Q+ Qp < 1.
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e Universo com curvatura nula: Q2+ Q, = 1.
e Universo com curvatura positiva: Q + Q5 > 1.
Embora a constante cosmolédgica nao seja um fluido, o seu tensor energia-

momentum tem a mesma forma do tensor energia-momentum de um fluido [3, 24].

Por isto, é util trata-la como um fluido com densidade p, e pressao ps. Definindo

A= (2.36)
obtemos a partir da Eq. (2.33):
8rG k
H2=T(P+PA)—;3- (2.37)

Por outro lado, levando em conta a equagao do fluido para A
X a
pat3- (pa+pa) =0, (2.38)
e considerando que pp € constante, chegamos a equacao de estado:
PA = —paA - (2.39)

Portanto, a constante cosmoldgica comporta-se como um fluido que viola a condigao

de energia forte, pois a Eq. (2.39) nos leva a desigualdade
pa+3pa <0, (2.40)

o que contraria a condi¢do expressa pela Eq. (2.32),.

Pensando o Universo como uma mistura da qual a constante cosmoldgica é
um dos fluidos componentes, concluimos a partir da equagao de estado (2.39) que, a
medida que o Universo se expande, um certo trabalho é realizado sobre este fluido
componente, mantendo a densidade p, constante, como indica a Eq. (2.36).

A constante cosmoldgica e a energia escura podem ser caracterizadas como

um fluido denominado quintesséncia [8, 24], cuja equacdo de estado é:

PQ = wpq , (241)

onde w é uma constante. O caso w = —1 corresponde a constante cosmoldgica
(Eq. (2.39), e 0 caso w < —1/3, & energia escura (Egs. (3.3) e (3.4)).
Como veremos na sec¢ao 2.12, a constante cosmoldgica também é interpreta-

da como uma quantidade efetiva relacionada & densidade de energia de vacuo de um
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campo quantico escalar ¢, homogéneo e isotrépico, que teria dominado a dinamica
do Universo primordial [3, 24]. A sua evolugao é governada pela densidade de lagran-
geana

Lo=5#-V(9), (2.42
onde o primeiro termo corresponde a uma “energia cinética”’, e o segundo, a um
“potencial efetivo”. Na Eq. (2.42), as unidades foram escolhidas de modo que ¢ =
h=1.

De acordo com [28, 29], o tensor energia-momentum do campo ¢ ¢
T = (ps + ps) UXU” = psg™” (2.43)

onde a “densidade de energia” py e a “pressao” py sao interpretadas como quantidades
gla” pe p Po P q

efetivas dadas por

po = 58+ V(9) (24

1.
pe =58~ V(9). (2.45)
Se o termo cinético for desprezivel em comparagao com o termo potencial, a equagao

de estado para o campo ¢ torna-se

Ps = —Ps - (2.46)

Comparando as equagoes de estado (2.39) e (2.46), percebemos que ¢é fisi-
camente aceitdvel interpretar a densidade pj e a pressdo py como representando a

densidade e a pressao do vacuo, respectivamente, isto é:

PN =Py 5 PN =P = —P¢ - (2.47)

Os parametros de densidade de constante cosmoldgica 25 e de densidade de
matéria  sio comumente usados para parametrizar modelos cosmoldgicos [3, 24].
Estes modelos podem ser identificados num plano de coordenadas (£, §24), onde
Qo e Qa denotam os valores atuais daqueles parametros. A reta g + Iy = 1, que
corresponde a um Universo plano, divide o plano 5 — {25 em duas regioes: uma, na
qual sao possiveis apenas Universos abertos (2o + Q24 < 1); outra, na qual apenas
Universos fechados podem existir (9 + Q4 > 1). Para identificar no plano em
questao um modelo de Universo acelerado ou desacelerado, é necessario expressar o
parametro de desaceleragao go em termos de §2y e {24. Por outro lado, as observagoes
de supernovas distantes do tipo Ia, mencionadas na segdo (2.9), juntamente com os
dados da radiacao césmica de fundo, impdem restrigoes sobre os valores possiveis de
D e Q4 [24]. Com base numa relagio adequada entre go, 20 € 24, € a partir dos

vinculos observacionais, a conclusao que emerge de analises recentes é a seguinte:
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e O nosso Universo se encontra numa fase de aceleracao positiva (go < 0).
e A geometria do nosso Universo é aproximadamente plana’.

e Os valores atuais das densidades de matéria e de constante cosmoldgica sao

Qo ~0,3ey~0,7.

2.12 A Inflacao Cosmolégica

Em 1981, Alan Guth propés a idéia da inflagdo como solucao pa-
ra trés problemas cosmoldgicos: o da “planura”, o do horizonte e o dos monopdlos
magnéticos. A exposicao destes problemas é fartamente encontrada na literatura (ve-
ja, por exemplo, [31, 32]).

A inflacao nao substitui a teoria do “Big Bang”. Trata-se de mais uma idéia
que se aplica as fases mais remotas da expansao do Universo [24, 29, 32]. Essencial-
mente, a inflagdo é definida como um periodo da histéria evolutiva do Universo no

qual o fator de escala a(t) cresce muito rapidamente, e portanto, no qual
a(t) > 0. (2.48)
Para um fluido perfeito, por exemplo, a Eq. (2.48) implica na desigualdade
p+3p<0, (2.49)

como se deduz da equagao da aceleragdo (2.20), com w = 0. A condicdo expressa
pela Eq. (2.49) contraria a condigdo expressa pela Eq. (2.32),. Portanto, para que
haja expansdo inflaciondria, é necessario que a condig¢ao de energia forte seja violada.
Na sec@o anterior, vimos que isto ocorre para um Universo que possui uma constan-
te cosmoldgica, o que equivale a uma mistura na qual um dos fluidos componentes
possul uma equagao de estado dada pela Eq. (2.39).

Uma aproximagao simples permite entender de que maneira o fator de es-

cala é afetado pela presenga da constante cosmoldgica [24]. Considerando que, apés

'A densidade atual do Universo, calculada com base nos dados das observagdes que foram reali-
zadas com o satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe), apés um ano de operagao,
é Q2 ~ 1,013. Este valor parece indicar que o Universo nao € plano e infinito, mas que teria uma
geometria semelhante ao de um dodecaedro esférico. Entretanto, para extrair alguma conclusao
segura sobre a topologia do Universo, é necessario aguardar a andlise dos dados de experimentos
que estao sendo realizados em escalas maiores com a radiagao césmica de fundo. Com este objetivo,

por exemplo, devera ser langado até o fim desta década o satélite Planck Surveyor [30].
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um tempo suficientemente longo, os dois primeiros termos do segundo membro da
Eq. (2.33) se tornam insignificantes, se comparados ao termo que contém A, e levan-

do em conta a Eq. (2.13), obtemos

a(t) = exp %t : (2.50)

Portanto, a época da inflagdo, o Universo se expande a uma taxa bem mais
elevada do que a atual. No fim da era inflacionaria, a energia da constante cos-
molégica é convertida em particulas (radiagdo), e a expansado do Universo prossegue
mais lentamente. Prevé-se que a expansao inflacionaria deva ter ocorrido quando o
Universo era extremamente jovemn (107*° s), de modo que as explicagdes bem suce-
didas do “Big Bang” continuam validas (2, 3, 24, 32].

Tudo o que dissemos até agora, nesta secao, € aceitavel no sentido de desenvol-
ver a intuigao a respeito do que € a inflagdo. Contudo, um modelo que simplesmente
postule uma constante cosmoldgica e afirme que ela decai em particulas, apés guiar
o processo de expansao inflacionéaria do Universo, nao € satisfatorio, pois incorpora
uma hipétese ad hoc. Um modelo de inflagao auténtico deve ser capaz de explicar
a origem da constante cosmoldgica e como o processo inflacionario chega ao fim de
maneira natural, levando em conta as condigoes fisicas extremas do Universo primor-
dial. Isto pode ser feito com o auxilio da moderna fisica de particulas [24, 29].

Aqui, a idéia-chave é a da transicdo de fase [3, 32]. Esta, como sabemos,
consiste numa mudanga significativa nas propriedades de um sistema fisico, a medi-
da que este é aquecido ou resfriado. Em suas primeiras fases evolutivas, o Universo
sofreu uma série de transigoes de fase, a medida que a sua temperatura foi diminuin-
do. Por exemplo, uma destas transi¢oes ocorreu quando os quarks se condensaram
para dar origem aos hddrons (veja, por exemplo, o trabalho [3]). As transi¢des de
fase cosmoldgicas sao controladas por um campo quantico escalar, conhecido como
inflaton, que, a depender da natureza da transicdo, pode exercer pressdo negativa
e pode satisfazer a condi¢do inflaciondria, expressa pela Eq. (2.40), comportando-se
como uma constante cosmoldgica efetiva [3, 24, 32].

Nas modernas teorias da fisica de particulas elementares, a relagao entre a

densidade de energia do vécuo py € o potencial efetivo V(#,T') é dada por

ps = V($,T), (2.51)

onde T é a temperatura e ¢ é o campo de Higgs. Atualmente, o campo de Higgs é
descartado como particula hipotética candidata a inflaton, embora tenha tido certa

importancia histérica na compreensao do mecanismo inflaciondrio (veja, por exemplo,
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as referéncias [31, 32]). Entretanto, numa discussao de carater meramente qualita-
tivo, como a que é apresentada a seguir, e em razao de sua relevancia histérica, a
expressdao “campo de Higgs” pode ser empregada para aludir ao campo inflacionario,
sem prejudicar a compreensao da idéia de inflacao. Na Eq. (2.51), o potencial V (¢, T)
desempenha um papel analogo ao da energia livre F' no caso termodinamico, ao pas-
so que o valor esperado do campo ¢ corresponde ao parametro de ordem do sistema
termodinamico em questdo (daqui em diante, a expressao “campo de Higgs” refere-se
ao valor esperado do campo de Higgs). A densidade ps depende do tempo através da
temperatura 7' e a sua variagao com T determina uma quebra espontanea de simetria,
associada a transi¢ao. De acordo com a teoria da inflagdo, a quebra espontanea de
simetria ocorre quando o campo de Higgs adquire valor ndo nulo (¢ = + ¢o) [32].
Uma transicao de fase pode ser de dois tipos: de primeira ordem ou de se-
gunda ordem. Numa transi¢do de fase de segunda ordem, um sistema termodinamico
qualquer passa de um estado (fase) de falso vacuo, no qual o parametro de ordem
(que representaremos também por ¢) é nulo (¢ = 0), para um estado energeticamente
estavel de vacuo verdadeiro, no qual esse mesmo parametro é ndao nulo (¢ = =+ ¢y),
quando a sua temperatura (em declinio) atinge um certo valor critico 7' = T.. As
fases de falso vacuo e de vacuo verdadeiro correspondem aos valores minimos da
energia F: FI(0,T) (T > T;) e F(+£ ¢o, T.), respectivamente. O termo “falso” é usado
com a conotacao de temporario, pois o estado de falso vacuo nao € o estado em que
F' é mais baixa, e sim, o de vacuo verdadeiro [3, 32]. Logo: F(+ ¢o,1:) < F(0,T).
Se a transicao de fase é de primeira ordem, a passagem para o vacuo verdadeiro nao
ocorre no instante em que 7' = T,, mas quando 7' < T (isto é, o sistema sofre super-
resfriamento), porque, neste caso, existe uma barreira de energia que separa o estado
de densidade de energia mais baixa (vacuo verdadeiro) do falso vacuo [3, 35]. Em
termos cosmoldgicos, o estado de falso vacuo (¢ = 0) seria absolutamente estdvel sob
o ponto de vista da fisica classica porque, nestas circunstancias, nao haveria energia
disponivel para fazer com que o campo de Higgs ultrapassasse a barreira. Mas, de
acordo com as leis da fisica quantica, um campo pode tunelar através da barreira.
No modelo original de inflacio de Guth (“Old inflation”) [31, 32], é exatamente isto
que acontece: por tunelamento quantico, o campo de Higgs é deslocado em direcao
ao seu valor de vacuo verdadeiro (¢ = + ¢), formando bolhas (“bubbles”) sobre um
fundo de falso vacuo. Em seguida, estas bolhas comegariam a crescer até coalescer
na nova fase (o crescimento é energeticamente favoravel, pois a pressao do vacuo ver-
dadeiro é muito maior do que a do falso vacuo). Eventualmente, uma dessas bolhas

poderia ter crescido o suficiente para envolver a regido do Universo observavel em
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que nos encontramos. No novo modelo inflaciondrio (“New inflation”) [32], nao ha
barreira de energia. Ao invés disso, a forma do potencial V(¢) é tal que o falso vacuo
estd no topo de um plato bastante plano. Nestas circunstancias, a transi¢ao do falso
vacuo para o vacuo verdadeiro ocorre através de um mecanismo de rolagem lenta,
descrito como “slow-roll approximation”: flutuacoes quanticas ou térmicas deslocam
o campo de Higgs do topo do platé de potencial (no qual ¢ = 0) em direcdo ao seu
valor de vacuo verdadeiro (¢ = % ¢), assim como uma bola deslizaria do alto de um
morro que possuisse a mesma forma desse potencial [32]. A expansdo acelerada do
Universo, causada pela pressao negativa do estado de falso vacuo, ocorre durante os
primeiros estagios da rolagem, nos quais a densidade de energia do falso vacuo per-
manece praticamente constante. Quando o campo de Higgs atinge o valor de vacuo
verdadeiro, formam-se dominios (“domain walls”). Como no caso do modelo de in-
flagdo original, um desses dominios, na fase em que a simetria é quebrada, poderia ter
crescido o suficiente para envolver a nossa “porgao” do Universo observavel 3, 32].
Ap6s atingir o valor de vacuo verdadeiro, o campo de Higgs oscila em torno do valor
de densidade de energia mais baixo, fenomeno esse que é descrito como decaimento
do viacuo [3, 32]. Durante as oscilagoes, ha liberacido do chamado “calor latente” da
transicao. Estas oscila¢des sao amortecidas pela criacao de particulas acopladas ao
campo de Higgs, e a liberacdao do calor latente provoca a elevagao da temperatura,
reaquecendo o Universo.

Finalmente, segundo [24], as chamadas teorias supersimétricas oferecem a me-
lhor perspectiva de criar modelos de expansao inflacionéria, embora um dos objetivos
da cosmologia seja o de reduzir o grande nimero de modelos de inflacao atualmente
existentes, na tentativa de selecionar o(s) modelo(s) de inflagdo mais satisfatério(s),

ou mesmo, de refutar a teoria da inflagao.

2.13 A Radiacao Césmica de Fundo

Quando o tamanho (fator de escala césmica) do Universo era 1.000.000 vezes
menor do que o atual, a sua temperatura era aproximadamente igual a 3.000.000 K,
o que corresponde a uma energia de 260 eV. Portanto, a esta temperatura, a energia
de um féton é muito maior do que a energia de ionizacdo do dtomo de hidrogénio
(~ 13,6€V). Isto significa que, aquela época, o Universo era como um “mar” de
micleos e elétrons. Estes formavam um plasma ionizado no qual os fétons interagiam
fortemente com os elétrons através do espalhamento Thomson, impedindo a formagao

de sistemas atomicos estaveis [2, 3, 24].
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A medida que o Universo se expandiu e esfriou, os fétons se tornaram cada
vez menos energétices, permitindo que os elétrons e os nucleos se combinassem para
formar os atomos dos chamados elementos leves (hidrogénio, hélio, litio, etc), proces-
so este conhecido como recombinagao (“recombinagao” € um termo equivocado, pois
elétrons e nucleos nunca haviam se combinado antes). Estima-se que, no inicio da
recombinagio, a temperatura do Universo era de 52.600 K (~ 13,6eV). Quando cer-
ca de 90 por cento do processo de recombina¢ao havia sido realizado, a temperatura
média de um féton era igual a 3.600 K (~ 0,31eV) [24].

A era da recombinagdo, seguiu-se a era do desacoplamento, quando os fétons
ja nao podiam mais espalhar os elétrons, pois possuiam uma energia de 0,26eV
(~ 3.000K) [24]. O desacoplamento é uma era muito breve na histéria evolutiva do
Universo. Chegada ao fim, o Universo muda subitamente de opaco para completa-
mente transparente, uma vez que os fotons podem entao viajar desimpedidos até nos
(2, 3, 24].

Como o desacoplamento ocorreu quando o Universo era mil vezes menor do
que o atual e a sua idade era igual a 107° vezes a idade atual, a distancia percorri-
da por um féton desde aquela época até hoje é aproximadamente igual ao tamanho
do Universo observavel. Os fétons provenientes da era do desacoplamento, que nos
detectamos sob a forma de um fundo de microondas, originaram-se na superficie de
uma esfera centrada no ponto do Universo em que nos encontramos, denominada
superficie do dltimo espalhamento (“last scattering surface”) (3, 24]. Portanto, esta
superficie, localizada a mais de 12.000.000.000 de anos-luz de nds, representa uma
época em que a temperatura do Universo baixou o suficiente para que o plasma io-
nizado preexistente pudesse se recombinar para formar hidrogénio neutro, o qual é
transparente a radiagdo. Na ultima superficie de espalhamento, a temperatura era de
aproximadamente 3.000 K, e portanto, os fé6tons possuiam uma freqiiéncia (energia)
muito mais alta do que a medida no Universo atual. Durante o percurso destes fétons
até nds, o Universo se expandiu e esfriou. Por causa disto, eles sdao detectados atual-
mente a uma temperatura um pouco inferior a 3 K e possuem freqiiéncia na regiao de
microondas do espectro eletromagnético (se a matéria existente na ultima superficie
de espalhamento estiver se aproximando ou se afastando do observador, os fétons da
luz proveniente desta superficie sofrerao deslocamento para o azul ou deslocamento
para o vermelho, respectivamente).

O fato de ter havido um periodo no qual o Universo compreendia um plasma
de matéria e radiacdo em equilibrio térmico explica porque o fundo de microondas é

tao bem descrito por uma distribuigao térmica. Além disso, a existéncia da superficie
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do ultimo espalhamento explica porque o espectro de corpo negro quase perfeito da
radiagao cosmica de fundo nao teve a sua forma alterada até o presente (3, 24].

Na segao 2.2, mencionamos que a temperatura em diferentes regides do Uni-
verso observavel é praticamente uniforme, exceto por pequenas flutuagoes. Estas
foram detectadas na regido de microondas em 1992 pelo satélite COBE, e a sua de-
tecgao representa um marco importante no desenvolvimento da cosmologia [3, 24]. De
fato, além da descoberta acidental da prépria radiacao césmica de fundo por Penzias
e Wilson, a deteccao das flutuagoes de temperatura desta radiagao é considerada por
muitos autores como o evento mais importante desde a descoberta da expansao do
Universo por Hubble, na década de 1920 [3]. A justificativa para considera-la dessa
forma esta no fato de que tais flutuagoes fornecem informagoes importantes sobre a
origem, natureza e evolucdo das flutuacoes de densidade que se supoe terem originado
as galaxias e as grandes estruturas atualmente observadas no Universo.

A importancia da detecgao do COBE reside precisamente na maneira pe-
la qual se supoe que as flutuacdes de temperatura foram geradas [3]. Segundo a
concepgao atual, estas flutuagoes, conhecidas como anisotropias, estao associadas a
flutuacoes (perturbagdes) de densidade que ocorreram a época da recombinagao (mais
precisamente, na ultima superficie de espalhamento), através de um efeito conhecido
na literatura como efeito Sachs-Wolfe 3, 33]. Uma vez que os fétons da radiagao
coésmica de fundo propagaram-se até nds ininterruptamente desde o desacoplamento,
aquelas anisotropias carregam informagdo a respeito de como o Universo era aquela
época e de quais processos fisicos podem ter ocorrido e influenciado a sua evolugao.

Portanto, tais anisotropias sao como que impressées digitais do Universo primordial.



Capitulo 3
Descricao dos Modelos

No presente capitulo, descrevemos os modelos cosmoldgicos que foram utili-
zados com o propdsito de simular um Universo em expansao, para um certo regime de
parametros. De acordo com as observagdes cosmoldgicas, hd trés periodos da historia
do Universo que podem ser distinguidos por seu campo de aceleragao. Sao eles: (a)
um periodo primordial de aceleragao exponencial ou inflaciondrio; (b) um periodo
passado de desaceleragio; e (c) um periodo atual de aceleracao (6, 7, 8].

No periodo (a), a densidade de energia do inflaton prevalece sobre a den-
sidade de energia da matéria. No periodo (b), a densidade de energia da matéria
prevalece sobre a densidade de energia escura. No periodo (c), a situagao descrita no
periodo (b) se inverte.

O primeiro modelo que apresentamos a seguir descreve fenomenologicamente
a evolugao de um Universo que passa do periodo (b) para o periodo (c), ao passo que
o segundo descreve fenomenologicamente a trajetéria evolutiva de um Universo que,

comegando no periodo (a), atravessa o periodo (b) para atingir o periodo (c) [6, 7].

3.1 O Universo Modelado Como Uma Mistura de

Matéria e Energia Escura

Conforme mencionamos nos capitulos 1 e 2, observacoes cosmoldgicas recen-
tes indicam que o Universo se encontra atualmente em expansao acelerada, e que
experimentou uma fase anterior de desaceleracdo. Explica-se a aceleracao atual co-
mo sendo causada por um campo escalar com pressao negativa, denominado campo
de energia escura [28]. A razao disso reside no fato de que, na composi¢ao do nos-

so Universo, a maior parte da densidade de energia é devida a matéria e a energia
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nao-barionicas. De fato, a analise de dados observacionais recentes indica que cerca
de 70% da densidade de energia do Universo sdao devidos a alguma forma exética de
energia, denominada energia de vicuo, ao passo que, dos 30% restantes, 25% estdo
relacionados a matéria escura fria (“Cold Dark Matter”), e 5%, a matéria barionica
[24]. A energia escura interage fracamente com a matéria ordindria (trabalhos recen-
tes sobre energia escura podem ser encontrados em [28]).

No presente modelo, o Universo é considerado como uma mistura de dois
constituintes: um campo escalar, que é identificado com o campo de energia escura,
e um campo de densidade de matéria, que descreve a matéria bariénica e a matéria
escura fria. A energia escura e a matéria interagem através do campo gravitacional,
representado aqui pelo fator de escala cédsmica. Seguindo a referéncia [7], descreve-
mos esta interacao por meio da inclusao de um termo de pressao de nao-equilibrio no
tensor energia-momentum. No modelo em questdo, a pressdo de nao-equilibrio é a
quantidade que descreve fenomenologicamente o processo irreversivel de transferéncia
de energia do campo gravitacional para a matéria. A interagao do campo de energia
escura com o campo gravitacional é de natureza reversivel.

Vimos na introduciao que, na teoria termodinamica de Eckart, a pressdo de
nao-equilibrio é considerada como uma quantidade constitutiva, que é proporcional
ao parametro de Hubble e cujo coeficiente de proporcionalidade é o coeficiente de
viscosidade volumétrica (Eq. (1.18)). Na teoria termodinamica estendida, a pressao
de nao-equilibrio é tida como uma varidvel termodinamica, que obedece a equagao
de evolugdo (1.21).

3.1.1 Equacoes de Balancgo

Em conformidade com o principio cosmoldgico, supomos que o Universo que
modelamos é espacialmente homogéneo e isotrépico (Cap. 2). Com esta hipdtese, po-

demos descrevé-lo por meio da métrica de Robertson-Walker, definida pela Eq. (2.7):

dr?

d32 = dt2 —_ a(t)2 '1—_'7{:‘;‘2‘

+r? (d6? + sen2¢9dq§2)] . (3.1)

Considerando que, no modelo em questdo, hd um processo irreversivel de
transferéncia de energia do campo gravitacional para a matéria, descrito pela pressao
de nao-equilibrio, podemos, seguindo o trabalho [7], escrever o tensor energia-momen-

tum como

T* = (px + pm + Px + Pm + @) U*U” — (px + pm + @)g"" . (3.2)
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Na Eq. (3.2), px € a densidade de energia escura, p,, é a densidade de energia da
matéria, px € a pressao da energia escura, p,, € a pressdo da matéria, w é a pressao
de nao-equilibrio, e U* denota a quadrivelocidade (U*U, = 1).

Seguindo a referéncia [28], expressamos a relagdo entre a pressio da energia
escura e a densidade de energia escura por meio de uma equacgio barotrdpica de
estado:

Px = wWxpx . (33)

Para que no fluido de energia escura a condigdo de energia forte, expressa pelas

Egs. (2.32), seja violada, é necesséario que
wy < —1/3, (3.4)

em cujo caso obtemos: px + 3px = px(1 + 3wx) < 0. Se a desigualdade (3.4) nao
for valida, a energia escura nao pode produzir um efeito repulsivo sobre a expansao
do espago-tempo. Podemos entender porque isso ocorre a partir da Eq. (2.20). Para
um fluido perfeito, por exemplo, a desigualdade expressa pela Eq. (3.4) leva a @ > 0,
ou seja, fornece uma contribui¢do positiva para a aceleracdo. O mesmo nao ocor-
re se wy = —1/3, pois, neste caso, tem-se @ = 0, o que significa que o campo de
energia escura nao produziria nenhum efeito sobre a aceleragido. Portanto, respeitada
a condigao expressa pela Eq. (3.4), quanto mais negativo for o pardmetro wx mais
acentuado sera o efeito acelerador do campo de energia escura sobre a expansao, des-
de que este campo seja predominante.

A pressao da matéria e a densidade de energia da matéria também se relaci-

onam através de uma equacdo barotrdpica de estado [1]:

Pm = WmPm , (35)
onde o pardmetro w,, satisfaz a condigao

0<w,<1. (3.6)

As desigualdades (3.6) garantem que o fluido de matéria satisfaz a condi¢do de energia
forte expressa pelas Eqs. (2.32), pois, neste caso, os valores de w,, sdo tais que p,, +
Pm = pm(l4+wn) > 0€ pm+3pm = pm(l4+3ws,) > 0. Isto nos leva a conclusao de que
a matéria (escura fria e baridnica) produz um efeito desacelerador sobre a expanséo.
Este efeito serd tanto mais acentuado quanto maior for o valor de w,, pertencente
ao intervalo indicado nas desigualdades (3.6). Em termos fenomenolégicos, podem-se

distinguir os seguintes casos:
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® w, = 0: fluido de poeira com p = 0 (“pressure-free dust”).
e w, = 1/3: fluido de matéria relativistica (radiagao) com p = p/3.
e w,, = 2/3: fluido de matéria ndo-relativistica com p = 2p/3.

e w, = 1: fluido de matéria rigida (“stiff matter”) ou fluido de Zel’dovich!, com

No presente trabalho, a matéria e a radia¢ao sao tratados indistintamente.

Num referencial comével e para uma métrica de Robertson-Walker, a lei de
conservagao do tensor energia-momentum, expressa em termos da quadrivelocidade
U* como U,T* ., = 0, permite obter a equagdo de balango para a densidade de

energia da mistura:

onde H = a/a define o parametro de Hubble, e o ponto refere-se a derivada com
respeito ao tempo.

Como a energia escura foi identificada com um campo escalar que interage
apenas consigo mesmo e, fracamente, com o campo gravitacional, a equagao de ba-
lango para a densidade de energia escura se desacopla da equagao de balango para a

densidade de energia da matéria, e portanto, podemos escrever a partir da Eq. (3.7):

px +3H(px +px) = 0. (3.8)

Na Eq. (3.8), o segundo termo do lado esquerdo descreve a diminui¢io da densidade
de energia escura que é provocada pelo aumento do volume (fator de escala), causado
pela expansao, ao passo que o terceiro termo representa o trabalho (negativo) que
a pressao realiza sobre o fluido de energia escura. E importante ressaltar que, na
Eq. (3.8), ndo aparece a pressao de ndo-equilibrio @, o que indica o carater reversivel
da interagao entre o campo de energia escura e o campo gravitacional.

A partir das Egs. (3.7) e (3.8) inferimos que a equag@o de balango para a

densidade de energia da matéria é dada por:

Pm + 3H(pm + pm) = —3Hw . (3.9)

O segundo termo do lado esquerdo da Eq. (3.9) descreve a diminuigdo da densidade

de energia do campo de matéria, causada pela expansdo. Durante a expansdo, o

1Segundo a referéncia [11], num fluido de matéria rigida, a velocidade do som é igual a velocidade

da luz.
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fluido de matéria realiza um trabalho positivo, descrito pelo terceiro termo da mesma
equacao. O termo —3Hw que figura no lado direito da Eq. (3.9) é positivo, pois,
durante a expansao, w se mantém negativa tanto no periodo de desacelera¢ao como no
periodo de aceleragao positiva, conforme indicam os resultados referentes a evolugao
temporal da pressao de nao-equilibrio que apresentamos no Cap. 4. Portanto, hd
uma taxa liquida de ganho de energia pelo campo de matéria, representada pelo
termo —3Hw, que evidencia o cardter irreversivel da interacao entre o campo de
matéria e o campo gravitacional, indicando a0 mesmo tempo em que sentido ocorre
a transferéncia de energia: do campo gravitacional para o campo de matéria. E
importante salientar que o presente modelo diz respeito a era pds-inflacionaria, na
qual nao ha produgao cosmoldgica de particulas, de modo que o termo —3Hw esta
relacionado a um processo que envolve apenas transferéncia de energia (momentum).
Salientamos também que a interacao entre a energia escura e a matéria € indireta,
e que o campo gravitacional desempenha o papel de mediador das interagoes entre
esses campos fisicos.

No presente modelo, a equagao de Friedmann (1.2) pode ser escrita como {7]

2 k 8rG

a? 3

(px + pm) - (3.10)

Segundo os trabalhos [6, 7, 8], o pseudotensor energia-momentum do campo

gravitacional, para um Universo com curvatura espacial nula, é dado por

3
&G

TR = -~ _[? (3.11)

Num espago plano, a quantidade T2° é identificada com a densidade de energia
do campo gravitacional, pg. Uma vez que T2’ = pg, para uma métrica plana, as
Egs. (3.10) e (3.11) nos permitem obter uma relagao (covariante) entre as densida-
des de energia do campo gravitacional, do campo de energia escura e do campo de
matéria:

pc = —(px + pm) - (3.12)

Derivando a Eq. (3.12) com respeito ao tempo e usando a Eq. (3.7), chegamos a
equagao de balanco para a densidade de energia do campo gravitacional, num Uni-

verso sem curvatura:
pG+3H(PG_pX —pm) =3Hw . (313)

A primeira vista, pode parecer que a Eq. (3.13) é uma equagao de balango

para um terceiro fluido (o campo gravitacional). Na realidade, pela prépria maneira
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como foi deduzida, essa equagao nada mais é do que a Eq. (3.10), escrita numa nova
forma. Com efeito, nos dois modelos descritos neste capitulo, o campo gravitacional
néo constitul um terceiro fluido. Ele é necessario, apenas, a interpretagao fisica (veja
a Eq. (3.48)).

O termo que aparece no membro direito das Eqgs. (3.9) e (3.13) possui sinais
contrarios, indicando que, na primeira equacao, hd um ganho liquido de energia
pela matéria, e que, na segunda, ocorre uma perda liquida de energia pelo campo

gravitacional [7].

3.1.2 Equacoes de Evolugao

Considerando a Eq. (3.3), podemos obter a equacao que descreve a evolugao

temporal da densidade de energia escura efetuando a integragao da Eq. (3.8). Disso
PX Qo 3(wx+1)
Px a

onde p% e ag denotam valores da densidade de energia escura e do fator de escala

resulta:

c6smica convenientemente escolhidos em ¢ = 0 (ajustando reldgios), respectivamente.
No entanto, segundo a Eq. (3.14), para determinar a evolugao temporal da densi-
dade de energia escura é necessario conhecer a evolugao do fator de escala césmica.
A evolucao do fator de escala, por sua vez, é descrita pelo sistema de Egs. (3.9),
(3.10) e (3.14), acrescido da equacdo barotrépica (3.5) para o fluido de matéria e
de uma equacao para a pressio de nao-equilibrio w. De fato, na equagao de Fri-
edmann (3.10), a evolugdo do fator de escala e a evolugdo da densidade de energia
da mistura estao acopladas. A evolugdao temporal da mistura depende de como a
densidade de energia de cada fluido componente (energia escura e matéria) evolui
com o tempo. A evolucao temporal da densidade de energia da matéria, descrita
pela Eq. (3.9), depende de sua interagdo (irreversivel) com o campo gravitacional,
interagao na qual intervém a pressdo de ndo-equilibrio (definida por uma equacao
constitutiva ou, enquanto variavel termodinamica, por uma equagao evolutiva) pa-
ra descrever fenomenologicamente a transferéncia de energia (momentum) envolvida.
Além disso, a pressao do fluido de matéria depende da natureza (propriedades) de
suas particulas, que é especificada pela equagdo de estado (3.5), uma vez fixado o
valor do parametro wy,.

Conforme comentamos na introducao a presente se¢do, na teoria termo-

dinamica usual, supomos que exista uma relagdo linear entre a pressao de nao-
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equilibrio @ e o pardmetro de Hubble H, expressa por
w=-3nH . (3.15)

Na Eq. (3.13), n é a viscosidade volumétrica, que supomos ser proporcional a uma

poténcia m da densidade de energia da mistura, isto é:

n=alpx +pn)", (3.16)

onde a € a constante de viscosidade (volumétrica) e o expoente m possui valores
que estao compreendidos no intervalo 0 < m < 1. Na teoria cinética, tais valores
correspondem a diferentes potenciais de interagdo entre as particulas [20].

Na teoria termodinamica estendida, ao invés de usar a Eq. (3.15), considera-

mos a pressao de nao-equilibrio como uma variavel, que obedece a equacao
w+Tw=-3nH , (3.17)

onde 7 é um tempo caracteristico. Seguindo os trabalhos {13, 16], supomos que este

tempo é dado por

r=1 (3.18)
P

No que diz respeito a termodinamica usual, determinamos a equacao de evo-
lugao do fator de escala da maneira que descrevemos a seguir. Derivando a Eq. (3.10)

com respeito ao tempo, obtemos

. k  4AnG . ,
H=—+ 55 (bx +pm) - (3.19)

A partir da Eq. (3.8) podemos escrever
px = —3H (wx + 1) px . (3.20)
Levando em conta as Eqs. (3.5) e (3.15), obtemos a partir da Eq. (3.9):
pm = —3H (W + 1)pm — 30H] . (3.21)

Utilizando as Eqgs. (3.20) e (3.21), reescrevemos a Eq. (3.19) como

.k
H = — —4nG[(wx + 1)px + (wm + 1)pm — 37 H] . (3.22)

a

A partir da Eq. (3.10) deduzimos a relagao

3 , k
_ A 3.23
PX T Pm TG (H ) ( )

a?
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Em seguida, combinamos as Egs. (3.16), (3.22) e (3.23), obtendo

. k 3 k
H = E+47rG’[(wm—wx)px——§r—é(wm+l) (H2+———>

a?

+ 3aH (%)m (H2 + %) m} . (3.24)

A Eq. (3.24) precisa ser adimensionalizada. Com este propédsito, definimos

as seguintes quantidades adimensionais:

H a —
HEE, tEtHo, ClE'(-l-;, CYECYHo(p())() 1,
871G, 4 o. k1Y° px pm
Ho= |—(px +ptm)—=| » PxX=2—%, Pn=—% (3.25)
3 ag P Pm

onde as quantidades Hy, ag, @, p% e p°, representam, respectivamente, os valores do
parametro de Hubble, fator de escala césmica, constante de viscosidade, densidade
de energia escura e densidade de energia da matéria, convenientemente escolhidos no
instante ¢ = 0 (ajustando reldgios). As Egs. (3.25)1,(3.25)2, (3.25)3, (3.25)4, (3.25)s
e (3.25)7 definem um novo parametro de Hubble, um novo tempo préprio, um novo
fator de escala cdsmica, uma nova constante de viscosidade, uma nova densidade
de energia escura e uma nova densidade de energia da matéria, respectivamente. A
Eq. (3.25)s provém da equagdo de Friedmann (3.10), quando expressa em termos de
Hy, ao, p% e p5,.

Finalmente, empregando as Egs. (3.25), podemos escrever a Eq. (3.24), apds

algumas manipula¢oes algébricas, como
. k 3 | (wm — 1) 2ex k
H=—masts C w;;) - 1+ 25—
Hiaga® = 2 |1+ p3./px \a Hgag

3 .k e N (e k)
L _3aH [ —PmlPx_ B+ —" ) 3.2
2 [(“’ 1) (H +H3a3a2) o <1+k/(Hgag) t Heaa) 3%

onde H = a/a — (a/a)’.

A Eq. (3.26) é uma equagao diferencial de segunda ordem para o fator de

escala cosmica a. Para k e m fixos, ela é funcao de cinco parametros, a saber, wy,,
wx, a, p2 /p% e Hia?. Os parametros wx e w,, representam os coeficientes de pro-
porcionalidade que figuram nas equagoes barotropicas (3.3) e (3.5) da energia escura e
da matéria, respectivamente, e os seus vaiores obedecem as condigbes expressas pelas

Egs. (3.4) e (3.6). O parametro o é uma constante adimensional que representa a
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constante de viscosidade volumétrica, a qual aparece na Eq. (3.16) como coeficiente
de proporcionalidade entre a viscosidade n e a densidade de energia total da mis-
tura. Por fim, o parametro p® /p% denota a razao entre a densidade de energia da
matéria e a densidade de energia escura no instante ¢t = 0, e o seu valor foi escolhido
respeitando-se os vinculos observacionais (subsec¢ao 3.1.3). Portanto, uma solugao da
Eq. (3.26) é determinada a partir da especificacdo dos valores dos parametros wy,,
wyx, a, p° /p% e Hia2, e de duas condigdes iniciais, quais sejam, a(0) e H(0).

Uma vez determinada a equagao que descreve a evolucao temporal do fator de escala
coésmica a(t), podemos determinar as equagdes que descrevem a evolucdo temporal
das densidades de energia do campo de matéria p,,(t) e do campo de energia es-

cura px(t). Com efeito, utilizando as Eqgs. (3.25); e (3.25)¢, podemos reescrever a
Eq. (3.14) na forma
1 3(wx+1)
px = (E) : (3.27)

A partir da Eq. (3.27) vemos que, uma vez determinado o comportamento temporal
do fator de escala, é possivel descrever a evolugao da densidade de energia escura com
o tempo.

Em seguida, substituimos na Eq. (3.23) as definigdes (3.25);, (3.25)3, (3.25)s,
(3.25)6 € (3.25)7, juntamente com a Eq. (3.25), para obter a equagao evolutiva da

densidade de energia do campo de matéria:

14 0% /0% k 0 /1)wxtD)
o = LXK P (g2 — ) == . (3.28)
1+ k/Hja3 HZada p% \a

Portanto, uma vez determinada a evolugdo do fator de escala, é possivel descrever o
comportamento temporal da densidade de energia do campo de matéria, para k e m
fixos. Em virtude das condigdes iniciais H(0) = 1 e a(0) = 1, os valores de Hy e ap

na Eq. (3.29) ndo sdo independentes entre si, mas satisfazem a condigao
Hia2 #1, (3.29)

se k = —1. De fato, se admitirmos, para aquelas condi¢oes iniciais e para k = —1,
que HZaZ = 1, teremos no lado direito da Eq. (3.29) um termo indeterminado, o que
nao faz sentido fisico.

Na termodindmica estendida, a dedugao da equagao de evolugdo do fator de
escala difere da que foi feita no caso anterior (termodinamica usual), pois agora a
pressao de nao-equilibrio w é considerada como uma variavel termodinamica que obe-

dece & equacéo evolutiva (3.17), e ndo como uma quantidade constitutiva (Eq. (3.15).
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Em linhas gerais, o procedimento de calculo é descrito como segue.

A partir da Eq. (3.9) podemos escrever
pm = —=3H [(w + 1)pm + @] . (3.30)

Usando as Eqgs. (3.20) e (3.31), reescrevemos a Eq. (3.19) da seguinte maneira:

. k

H=E—47rG[(wX+1)pX+(wm+1)pm+w] , (3.31)
onde os parametros wx e wy, possuem o mesmo significado que na Eq. (3.26).

Considerando a Eq. (3.23), podemos escrever a Eq. (3.31) na forma

-k 3 8rG , k 8rG
H = 55-%-5 (wm—wX)Tpx—(wm+1) (H +a_2> ——3—75} . (3.32)

Para adimensionalizar a Eq. (3.32), é necessario acrescentar as definigdes (3.25) a

quantidade adimensional

8rG
= mw :
que corresponde a variavel (dimensional) w. Desse modo, substituindo as definigoes
(3.25)1, (3.25)2, (3.25)3, (3.25)4, (3.25)s, (3.25)6 € (3.33) na Eq. (3.32), obtemos

. k = ‘ 3(wx+1)
H= 4 3| mwx) (1 14—
HZa2a®> 2 | 1+ p%/0% \a H2a?
0% Pm/Px 0%

—g [(wm +1) <H2 + %) + w] : (3.34)

Na Eq. (3.34), a evolucdo temporal do fator de escala césmica e a evolugdo temporal

w

(3.33)

da pressdao de nao-equilibrio estdo inter-relacionadas. Por isso, é preciso descrever o
comportamento de @ no tempo, o que pode ser feito por meio da Eq. (3.17), desde
que transformada numa equagao adimensional. Com este objetivo, reescrevemos a
Eq. (3.17) utilizando as Eqs. (3.16) e (3.18):

@+ aw (px + pm)” " = =3aH (px + pm)™ . (3.35)
Considerando a Eq. (3.23), a equagdo (3.35) pode ser escrita como

[ 3 AN 3 AN

Finalmente, utilizando as Egs. (3.25);, (3.25)2, (3.25)3, (3.25)4, (3.25)5 e (3.33), a
Eq. (3.36) pode ser expressa sob a forma

. 1+ o5 /P% 2 k !
@ aw Kl Tr/azal )\ T ez
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1+ 0% /0% \™ 7 k"

~ _3aH (%) <H2 + W) . (3.37)
Na Eq. (3.37), o significado dos parametros « e p2,/p% é o mesmo da Eq. (3.26). As
Egs. (3.34) e (3.37) formam um sistema de equagoes diferenciais nao-lineares aco-
pladas cujas solucdes {a(t),w(t)} podem ser encontradas se forem especificados os
valores dos parametros w.,, wx, a, p2 /p% e Hial, e as trés condigoes iniciais a(0),
H(0) e w(0), para k e m fixos (subsegao 3.1.3). Assim, uma solugio daquele sistema
descreve concomitantemente a evolugao temporal do fator de escala cosmica e da
pressao de nao-equilibrio.

Uma vez conhecido o comportamento temporal das fungdes a(t) e w(t), torna-
se possivel descrever a evolugao temporal da densidade de energia escura e da densida-
de de energia da matéria mediante as Eqgs. (3.27) e (3.28), respectivamente, deduzidas
para a termodinamica usual. A razao pela qual estas equagOes continuam validas na
termodinamica estendida deve-se ao fato de que a sua deducdo nao envolve explici-
tamente a variavel termodinamica w, seguindo uma linha de argumentagao idéntica
a adotada para a termodindmica usual, como o leitor podera constatar revendo os

passos do procedimento que conduziu as mesmas equagoes.

3.1.3 Parametros e Condicoes Iniciais

A descricdo da evolucao temporal das variaveis cosmoldgicas a(t), px(t),
pm(t) € w(t), e de suas derivadas, requer a especificacdo dos valores iniciais des-
sas variaveis, bem como dos parametros @, wn,, wx, p° /p% e HZa?, que figuram nas
equagoes do modelo fenomenolégico em questdo. A escolha das condigOes iniciais e
dos parametros foi guiada pela consideracdo de que as solugdes das equagdes (variaveis
cosmoldgicas) deveriam apresentar um comportamento fisicamente coerente com um
Universo em expansao, que evolui de uma fase passada de aceleracao negativa para
uma fase atual de aceleragao positiva (Universo desacelerado-acelerado). As tabelas

3.1 e 3.2 exibem os parametros e condic¢bes iniciais selecionados, respectivamente.

Tabela 3.1: Parametros.

0 /.0 2.2
o Wm wx pml/Px | Hoag

0,05; 0,075 | 1/5; 1/3; 1/2: 4/5 | —0,7: —=0,5| 2 | 2,25

A escolha dos valores mostrados na tabela 3.1 baseia-se nos seguintes critérios:
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wyx: parametro que mede a influéncia da energia escura sobre a expansao. Os
seus valores foram escolhidos de modo que no fluido de energia escura a condigao
de energia forte seja violada, quer dizer, de modo que wy < —1/3. Para
wx = —0,7, o efeito repulsivo do campo de energia escura é mais acentuado do

que para wy = —0,5.

W, parametro que esta relacionado a influéncia da matéria sobre o processo de
expansao. Os valores selecionados correspondem a diferentes propriedades das
particulas, a saber: w,, = 1/5 e w,, = 1/3 pertencem ao intervalo 0 < w,, <1/3
(w,, = 0 corresponde a um fluido sem pressdao, chamado na literatura de “poei-
ra”, ao passo que w,, = 1/3 corresponde a um fluido de matéria relativistica);
Wy, = 1/2 encontra-se no intervalo 1/3 < w,, < 2/3 (w, = 2/3 é usado na
descricao de um fluido de matéria ndo relativistica); e w,, = 4/5 pertence ao
intervalo 2/3 < w,, < 1 (w, = 1 corresponde a um fluido de matéria rigida

(“stiff matter”)). Para w,, = 0, o Universo nao possui fase de desaceleragao.

a: parametro que estd relacionado ao processo irreversivel de transferéncia
de energia do campo gravitacional para o campo de matéria, e ao efeito da
pressao de ndo-equilibrio sobre a expansao. Selecionamos os valores que melhor
simulam um Universo desacelerado-acelerado, quais sejam, a = 0,05 e o =
0,075. Destes, o segundo corresponde a um efeito mais acentuado da pressao
de nao-equilibrio. Verifica-se que, para a < 0,05, o efeito da pressao de nao-
equilibrio € insuficiente para produzir uma fase de aceleragao positiva, caso os
outros parametros da tabela 3.1 sejam mantidos constantes. Para o = 0, tal

pressao nao existe.

p% /p%: parametro que representa a razao entre a densidade de energia da
matéria (escura fria e baridnica) e a densidade de energia escura, no instante t =
0. Considerando que, no presente modelo, o Universo evolui de uma fase na qual
a influéncia da matéria prevalece sobre a da energia escura (fase desacelerada)
para uma fase na qual a energia escura é dominante (fase acelerada), fixamos
um valor para aquele parametro que permitisse simular esta trajetoria evolutiva.
Assim, definimos: p2,/p% = 2. Entretanto, é suficiente que p% /p% > 1, de modo

que haja uma fase evolutiva inicial de dominio da matéria.

HZa: parametro que satisfaz a condigdo expressa pela desigualdade (3.29). Em
vista desta condigdo, definimos a9 = 1 ¢ Hy = 1,5. Portanto, HZa? = 2,25,

como mostra a tabela 3.1. Verifica-se que, quando o valor deste parametro é
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modificado, as curvas que representam a evolucdao temporal das variaveis cos-

moldgicas do presente modelo sdo deslocadas, porém, a sua forma é preservada.

A fim de estabelecer as condigoes iniciais mostradas na tabela 3.2, definimos que, no
instante ¢ = 0 (por ajuste de relégios), a densidade de energia escura e a densidade de
energia da matéria possuem um mesmo valor maximo, pois isto nos permite comparar
a evolugao destes campos com o tempo. Assim, estabelecendo para o fator de escala
cosmica que a(0) = 1, chegamos através da Eq. (3.27) a condicdo px(0) = 1. Para
que seja valida a condi¢do p,(0) = 1, € necessario, de acordo com a Eq. (3.28), que
a(0) =1e H(0) = 1, para o parametro de Hubble. Portanto, na tabela 3.2, a terceira
e a quarta condiges iniciais sdo equivalentes as duas primeiras. No que diz respeito
a termodinamica estendida, supomos que, no instante ¢t = 0, a taxa de transferéncia
de energia (momentum) do campo gravitacional para o campo de matéria nao varie,
embora haja dissipagdo de energia gravitacional. Por isto, definimos @w(0) = 0 na
Eq. (3.37).

Tabela 3.2: Condiges iniciais.

a(0) | H(0) | px(0) | pm(0) | @(0)
1 1 1 1 0

Na Eq. (3.16), que expressa a relagdo entre a viscosidade volumétrica e a densidade
de energia da mistura, os valores do expoente m que melhor simularam um Universo
desacelerado-acelerado sao: 1/4, 1/2, 3/4 e 1. Verifica-se que, para m < 1/4, nao
hd fase de aceleragdo positiva, desde que os parametros da tabela 3.1 nao sejam

alterados.

3.2 O Universo Modelado Como Uma Mistura de

Matéria e Campo Escalar

No presente modelo, consideramos o Universo como uma mistura de dois
constituintes: um campo escalar e um campo de densidade de matéria. Tal como
no modelo da segdo (3.1), o termo matéria refere-se a matéria bariénica e a matéria
escura fria. Considerando que conseguimos simular um Universo em expansao, desde
a era inflacionéria até a era da matéria (atual), utilizando apenas um campo escalar, é

plausivel identificar este campo com um campo escalar (cldssico) de mesmo nome que
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a particula hipotética denominada inflaton, para o periodo inflacionario [29, 34, 35],
e com o campo de energia escura, para as etapas seguintes do processo evolutivo. O
fator de escala cosmica representa o campo gravitacional, através do qual o campo
escalar e o campo de matéria interagem. A interacdo entre o campo escalar e o campo
gravitacional tem carater reversivel, mas o campo gravitacional e a matéria interagem
de forma irreversivel. Esta ultima interacao, nds a descrevemos fenomenologicamente,
segundo os trabalhos [6, 7], através de um termo de pressdo de ndo-equilibrio que
inserimos na expressao do tensor energia-momentum, como fizemos para o modelo
anterior. A pressdo de ndo-equilibrio é considerada tanto na teoria termodinamica

usual como na estendida.

3.2.1 Equacgoes de Balango

Novamente, supomos que o Universo € modelado por um espago-tempo ho-
mogéneo e isotrépico cuja métrica (Robertson-Walker) é descrita pelo elemento de
linha definido pela Eq. (2.7).

No presente modelo, a pressao de nao-equilibrio possui um duplo significado:
na fase inflaciondria, ela estd associada fenomenologicamente a (taxa de) produgao
de particulas (Eq. (1.17)), enquanto que, nas fases desacelerada e acelerada (atu-
al), ela representa fenomenologicamente o processo irreversivel de transferéncia de
energia do campo gravitacional para o campo de matéria. Em vista disso, o tensor

energia-momentum, de acordo com a referéncia [6], pode ser expresso por
T = (pg + pm + Ps + Pm + @)U*U" = (py + pm + @)g"" . (3.38)

Na Eq. (3.38), as quantidades pg, pm, Pp, Pm, @ € U* representam a densidade de
energia do campo escalar, a densidade de energia da matéria, a pressio do cam-
po escalar, a pressao da matéria, a pressdo de nao-equilibrio, e a quadrivelocidade
(U*U, = 1), respectivamente [6].

A pressao e a densidade de energia do campo escalar ¢ se relacionam através

de uma equagao barotrépica de estado, que, segundo o trabalho [36], é expressa por

Py = WePy , (3.39)

onde
~1<wy, <0. (3.40)

A partir da Eq. (3.40) concluimos que o fluido do campo escalar ¢ nao satisfaz a

condicdo de energia forte para os valores de wy pertencentes ao intervalo —1 < wy <
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—1/3, pois, neste caso, py + 3ps = ps(l + 3wy) < 0, contrariando a desigualdade
(2.32);. Portanto, para estes valores, o campo escalar ¢ produz um efeito repulsivo
sobre a expansdo, isto é, @ > 0, como podemos ver a partir da Eq. (2.20), escrita
para um fluido perfeito. O efeito repulsivo sera tanto mais acentuado quanto mais
negativo for o parametro wy. Além disso, os resultados do Cap. 4 indicam que a
taxa de expansao do Universo na fase inflacionaria é consideravelmente mais elevada
do que nas fases desacelerada e acelerada. Na primeira fase evolutiva, o campo ¢ se
comporta como um inflaton, e nas duas dltimas fases, como um campo de energia es-
cura, embora, na fase de aceleragao negativa, o efeito atrativo da matéria predomine
sobre o da energia escura.

A relacao entre a pressao da matéria e a densidade de energia da matéria
é definida pelas Egs. (3.5) e (3.6). Tudo o que afirmamos a respeito do fluido de
matéria na pagina 36, apds a Eq. (3.6), continua valido no modelo em questao. As-
sim, remetemos o leitor a pagina 36 do presente trabalho.

A equagao de balancgo para a densidade de energia da mistura pode ser deduzi-
da a partir da lei de conservacdo do tensor energia-momentum U,T*" ,, = 0 (expressa
em termos da quadrivelocidade U*, num referencial comovel e para a métrica definida

pela Eq. (2.7)) :
Po + pm +3H(ps + pm + ps + P + @) =0, (3.41)

onde o ponto refere-se a derivada com respeito ao tempo.

O campo escalar ¢, quer o interpretemos como inflaton ou como campo de
energia escura, nao interage com outros campos nao gravitacionais [36], e em parti-
cular, com o campo de matéria. Por isso, a sua densidade de energia e a densidade
de energia da matéria se desacoplam, de modo que podemos extrair da Eq. (3.41) a

equacao de balango para a densidade de energia do campo ¢:
ps +3H(py +ps) =0. (3.42)

O segundo termo da Eq. (3.42) descreve o decréscimo na densidade de energia pg
que resulta da expansdo (aumento do fator de escala), ao passo que o terceiro termo
representa a transferéncia de energia para o fluido do campo escalar ¢, associada ao
trabalho (negativo) realizado pela pressdo p, durante a expansao, como no modelo
tratado anteriormente. A Eq. (3.42) ndo inclui um termo de pressao de nao-equilibrio,
0 que sugere que a interagao entre o campo ¢ e o campo gravitacional é de natureza
reversivel.

Levando em conta a Eq. (3.39), integramos a Eq. (3.42) e obtemos a relagao entre a
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densidade p; e o fator de escala:

Po _ (5‘2)3“‘”"“) , (3.43)

a

onde pY e ap sao os valores da densidade de energia do campo ¢ e do fator de escala
cosmica em t = 0 (ajustando reldgios), respectivamente.

Na fase inflaciondria, a expansao ocorre as custas da energia potencial V(¢)
do inflaton, isto é, do campo ¢. Para obter a equagdo que relaciona V(¢) ao fator de
escala, reescrevemos primeiramente a Eq. (2.45) utilizando a Eq. (3.39). Em seguida,
combinamos a equagdo que dal resulta com a Eq. (2.44). Desse modo, chegamos a

V(6) = py (1 ~2w¢> (99)3(%“) . (3.44)

a

Considerando a Eq. (3.42), inferimos a partir da Eq. (3.41) que a equagao de

balanco para a densidade de energia da matéria é dada por
pm + 3H(pm + pm) = —3Hw . (3.45)

Na Eq. (3.45), a presenca do termo —3Hw (positivo) sugere que o campo gravitaci-
onal e o campo de matéria interagem de forma irreversivel. Contudo, na era infla-
ciondria, o termo —3Hw estd relacionado a um processo de producao de particulas
(Eq. (1.17)), e na era pés-inflacionaria, a um processo de transferéncia de energia
(para o campo de matéria). Na primeira, o campo escalar ¢ desempenha o papel do
campo inflaciondrio, enquanto que, na segunda, ele atua como um campo de energia
escura. Em ambos os casos, o campo ¢ e o campo de matéria ndo interagem direta-
mente, mas através do campo gravitacional. Neste sentido, as particulas de matéria,
tal como sao conhecidas no Universo atual, sdo produzidas no fim da era inflacionéria
a partir da energia do inflaton e da energia gravitacional. Apds a inflagao, nas fases
desacelerada e acelerada (atual), ndo ha produgdo cosmoldgica de particulas, de mo-
do que a interacdo (indireta) entre a energia escura e a matéria envolve tao somente
transferéncia de energia (momentum).

Quanto ao segundo e terceiro termos que figuram no lado esquerdo da equacao
(3.45), o primeiro deles descreve a diminui¢ao da densidade de energia da matéria,
causada pelo aumento do fator de escala, ao passo que o segundo representa o traba-
lho (positivo) realizado pelo fluido de matéria durante a expansao.

O fator de escala césmica e a densidade de energia da mistura estao relacio-
nadas através da equagao de Friedmann (1.2), a qual, no presente modelo, pode ser

escrita como (6]

k. 8nG
H? + =3 (Ps+pm). (3.46)
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Para um Universo com curvatura espacial nula, o pseudo-tensor energia-momentum
do campo gravitacional é definido pela Eq. (3.11). Assim, usando o fato de que, para
uma métrica plana, T2’ = pg, combinamos a Eq. (3.46), escrita para um Universo
sem curvatura, com a Eq. (3.11), a fim de obter uma relagao (covariante) entre as

densidades de energia da matéria, energia escura e campo gravitacional:

pc = —(py + pm) - (3.47)

Apés derivar a Eq. (3.47), usamos a Eq. (3.41) para deduzir a equagao de balango

para a densidade de energia do campo gravitacional:
pc +3H(pc — py — pm) = 3Hw . (3.48)

De acordo com os resultados do Cap. 4, durante as fases inflacionéria, desacelerada
e acelerada, tem-se: @ < 0. Portanto, nas equagdes de balanco (3.45) e (3.48), o
termo que figura no lado direito possui sinais contrarios, sendo positivo na primeira
equagao (taxa liquida de ganho de energia ou, na fase inflacionaria, de produgao de

particulas) e negativo na segunda (taxa liquida de perda de energia gravitacional).

3.2.2 Equacgoes de Evolugao

A evolucao temporal da densidade de energia do campo escalar ¢ é descrita
pela Eq. (3.43):
Po _ (@)3(%“) _ (3.49)
Py a
De acordo com a Eq. (3.49), a evolugao temporal de ps sé pode ser descrita medi-
ante o conhecimento prévio do comportamento do fator de escala césmica ao longo
do tempo. Mas, a evolugao do fator de escala e a evolucdao da densidade de energia
da mistura estdo acopladas através da equacao de Friedmann (3.46). Além disso, a
evolucdo da mistura é determinada pela dos seus fluidos componentes (campo esca-
lar e matéria). A evolucio temporal do fluido de matéria, governada pela Eq. (3.45),
depende de sua interacao (irreversivel) com o campo gravitacional, e esta interagao en-
volve transferéncia de energia ou produgao de particulas (a depender da fase evolutiva
considerada), descrita fenomenologicamente pela pressdo de nao-equilibrio (definida,
na termodindmica usual, por uma equacao algébrica ou, na termodinamica estendi-
da, por uma equacao diferencial evolutiva). A influéncia do fluido de matéria sobre o
Universo em expansao depende também das propriedades (natureza) das particulas
que constituem o fluido. Tais propriedades sdo determinadas através da equagao ba-

rotrépica de estado (3.5), quando o valor do parametro w,, é fixado. Portanto, o
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sistema formado pelas equagoes (3.45), (3.46) e (3.49), juntamente com a equagao
de estado (3.5) para a matéria e com uma equagao adequada para a pressao de néo-
equilibrio, permite determinar a evolu¢ao temporal do fator de escala césmica e da
densidade do campo escalar ¢.

Na teoria termodinamica usual, a equa¢ao que define a pressdo de ndo-

equilibrio é a Eq. (3.15), na qual a viscosidade volumétrica n é dada por

n=a(ps+pn)" , (3.50)

onde a é a constante de viscosidade volumétrica e o expoente m possui valores que
estao compreendidos no intervalo 0 < m < 1.

Na teoria termodindmica estendida, utilizamos em lugar da Eq. (3.15) a
Eq. (3.17), na qual o tempo caracteristico 7 é definido pela Eq. (3.18).

Para a termodinamica usual, a equacao evolutiva do fator de escala foi de-
duzida da forma exposta a seguir. Derivando a Eq. (3.46) com respeito ao tempo, e

substituindo na equagao resultante as equagoes
pp = —3H (1 4+ wy) py , (3.51)
obtida por combinacdo das Eqs. (3.39) e (3.42), e
pm = —3H [(Wm + 1)pm — 37H] , (3.52)

oriunda das Egs. (3.5), (3.15) e (3.45), chegamos a

.k
H = = = 47G [(ws + 1)py + (wm + L)pm — 37 H] . (3.53)

Apéds substituir a Eq. (3.50) na Eq. (3.53), inserimos na equagao resultante as ex-

pressoes para pm, € pg + pm, derivadas a partir da Eq. (3.46), obtendo

. k 3 k
H = 21—2‘-|-47I’G [(wm—qu)pd,—g@(wm—i—l) <H2—|-;2->

+ 3aH (é’—é)m <H2 + %)m] : (3.54)

A fim de obter uma equacao de evolucao adimensional para o fator de escala a partir

da Eq. (3.54), é necessdrio que definamos novas quantidades adimensionais:

_H _ _a _ 0 \m—
:—HO, t:tH(), a:%, a:aHo(p¢) 1)
8nG 2 P p
Ho = | &2 (0 21——} P P . 3.55
0 [ 3 (P¢ P ) a(2) ¢ pg P pg ( )
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As Eqgs. (3.55)1,(3.55)2, (3.55)3, (3.55)4, (3.55)6 € (3.55)7 definem um novo parametro
de Hubble, um novo tempo préprio, um novo fator de escala césmica, uma nova
constante de viscosidade, uma nova densidade de energia do campo escalar ¢ e uma
nova densidade de energia da matéria, respectivamente. A Eq. (3.55)s surge da
equagao de Friedmann (3.46), quando escrita em termos de Hy, aq, 0% e pg. E
importante notar que, na Eq. (3.55)7, a quantidade adimensional p,, é definida em
termos de p3, e ndo, de p), (densidade de energia da matéria, no instante t = 0). A
justificativa para esta defini¢do repousa no fato de que, no inicio da era inflacionaria,
nao ha producgao de particulas, de modo que p,,(0) = 0. Por isso, ndo haveria
sentido em definir pn, = pm/pS,. Nas Egs. (3.55), as quantidades Ho, ag, a € pj
representam, respectivamente, os valores do parametro de Hubble, fator de escala
césmica, constante de viscosidade e densidade de energia do campo escalar ¢ no
instante ¢ = 0.

Através das defini¢des (3.55), a Eq. (3.54) pode ser escrita na forma adimensional

: k 3 | (wm — 1) 2oty k
H=mss s (_U)_Lg) o 1+ 75
Hiaga® = 2| 14 p0./py \a Hyag

3 ., k L% /08N (a, Kk \"

onde H = a/a — (a/a)’. A Eq. (3.56) é uma equagao diferencial de segunda ordem

como

para o fator de escala césmica a(t). Uma vez fixados k e m, é possivel determinar
uma solugao desta equacgao se forem especificados os valores dos parametros wy,, wg,
a, p%/p5 e Hjaj, e das condigdes iniciais a(0) e H(0). Os pardmetros w, € wy sao os
coeficientes de proporcionalidade que aparecem nas equagoes de estado (3.5) e (3.39)
da matéria e do campo escalar ¢, respectivamente. A constante adimensional a repre-
senta a constante de viscosidade volumétrica (dimensional) que figura na Eq. (3.16).
O parametro p / pg expressa a razao entre a densidade de energia da matéria e a
densidade de energia do campo ¢, no instante ¢t = 0.

A equagao (adimensional) que descreve a evolugao temporal do campo esca-
lar ¢ é obtida ao substituirmos as definigdes (3.55)3 e (3.55)¢ na Eq. (3.49), o que

resulta em
1 3(w¢+1)

a

Portanto, a evolucao do campo ¢ pode ser deterrninada gragas a Eq. (3.56).

Substituindo as Egs. (3.55)1, (3.55)3, (3.55)s, (3.55)s, (3.55)7 e (3.57) na Eq. (3.46),
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obtemos a equacao de evolucao para a matéria:

14 p2 /0% k 1) 3(wetl)
pm = e E N H 4 s ) = (= : (3.58)
1+ k/Hiad Hjata a

Novamente, é possivel descrever o comportamento do campo de matéria ao longo do
tempo com o auxilio da Eq. (3.56). Na Eq. (3.58), os parametros Hy e ag satisfazem
a condigao expressa pela desigualdade (3.29), pelas razdes ja expostas.

Na termodinamica estendida, a pressao de nao-equilibrio nao é definida como
uma quantidade constitutiva, mas como uma variavel termodinamica. Neste caso, a
sua evolugdo temporal é descrita pela Eq. (3.17), e ndo pela Eq. (3.15), como fizemos
para a termodinamica usual. Assim, para obter a equagao de evolucao do fator de
escala, substituimos a Eq. (3.5) na Eq. (3.45):

pm = —3H [(wm + 1)pm + @] . (3.59)

Apés derivar a Eq. (3.46) com respeito ao tempo, combinamos a equagdo resultante

com as Eqs. (3.51) e (3.59), o que nos leva a

.k
H = = = 4nG [(ws + 1)py + (wm + 1)pm + ] - (3.60)

Em seguida, isolamos p,, na Eq. (3.46) e o substituimos, juntamente com as definigoes
(3.33), (3.55)1, (3.55)2, (3.55)3, (3.55)4, (3.55)5 e (3.55)s na Eq. (3.60), obtendo a

equacdo de evolucdo (adimensional) para o fator de escala césmica:
i k + 3 | (wm —wy) (1 3wet) L+ k
“maa te | Trm \a i

—g [(wm +1) (H2 + KZ%—(;) + w} : | (3.61)

Na Eq. (3.61), o fator de escala e a pressao de nao-equilibrio nao evoluem de forma
independente: trata-se de uma equacao diferencial acoplada. Portanto, é necessario
determinar a evolucao temporal da pressdo de nao-equilibrio. Para isso, transforma-

mos a Eq. (3.17) numa equagao adimensional da maneira descrita a seguir. A partir
das Egs. (3.17), (3.18) e (3.50), obtemos

@+ aw (pg + pm)" " = =3aH (ps + pm)" - (3.62)

Combinando as Egs. (3.33), (3.46), (3.55)1, (3.55)2, (3.55)3, (3.55)4, (3.55)s € (3.62),

chegamos a
[ 1+ 05705 . k m
oo | (1 ima) (7 )
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1+ 0% /05 \" 7 ko™
= _3aH | —— 2 2y )
« <1+k/H3a3> (H * H) (3.63)

Para resolver o sistema formado pelas Eqgs. (3.61) e (3.63), é necessério especificar
as condigdes iniciais a(0), H(0) e w(0) e os parametros wm, wy, a, po /p} e Hiad
(k e m fixos). Uma solugdo {a(t),w(t)} desse sistema pode, entdo, ser usada para
descrever a evolucao dos campos de energia escura e de densidade de matéria através
das Egs. (3.57) e (3.58), deduzidas para a termodinamica usual. Na termodinamica
estendida, a dedugdo das Egs. (3.57) e (3.58) é idéntica a da termodinamica usual,

uma vez que nao envolve a variavel termodinamica w, explicitamente.

3.2.3 Parametros e Condigoes Iniciais

Para uma descricao fenomenoldgica de um Universo inflacionario-desace-
lerado-acelerado, baseada no presente modelo, é necessario conhecer o comportamento
evolutivo das varidveis cosmoldgicas a(t), a(t), ps(t), pm(t) e @w(t) que o caracterizam,
e isto envolve um problema de condigdes iniciais. Desse modo, a evolugao temporal
de cada varidvel fica completamente determinada quando sdo especificados os seus
valores iniciais e os parametros a, wy,, wg, p3,/pY € HZa?, que aparecem nas equagoes
evolutivas. Os parametros estao registrados na tabela 3.3, e as condigdes iniciais,
na tabela 3.4. Naturalmente, as condigoes iniciais e os parametros foram escolhidos
de modo que o comportamento daquelas variaveis cosmoldgicas seja coerente, sob o
ponto de vista fisico, com um Universo que, partindo de um periodo inflacionario,
passa por um periodo de aceleragao negativa, para atingir a fase atual de aceleragao

positiva.

Tabela 3.3: Parametros selecionados.

a | wnm Wy Pl Py | Hiag
0,3]1/3]-0,6;-0,55| 0 | 2,25

Na tabela 3.3, os valores foram escolhidos com base nos seguintes critérios:

e wy: mede a pressio do campo escalar ¢ e representa a sua influéncia sobre a
expansao. Os valores deste parametro foram escolhidos de modo que o campo
escalar ¢ viole a condigdo de energia forte (wy < —1/3). O efeito repulsivo
do campo ¢ é mais acentuado para wgy = —0,6 do que para wy, = —0,55.
Para —1 < wy < —0,6 ou —0,55 < wy < —1/3, a0 menos uma das trés fases

evolutivas estd ausente.
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e w,: parametro que mede a pressao do fluido de matéria e representa a sua
influéncia sobre o Universo em expansao. Embora tenha sido possivel simular
um Universo inflacionario-desacelerado-acelerado para varios valores de w,,,
escolhemos um valor que fosse representativo: w, = 1/3 (fluido de matéria

relativistica).

e «: esta relacionado a produgdo de particulas, na fase inflaciondria, e ao processo
(irreversivel) de transferéncia de energia do campo gravitacional para o campo
de matéria, nas fases desacelerada e acelerada, bem como ao efeito da pressao
de nao-equilibrio sobre a expansdao. O valor que melhor simula um Universo

inflacionario-desacelerado-acelerado é a = 0, 3.

* p3,/p%: pardmetro que denota a razdo entre a densidade de energia da matéria
e a densidade de energia do campo escalar ¢, no instante ¢ = 0. Este instante
assinala o inicio da era inflaciondria, no qual a matéria, tal como a conhecemos

no Universo atual, ndo existe. Em razao disso, definimos: p, /p$ = 0.

o HZal: os valores deste parametro obedecem a restricao imposta pela desigual-
dade (3.29), em virtude do que definimos: Hjad = 2,25 (ap = 1, Ho = 1,5).
Verifica-se que, quando o valor de HZa3 é alterado, as curvas que descrevem o
comportamento temporal das varidveis cosmoldgicas sdo deslocadas, mas, sem

que a sua forma seja alterada.

Tabela 3.4: Condigbes iniciais.

a(0) | H(0) | ps(0) | Pm(0) | =(0)
1|1 1 0 0

As condigdes iniciais mostradas na tabela 3.4 foram especificadas da maneira descrita
a seguir. Considerando que, no inicio da era inflacionaria, nao existe matéria (tal
como a observamos atualmente) e que toda a densidade de energia do Universo existe
sob a forma de energia de vécuo, estabelecemos que, no instante t = 0, a densidade
de energia da matéria possui um valor minimo nulo, e que a densidade de energia
do campo escalar ¢ possui um valor maximo igual a 1, de modo que p,,(0) =0 e
ps(0) = p§ = 1. Esta dltima condigao inicial, quando substituida na Eq. (3.57), nos
conduz & primeira condi¢io mostrada na tabela 3.4, isto é, a(0) = 1. De acordo com a
Eq. (3.58), para que p,,(0) = 0, é preciso que a(0) =1 e H(0) = 1, para o pardametro

de Hubble. Isto nos mostra que estas duas dltimas condi¢des equivalem as defini¢oes
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pm(0) = 0 e py(0) = 1, tomadas em conjunto. A condigao w(0) = 0 corresponde a
suposigao de que nao hd producao de particulas no comeco da inflacao.

Quanto ao expoente que, na Eq. (3.50), define a dependéncia da viscosidade
volumétrica com a densidade de energia da mistura, verifica-se que, quando 0 < m <
0,5 (mantendo inalterados os parametros da tabela 3.3), a0 menos uma das trés fases
evolutivas (inflaciondria, desacelerada, acelerada) desaparece. No entanto, mediante
uma escolha adequada do valor da constante de viscosidade «, é possivel simular uma
trajetoria evolutiva com essas trés fases, para 0,5 < m < 1 (preservando os outros
valores da tabela 3.3). Assim, selecionamos: m = 1. Neste caso, a viscosidade é

diretamente proporcional a densidade de energia da mistura.



Capitulo 4
Resultados e Discussoes

No presente capitulo, sao analisados e interpretados os resultados que foram
obtidos por meio dos dois modelos descritos no capitulo anterior. Estes resultados

foram gerados a partir do Maple V Release 5.

4.1 O Universo Modelado Como Uma Mistura de

Matéria e Energia Escura

Em primeiro lugar, foi analisada a influéncia do expoente m, que aparece na
Eq. (3.16), sobre a evolugao temporal das seguintes fungoes: densidade de energia
escura px(t), densidade de energia da matéria p,,(t), aceleragao a(t), pressao de nao-
equilibrio w(t) e viscosidade volumétrican(t). A investigagido prossegue com a analise
do comportamento temporal da aceleragdo em fungao dos parametros a, w,, € wy.
Finalmente, a evolugao temporal do campo de densidade de matéria é comparada
com a do campo de densidade de energia escura.

E importante ressaltar que, sob o ponto de vista qualitativo, a descri¢ao ba-
seada na termodinamica usual em nada difere da que é dada, nesta secao, em termos
da termodinamica estendida, uma vez definida a condi¢do inicial: @ (0) = 0 (tabela
3.2). De fato, verifica-se que, quando esta condicdo é levada em conta na Eq. (3.17),
os valores da pressao de nao-equilibrio, nas termodinamicas usual e estendida, coin-
cidem no modelo em questao, pois, nos dois casos, a condi¢do inicial H(0) =1 é a
mesma. Além disso, os resultados relativos aos Universos com curvaturas positiva e
negativa sao analogos aos apresentados aqui para um Universo com curvatura nula.
Portanto, exceto quando disposto de outra maneira, os resultados apresentados e dis-

cutidos nesta se¢ao dizem respeito, exclusivamente, a termodinamica estendida e a

60
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um Universo sem curvatura (k£ = 0).
A Fig. 4.1 mostra como a pressdo de nio-equilibrio evolui com o tempo num

Universo com curvatura nula, para valores de m distintos. Para todos os valores de
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Figura 4.1: Evolucdo temporal da pressao de nao-equilibrio num Universo com cur-
vatura espacial nula, para valores de m distintos. A evoluc¢ao é descrita em termos

da termodinamica estendida.

m considerados, o efeito da pressio de nao-equilibrio torna-se menos acentuado (o
médulo de w diminui) ao longo do tempo. Isto significa que o processo dissipativo no
Universo em evolucao torna-se mais lento. Em outras palavras, a medida que o Uni-
verso evolui, o campo gravitacional transfere cada vez menos energia (momentum)
para o campo de densidade de matéria (redugdo na dissipagdo de energia gravitacio-
nal envolvida no processo). Portanto, hd menos dissipa¢do no Universo atual do que
na fase anterior de sua histéria evolutiva.

Na Fig. 4.1, a reducao na taxa de dissipacdo é maior para m = 1, pois, neste
caso, a pressao de nao-equilibrio sofre maior atenuagio. Por outro lado, em virtude da
nao-linearidade das equagdes do modelo, a taxa de dissipacao de energia gravitacional
é fortemente sensivel a uma alteracao no valor de m. De fato, ao examinar a Fig. 4.1,

percebe-se que, num instante ¢ qualquer pertencente ao intervalo 0 < t < 0,8, o efeito
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de w ¢é acentuado quando m aumenta, o contrario ocorrendo para ¢ pertencente ao
intervalo 0,8 < t < 2.

Quando a pressao de nao-equilibrio é considerada como uma variavel termo-
dinamica, e nao como quantidade constitutiva, a interacdo da matéria e do campo
gravitacional envolve uma maior dissipacdo de energia gravitacional. De fato, verifica-
se que a derivada oo é estritamente positiva durante toda a evolugao (exceto em ¢t = 0).
Além disso, durante todo o processo evolutivo, as fungoes 1, H e 7 nao atingem valo-
res negativos (H é positiva, devido a expansao, ao passo que T e 1) sao positivas, por
definigao). Pelo fato de n, H e 7 ndo atingirem valores negativos e em razao de @ ser
estritamente positiva, a Eq. (3.17) possui um termo a mais em relacdo a Eq. (3.15),
que € negativo. Neste caso, portanto, o efeito de w é mais acentuado. Sob o ponto
de vista fenomenoldgico, isto significa que, segundo o modelo em questao, ha mais
dissipacao envolvida no processo de transferéncia de energia do campo gravitacional
para a matéria.

A evolucao da pressao de nao-equilibrio nos Universos com curvaturas positi-
va, nula e negativa também foi investigada. Com base na andlise do comportamento
da derivada w(t) ao longo do tempo, verifica-se que, no presente modelo, o efeito de
w é atenuado mais rapidamente num Universo com curvatura positiva do que num
Universo com curvatura negativa (para m fixo). Portanto, num Universo com k < 0,
a taxa de dissipacao de energia gravitacional envolvida no processo de transferéncia
de energia do campo gravitacional para o campo de matéria decresce mais lentamente
do que num Universo com k > 0. Este efeito esta relacionado ao comportamento da
viscosidade volumétrica. De fato, verifica-se que, para m fixo, o efeito da viscosidade
diminui mais lentamente num Universo com curvatura negativa do que num Univer-
so com curvatura positiva, pois, de acordo com a equagio de Friedmann (3.10), a
densidade de energia da mistura decai mais lentamente no primeiro. Segundo a lei
expressa na Eq. (3.16), o decréscimo mais lento da densidade de energia leva a um
decaimento mais lento da viscosidade, e portanto, da taxa de dissipag@o.

O comportamento da pressao efetiva da mistura, dada por p + @, é seme-
lhante ao da pressao de nao-equilibrio. Constata-se que, no intervalo de tempo das
simulacoes, ela se mantém negativa. Além disso, o efeito da pressao efetiva é forte-
mente sensivel a uma alteracio no valor de m. De acordo com a Eq. (2.20), uma
pressao efetiva negativa contribui para aumentar o valor da aceleragao.

A Fig. 4.2 mostra a influéncia do expoente m sobre a evolucao temporal da
viscosidade volumétrica, num Universo sem curvatura. De maneira analoga ao que

ocorre com a pressao de nao-equilibrio e com a pressdo efetiva, a viscosidade é for-
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temente sensive] a uma alteragdo no valor do expoente m. Na Fig. 4.2, o aumento
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Figura 4.2: Evolugdo temporal da viscosidade volumétrica num Universo com curva-

tura espacial nula, para valores de m distintos (termodinamica estendida).

de m em qualquer instante ¢ pertencente ao intervalo 0 < ¢t < 0,5 causa aumento
da viscosidade, tornando o processo dissipativo no interior da mistura mais rapido.
No intervalo 0,5 < t < 3, ao contrario, a viscosidade n diminui com o aumento de
m, tornando mais lenta a dissipagao de energia gravitacional. Esse comportamento
resulta do cardter nao-linear das equacdes que descrevem o modelo. Observa-se ain-
da na Fig. 4.2 que, para m fixo, a viscosidade 7 diminui ao longo do tempo, pois,
de acordo com a Eq. (3.16), a densidade de energia da mistura também decai com
o tempo (a é uma constante). Neste sentido, o Universo é menos viscoso na fase
acelerada do que na desacelerada. Verifica-se também que a densidade de energia da
mistura decai mais lentamente num Universo com k < 0, e mais rapidamente, num
Universo com k > 0, para m fixo. Por isso, de acordo com a Eq. (3.16), a viscosidade
se comporta de forma semelhante.

A Fig. 4.3 mostra como o expoente m influencia a evolucao temporal da den-
sidade de energia escura num Universo sem curvatura. Nesta figura, o aumento de

m (com ¢ fixo) acentua o decaimento da densidade px. Isto significa que a taxa de
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variagao da densidade de energia escura aumenta com o aumento de m, de acordo
com a equagao de balanco (3.20). Em outras palavras, a taxa de conversio de energia
escura em energia cinética de expansio é maior para valores de m maiores. Portanto,
quando m aumenta, o Universo tende a expandir-se mais rapidamente as expensas
da energia escura. De acordo com a Eq. (3.27), a um decaimento mais rdpido da
densidade de energia escura corresponde um aumento mais rapido do fator de escala
césmica.

A evolugao temporal da energia escura com o tempo, segundo as termo-

l T | T l T l T I T I T

0.9 - k=0 -
- 0.=0,05 1
0,8 w_=1/3 —
N ) W,y = -0,7 .
0,7+ _
0,6 _
05 p. (D) —

04 -

0,3

0,2

0,1

O 1 I ] l ] | 1 l 1 l 1

Figura 4.3: Evolugdo temporal da densidade de energia escura num Universo com

curvatura espacial nula, para valores de m distintos (termodinamica estendida).

dindmicas usual e estendida, é mostrada na Fig. 4.4. Percebe-se que, na descrigao
da termodinamica estendida, a densidade do campo de energia escura diminui mais
rapidamente do que na termodindmica usual. Este comportamento esta relacionado
ao fato de que, na termodinamica estendida e para o modelo em questao, o aumento
do fator de escala é mais rapido do que na termodinamica usual. Por isso, de acordo
com a Eq. (3.27), a densidade de energia escura apresenta um decaimento mais acen-
tuado na primeira do que na segunda.

A Fig. 4.5 mostra a evolugao temporal da densidade de energia da matéria
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Figura 4.4: Evolugdo temporal da densidade de energia escura num Universo com

curvatura espacial nula, segundo as termodinamicas usual e estendida.
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com o tempo ¢ num Universo sem curvatura, para valores de m distintos. As regides
ampliadas desta figura mostram que a densidade p,, pode aumentar ou diminuir com
o aumento de m, para ¢ fixo. Este comportamento esta relacionado ao termo (posi-
tivo) de pressao de nao-equilibrio que aparece no membro direito da Eq. (3.9). No
intervalo 0 < ¢ < 1,5, este termo aumenta (em mddulo) com o aumento de m, o
contrario ocorrendo no intervalo 1,5 < ¢ < 3. Portanto, no primeiro intervalo, ha
um aumento da taxa de transferéncia de energia (momentum) do campo gravitacio-
nal para a matéria (o processo dissipativo torna-se mais rapido), o que faz com que
a diminui¢do da densidade de energia da matéria, causada pela expansdo, se torne
mais lenta. No segundo intervalo, aquela taxa de transferéncia diminui (dissipacdo
mais lenta de energia gravitacional), e consequentemente, a densidade p,, diminui
mais rapidamente, devido a expansao. Isto explica o comportamento das curvas da
Fig. 4.5.
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Figura 4.5: Evolugdo temporal da densidade de energia da matéria num Universo

com curvatura espacial nula, para valores de m distintos (termodinamica estendida).

A Fig. 4.6 mostra a influéncia do expoente m sobre a acelera¢ao, num Univer-
so com k = 0. Na fase de aceleragao negativa, o efeito atrativo da matéria prevalece

sobre o efeito repulsivo da energia escura, enquanto que, na fase de aceleragao positi-
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va, a situagao se inverte (para m fixo). Na fase de aceleracao negativa, o aumento de
m (para t fixo) reduz o valor da aceleragdo, em médulo. Este comportamento pode
ser explicado da seguinte maneira: embora a matéria seja dominante nessa fase, o
aumento de m acentua o efeito repulsivo do campo de energia escura e, a0 mesmo
tempo, o efeito (acelerador) da pressao de nao-equilibrio sobre a expansao. A combi-
nagao dos dois efeitos resulta num Universo menos desacelerado, quando m aumenta.
Na fase de aceleracao positiva, o aumento de m reduz o valor da aceleracao. Neste
caso, o efeito repulsivo do campo de energia escura é acentuado, porém, o efeito ace-
lerador da pressao de nao-equilibrio é atenuado. Por isso, o efeito atrativo da matéria
sobre o Universo em expansao se faz sentir com mais intensidade, embora a energia

escura seja dominante.
A Fig. 4.7 mostra como a constante « influencia a evolugao temporal da aceleragao,
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Figura 4.6: Evolugao temporal da aceleragdo num Universo com curvatura espacial

nula, para valores de m distintos (termodinamica estendida).

num Universo com k£ = 0. Ao examinar a figura, percebe-se que a duracao do periodo
de aceleracao negativa tende a diminuir quando « aumenta (curva cheia), pois o au-
mento do valor de o acentua o efeito acelerador da pressdo de nao-equilibrio sobre

a expansao, e, conseqientemente, antecipa o fim do periodo de desaceleracao. Em
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outras palavras, o Universo evolui mais rapidamente para valores maiores de a.

Em seguida, foi investigada a influéncia do parametro w,, sobre a aceleracio. A
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Figura 4.7: Evolucdo temporal da aceleragao, para valores de o distintos (termo-

dindmica estendida).

Fig. 4.8 ilustra esse efeito num Universo sem curvatura. Nesta figura, o aumento do
valor de w,,, pertencente ao intervalo 1/3 < w,, < 1, leva a um aumento da duracao
do periodo de aceleragdo negativa (observe que a funcdo d(t) muda de-sinal mais
tardiamente). O parametro w,, mede a influéncia da matéria sobre o Universo em
expansdo. Portanto, o aumento de w,, corresponde ao aumento do efeito atrativo do
fluido de matéria no interior da mistura em expansdo, o que prolonga o periodo de
desaceleracao. Portanto, o Universo evolui mais lentamente quando w,,, aumenta.

A Fig. 4.9 mostra a influéncia do parametro wx sobre a evolucao tempo-
ral da aceleracdo, num Universo com curvatura espacial nula. Verifica-se que, para
wyx pertencente ao intervalo wy > —0,7, hd um aumento da durac@o do periodo
de desaceleracdo quando o valor de wy diminui, em médulo (a mudanca de sinal da
funcdo d(t) ocorre bem mais tardiamente). Isto ocorre porque a diminuigao do valor
de wx corresponde a atenuacao do efeito repulsivo do campo de energia escura, o

que retarda o inicio do periodo de aceleragao positiva. Novamente, a evolucdo do
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Figura 4.8: Evolugao temporal da aceleragdo, para valores de wn, distintos (termo-

dindmica estendida).
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Figura 4.9: Evolucdo temporal da

dinamica estendida).
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Universo é mais lenta para valores de wyx > —0,7.

A Fig. 4.10 mostra a evolugao temporal dos campos de densidade de matéria

e energia escura, num Universo com curvatura espacial nula. Para grandes valores
de t, e particularmente no Universo atual, a quantidade de energia escura é consi-
deravelmente maior do que a quantidade de energia da matéria. De acordo com a
Eq. (3.12), a razao disso esta relacionada ao fato de que a densidade de energia da
matéria é descrita, em cada instante, como sendo a diferencga entre a densidade de
energia do campo gravitacional (com o sinal trocado) e a densidade de energia escura.
Esta diferenca, como se constata, diminui mais rapidamente do que a densidade de
energia escura, o que explica a evolugao dos campos da Fig. 4.10. Portanto, no pre-

sente modelo, o Universo atual é composto, em grande parte, de energia escura. Na
1
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Figura 4.10: Evolucao temporal dos campos de matéria e de energia escura, num

Universo com curvatura espacial nula (termodinamica estendida).

Fig. 4.10, a densidade de energia da matéria diminui mais rapidamente no intervalo
0 <t < 1, e mais lentamente, no intervalo 1 < ¢ < 3. O decréscimo mais pronunciado
da densidade p,,, para pequenos valores de t, estd relacionado ao efeito acelerador da

pressao de nao-equilibrio, que é bem mais acentuado no primeiro intervalo do que no
segundo.
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4.2 O Universo Modelado Como Uma Mistura de

Matéria e Campo Escalar

A investigagao comeca com a analise da evolucdo temporal das func¢oes: ace-
leracao a(t), derivada do fator de escala a(t), densidade de energia do campo escalar
ps(t), densidade de energia da matéria p,,(t), pressdo de ndo-equilibrio w(t) e visco-
sidade volumétrica 7(t), em Universos com curvaturas positiva, negativa e nula, para
um valor fixo do expoente m, que aparece na Eq. (3.50), igual a 1. Em seguida, é
analisada a influéncia do parametro wy sobre o comportamento da aceleragédo, num
Universo em curvatura.

Ao contrario do que ocorre com o modelo anterior, no presente modelo, as
descri¢oes baseadas nas termodinamicas usual e estendida sao distintas. A razdo para
isso esta no fato de que a condicdo inicial w(0) = 0, valida na formulacdo estendida
(tabela 3.4), ndo se aplica a termodinamica usual, pois, neste caso, de acordo com
a Eq. (3.15), é necessario que H(0) = 0. Esta condic¢ao inicial difere da condigao
H(0) = 1, adotada para a formulac¢do usual.

A Fig. 4.11 mostra a evolucdo temporal da pressao de nao-equilibrio em Uni-
versos com curvaturas positiva, nula e negativa (para m fixo). Verifica-se que o efeito
da pressdao de nao-equilibrio é consideravelmente mais acentuado num Universo com
k > 0 do que nos Universos com k = 0 e k < 0. Neste ultimo, o efeito da pressao @
é menos acentuado do que nos dois primeiros. O efeito acelerador da pressao de nao-
equilibrio aumenta rapidamente no intervalo 0 < t < 1,2 e, em seguida, é atenuado
durante a evolucgao subseqliente do Universo. Isto significa que o processo dissipativo
no Universo em expansao se intensifica rapidamente naquele intervalo, para se tornar
cada vez mais lento até o fim da evolu¢dao. De acordo com essa descri¢ao, haveria
menos dissipacao no Universo atual do que nas fases evolutivas anteriores.

A evolucao da viscosidade volumétrica com o tempo t é mostrada na
Fig. 4.12, na qual cada curva exibe um patamar. A existéncia deste patamar,
mais saliente num Universo com curvatura negativa, esta relacionada a produgao
de particulas, que ocorre no fim da era inflacionaria. De acordo com a Eq. (3.50),
a viscosidade diminui porque a densidade de energia (para « fixo) decai durante a
evolugao. No entanto, embora a densidade de energia do campo escalar ¢ diminua
continuamente no decorrer do processo evolutivo, a densidade de energia da matéria
experimenta um aumento expressivo no fim da inflagao. Este aumento, mais pronun-
ciado num Universo com k < 0, est4 relacionado ao fato de que a taxa de producao de

particulas atinge o seu valor maximo no fim da era inflaciondria. Portanto, quando
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Figura 4.11: Evolugdo temporal da pressio dindmica em Universos com curvaturas

positiva, nula e negativa, segundo a termodinamica estendida.
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esta esta prestes a terminar, a densidade de energia diminui mais lentamente, e, por
isso, o decaimento da viscosidade torna-se mais lento. A este decaimento mais lento
corresponde o patamar que aparece em cada curva da Fig. 4.12 . Antes e depois do
maximo na produgao de particulas, o decaimento da viscosidade é mais acentuado.
O comportamento da viscosidade, ap6s a era inflacionaria, indica que, no Universo
atual, ha menos dissipacao de energia gravitacional do que nas fases anteriores de sua
historia.

A Fig. 4.13 mostra a evolucao temporal da densidade de energia do campo escalar
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Figura 4.12: Evolugdo temporal da viscosidade volumétrica em Universos com cur-

vaturas positiva, negativa e nula (termodindmica estendida).

¢ em Universos com curvaturas positiva, negativa e nula. A densidade py diminui
mais rapidamente num Universo com k£ > 0, e mais lentamente, num Universo com
k < 0, como se percebe a partir da figura. Este comportamento estd relacionado,
em parte, ao da pressdo de nao-equilibrio, cujo efeito acelerador sobre a expansao ¢
significativamente maior num Universo com curvatura positiva do que nos Universos
com curvaturas nula e negativa. Além disso, a densidade do campo pg diminui mais
rapidamente para valores de ¢ pequenos. De acordo com a Eq. (3.57), este decaimento

mais acentuado corresponde a um aumento mais ripido do fator de escala césmica
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na fase inflacionaria.

A evolugao temporal da densidade de matéria é mostrada na Fig. 4.14. Nesta figu-
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Figura 4.13: Evolucdo temporal da densidade de energia do campo escalar ¢ em

Universos com curvaturas positiva, nula e negativa (termodinamica estendida).

ra, a densidade de energia da matéria, inicialmente nula, apresenta um crescimento
répido, seguido de um decaimento lento, para as trés geometrias espacials conside-
radas. Além disso, verifica-se que o valor maximo de p,, é atingido no fim da fase
inflaciondria. De acordo com a Eq. (3.45), o aumento da densidade de matéria, nesta
fase, esta relacionado ao aumento do termo (positivo) de pressdo de ndo-equilibrio.
Esta, por sua vez, atinge o seu valor maximo no fim da era inflaciondria. Este fa-
to indica que o aumento da densidade p,, estd associado a producao de particulas,
processo que ocorre as custas da energia do campo ¢ (inflaton) e da energia gravitaci-
onal, e que é descrito fenomenologicamente pela pressdo de nao-equilibrio w. O valor
méximo da densidade p,, estd relacionado, portanto, a taxa maxima de produgao de
particulas no fim da fase inflacionédria. Apds a era da inflagao (fases desacelerada
e acelerada), nao ha producdo de particulas: simplesmente, o campo gravitacional
transfere energia-momentum para a matéria, e este processo é descrito pela pressao

de nao-equilibrio.
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A Fig. 4.15 mostra como o fator de escala césmica evolui com o tempo ¢, num Uni-
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Figura 4.14: Evolucdo temporal do campo de matéria em Universos com curvaturas

positiva, negativa e nula (termodindmica estendida).

verso com curvatura espacial nula e num Universo com curvatura espacial ndo nula
(positiva ou negativa). O exame dessa figura revela que, num Universo com k > 0, o
fator de escala aumenta mais rapidamente do que nos Universos com k =0 e k < 0.
Além disso, para pequenos valores de t, o fator de escala cresce de forma acelerada,
indicando que o Universo, quer possua curvatura espacial nula ou nao nula, experi-
menta uma fase inicial em que a expansdo é consideravelmente mais rapida do que a
da(s) fase(s) seguinte(s).

Na Fig. 4.16, sao mostradas as derivadas do fator de escala césmica num Universo
com k = 0 e num Universo com k£ # 0. Com base nesta figura, infere-se que um
Universo, com curvatura espacial nula ou nao nula, evolui de uma fase inicial de ex-
pansao muito rapida (inflaciondria), atravessando uma fase de aceleragao negativa,
para ingressar numa fase (atual) de aceleragdo positiva. Na segunda e terceira fases,
a taxa de expansao é bem inferior a da fase inicial.

A evolugao da aceleragdo com o tempo, num Universo com curvatura espa-

cial nao nula ou sem curvatura, é mostrada na Fig. 4.17. Nesta figura, distinguem-se
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Figura 4.15: Evolugao temporal do fator de escala césmica em Universos com curva-

turas espaciais positiva, negativa e nula (termodindmica estendida).



4.2. O Universo Modelado Como Uma Mistura de Matéria e Campo Escalar 78
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Figura 4.16: Evolucao temporal da derivada do fator de escala césmica em Universos

com curvaturas espaciais positiva, nula e negativa (termodinamica estendida).
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trés fases evolutivas. Uma primeira fase de expanséao inflacionaria, na qual o Universo
(especialmente para um Universo com k > 0) é fortemente acelerado. Em seguida, o
Universo ¢ desacelerado (note que a duragéo desta fase é muito curta para um Uni-
verso com k < 0) pela influéncia dominante da matéria, e a sua taxa de expansio é
bem inferior a da fase anterior. Finalmente, surge a fase atual de aceleragao positiva,
na qual a energia do campo ¢ domina.

Em seguida, na Fig. 4.18, analisamos a influéncia do pardmetro wy sobre

3,5

Figura 4.17: Evolucdo temporal da acelera¢do em Universos com curvaturas espaciais

positiva, nula e negativa (termodinamica estendida).

a aceleracdo, num Universo sem curvatura. Verifica-se que, quando o parametro wy
diminui (em médulo), o Universo experimenta uma acelera¢do menor na fase infla-
ciondria, é mais fortemente desacelerado na fase de aceleracdo negativa, e € menos
acelerado na fase atual. Em outros termos, quando w, diminui, a evolucao torna-se
mais lenta. A explicacdo é que a diminui¢ao do valor de wy corresponde a diminuigao
do efeito repulsivo do campo escalar ¢ nas trés fases evolutivas. Por isso, na fase
de aceleracao positiva (atual), na qual o campo ¢ atua como um campo de energia
escura, o Universo experimenta uma expansdo mais lenta. Na fase inflaciondria, na

qual ¢ atua como um inflaton, a diminui¢do do valor de w, torna a expansao mais
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lenta e aumenta a energia V' (¢) do inflaton, cuja evolugao é descrita pela Eq. (3.44).
Consequentemente, quando wy = —0,55, a quantidade de matéria que é produzida
a partir da energia V(¢), no fim da inflacdo, aumenta em relagao ao caso em que
wy = —0,6. Portanto, na fase seguinte (desacelerada), o dominio da matéria sobre
a expansao se faz sentir com mais intensidade, o que prolonga a fase de aceleragao
negativa, como mostra a I'ig. 4.18. Observe-se que uma pequena alteragao no valor
de wy induz mudancas significativas (as que foram mencionadas) no comportamento
da funcao a. Isto torna evidente que a aceleracao é fortemente sensivel ao valor do

parametro wsy.
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Figura 4.18: Evolugdo temporal da aceleragao num Universo sem curvatura, para

valores de wy distintos (termodinamica estendida).



Capitulo 5
Conclusoes

No capitulo 4, a analise e a interpretacao dos resultados baseiam-se no com-
portamento de algumas variaveis cosmologicas ao longo do tempo, para um regime de
parametros especificado. A evolugdo temporal dessas variaveis é influenciada, direta
ou indiretamente, pela viscosidade volumétrica, cuja dependéncia com a densidade
de energia da mistura supomos ser definida pela Eq. (1.1).

No que diz respeito a um Universo desacelerado-acelerado, concluimos que:

e O efeito da pressao de nao-equilibrio diminui com o tempo, para m fixo. Isto
significa que o processo dissipativo no Universo em expansdo torna-se mais lento
a medida que este evolui. Conseqiientemente, no Universo atual ha menos dissi-
pacado de energia gravitacional do que na fase evolutiva anterior (desacelerada).
O decréscimo na taxa de dissipagao de energia gravitacional esta relacionado a
diminuigio do efeito da viscosidade (para m fixo), causada pelo decaimento da

densidade de energia da mistura.

e Devido ao carater nao-linear das equagoes do modelo, a pressao de nao-equilibrio
e a viscosidade volumétrica, e portanto, a taxa de dissipacdo de energia gravi-

tacional, sao fortemente sensiveis a uma alteragao no valor do expoente m.

e Na termodindmica estendida, o efeito da pressdo de nao-equilibrio é mais acen-

tuado do que na termodinamica usual.

e O efeito da pressao de nao-equilibrio sobre a expansdo diminui mais lentamente
num Universo com curvatura espacial negativa do que num Universo com curva-
tura espacial positiva (para m fixo). Portanto, no primeiro, a taxa de dissipagao

decresce mais lentamente do que no segundo. Este efeito esta relacionado ao

81



Capitulo 5. Conclusées 82

da viscosidade, cujo decaimento (para m fixo) é mais lento num Universo com
k < 0 do que num Universo com k£ > 0, pois, no primeiro, a densidade de
energia da mistura diminui mais lentamente do que no segundo. Entretanto,
qualquer que seja a geometria espacial considerada, o Universo torna-se menos
viscoso a medida que se expande, em virtude do decaimento da densidade de

energia total da mistura.

e A pressao efetiva do Universo em expansao, dada pela soma da pressao hi-
drostatica com a pressao de nao-equilibrio, mantém-se negativa durante toda a

evolucao, e por isso, o valor da aceleracao tende a aumentar.

e Quando m aumenta, o fator de escala césmica tende a aumentar mais rapi-
damente, pois aumenta a taxa de variagdo (negativa) da densidade de energia
escura, isto €, a taxa de conversao de energia escura em energia cinética de

expansao.

e A evolugao temporal da densidade de energia da matéria sofre influéncia da
expansao (aumento do fator de escala) e da taxa de transferéncia de energia-
momentum do campo gravitacional para a matéria, associada fenomenologica-
mente a pressao de nao-equilibrio. Quando o efeito da pressao de nao-equilibrio
é acentuado, hda um aumento da taxa de transferéncia de energia (momentum)
para a matéria, e em conseqiéncia disso, a diminui¢ao da densidade de energia
da matéria, causada pela expansido césmica, torna-se mais lenta. Quando o
efeito da pressao de nao-equilibrio é atenuado, a taxa de transferéncia diminui,

e a densidade de energia da matéria decai mais rapidamente.

e O Universo experimenta uma evolu¢ao mais rapida quando o valor da constan-
te a aumenta, pois este aumento corresponde a um aumento da viscosidade.
No presente modelo, o aumento de viscosidade acentua o efeito acelerador da

pressdao de nao-equilibrio.

e Quando o parametro w,, aumenta, a evolu¢ao do Universo torna-se mais lenta

porque acentua o efeito atrativo da matéria sobre a expansao césmica.

e O diminuicao do wx torna a evolucao do Universo mais lenta porque reduz o

efeito acelerador da energia escura.

Quanto a um Universo inflacionario-desacelerado-acelerado, extraimos as seguintes

conclusoes:
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e Na fase inflaciondria, o efeito da pressao de nao-equilibrio aumenta rapidamen-
te e atinge o seu valor maximo (negativo) no fim dessa fase, quando a taxa
de producao de particulas é maxima. Na fase pés-inflacionéria, até a fase de

aceleragao positiva (inclusive), o efeito da pressao de nao-equilibrio é atenuado.

® O efeito da viscosidade volumétrica diminui durante toda a evolugao, para as
trés geometrias espaciais consideradas. No entanto, a viscosidade decresce mui-
to mais lentamente no fim da fase inflacionaria, devido ao aumento significativo
da taxa de producdo de particulas. O incremento da taxa de producao aumenta
a densidade de energia da matéria, levando a um decaimento mais lento da den-
sidade de energia total do Universo em expansao. Antes e depois da producao
de particulas, o efeito da viscosidade diminui mais rapidamente. Num Univer-
so com curvatura espacial positiva, o efeito da viscosidade volumétrica diminui
mais rapidamente do que em Universos com curvaturas nula e negativa, pois, de
acordo com a equagao de Friedmann, a densidade de energia da mistura decai

mais rapidamente no primeiro do que nos dois ultimos.

e Verifica-se que, num Universo com k£ > 0, o fator de escala cédsmica aumenta
mais rapidamente do que em Universos com & = 0 e £ < 0. Num Universo com
curvatura negativa, o aumento do fator de escala é mais lento do que nos dois
primeiros. Portanto, a evolugdo temporal da densidade de energia do campo
¢, que é funcdo apenas do fator de escala, é mais lenta num Universo com
curvatura negativa, e mais rapida, num Universo com curvatura positiva. Para
as trés geometrias espaciais consideradas, a densidade de energia do campo ¢
diminui mais rapidamente nos instantes iniciais da evolu¢ao, devido a expansao

inflacionéaria.

e A evolugao temporal do fator de escala césmica e da taxa de transferéncia de
energia (momentum) do campo gravitacional para o campo de matéria, descrita
pela pressao de nao-equilibrio, exercem influéncia sobre a evolucao da densida-
de de energia da matéria. Ao aumento do efeito da pressao de nao-equilibrio
corresponde o aumento da taxa de transferéncia de energia do campo gravi-
tacional para a matéria. Neste caso, o decaimento da densidade de energia
da matéria, provocado pela expansio, torna-se mais lento. Quando o efeito
da pressdao de nao-equilibrio é atenuado, a taxa de transferéncia diminui e o

decaimento torna-se mais réapido.

e O Universo evolui mais lentamente quando aumentamos o valor de wy, pois este



Capitulo 5. Conclusées 84

aumento corresponde a redugao do efeito repulsivo do campo escalar ¢ nas fases
inflacionaria, desacelerada e acelerada. Na primeira fase, o campo ¢ se comporta.
como um inflaton, levando o Universo a se expandir muito mais rapidamente
do que na segunda e terceira fases. A partir da fase de desaceleragao, até o fim
da evolugao, o campo escalar ¢ comporta-se como um campo de energia escura,

cuja influéncia predomina na terceira fase.

e A densidade de energia potencial do campo ¢ é fortemente sensivel a uma
alteragao no valor do parametro wg. Quando wy diminui, a quantidade de
matéria produzida no fim da era inflaciondria aumenta. Este aumento prolonga

a fase de desaceleracdo, pois intensifica o dominio da matéria sobre a expansao.
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