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Resumo

Na presente tese, apos revisao do estado da arte da cosmologia observacional, dos
modelos de blindagem cosmoldgica para campos escalares e de modelos vetoriais para
energia escura, foi apresentada a pesquisa original do projeto. Ela consistiu na elaboracao
do primeiro modelo de blindagem cosmoldgico aplicavel a campos vetoriais, por meio de
uma modificagao conforme na Relatividade Geral, dependente do médulo do campo. Nos
meios onde a densidade é elevada, o campo vetorial oscila em torno de zero, enquanto em
meios de baixa densidade ele possui um valor nao nulo. Como resultado, o campo vetorial
nao afeta a evolucao no Universo primordial nem gera uma quinta forca ou modificagoes
detectaveis na gravitacao local. O mecanismo também pode ser utilizado para esconder
violacoes de Lorentz em pequenas escalas. A evolugao cosmoldgica do modelo é estudada

em detalhes.

Abstract

In this thesis, after a review on the state of the art on observational cosmology, screen-
ing mechanisms for scalar fields and vector field models for dark energy, the original
research of this project is presented. It consisted in the creation of the first screening
mechanism for vector fields, by means of a conformal modification of General Relativity,
dependent on the norm of the field. In high density environments, the vector field oscillates
around zero, while in low density environments it has a non-null value. As a result, the
vector field doesn’t affect the evolution in the early Universe, nor generates a fifth force
or detectable modifications in local gravity. The mechanism can be used as well to hide

Lorentz violations in small scales. The cosmological evolution is studied in detail.
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Capitulo 1

Introducao

Ha mais de 400 anos atrés, Giordano Bruno morria em uma fogueira no Campo de Fiori,
em Roma, por, dentre outras coisas, afirmar que as estrelas do céu eram outros séis, ao
redor dos quais existiam outros sistemas de planetas, e que poderiam abrigar vida e seres
pensantes. A antiga heresia é hoje ponto indiscutivel. O martir do passado estava além

de seu tempo.

O conceito atual sobre o Universo ¢ muito jovem. No ano de 1912 foi provado que
boa parte das nebulosas observadas pelos astronomos eram, na verdade, aglomerados de
estrelas fora de nossa propria galaxia. Portanto, estamos separados em somente 100 anos

de um tempo onde nao se conhecia a existéncia de outras galdxias, fora a Via Léctea.

Seria o Universo estatico, eterno da maneira como é observado hoje? Nao haviam
pistas para teorizar em contrario, até a proposicao da Relatividade Geral por Einstein.
Uma evolugao cosmoldgica emergia naturalmente das equacoes. No ano de 1929, Edwin
Hubble obteve evidéncias observacionais de que o Universo estd em expansao, o que foi
uma robusta evidéncia para o modelo do Big Bang, proposto poucos anos antes por
Lemaitre. Ele afirma que o Universo iniciou pequeno e denso, expandindo-se e resfriando-

se até atingir seu atual estado.

Em 1964, Penzias e Wilson verificam um estranho ruido em sua antena, que nao eram
capazes de remover, nem de explicar. Por fim, verificou-se que se tratava da primeira

deteccao da radiacao césmica de fundo, proposta anos antes como uma consequéncia do
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modelo Big Bang. Pode-se dizer que o fortuito sucesso marcou o inicio da era da cos-
mologia de precisao. No periodo, audaciosos experimentos foram construidos, grandes
telescopios em terra e satélites cientificos langados ao espago, com o objetivo de com-
preender melhor a teoria gravitacional e a historia do Universo. A radiagao césmica de
fundo foi estudada em seus minimos detalhes, e um cuidadoso mapeamento das estruturas

observadas no Universo foi iniciada.

Em 1998, um novo avanco imprevisto: a descoberta de que o Universo encontra-se em
um processo de expansao acelerada. A gravitacao como a conhecemos é uma forga atrativa
e, dessa maneira, esperariamos um Universo em expansao desacelerada, uma vez que
todos os objetos nele contidos atraem-se, freando seu eventual afastamento. Entretanto,
as evidéncias apontam em sentido contrario a intuicao. Qual é o fendomeno por detras de

tal expansao acelerada? Ea pergunta que motiva esta tese.

Trata-se simplesmente de uma constante cosmoldgica? Ou de um campo escalar
dinamico? No presente trabalho, é estudada a possibilidade de realizar a expansao acele-
rada de escalas por meio de campos vetoriais. E proposto um mecanismo de blindagem
cosmoldgica, que é capaz de viabilizar modelos vetoriais nas escalas do sistema solar
e da galdxia, tornando-o indetectavel aos precisos testes gravitacionais existentes, mas
permitindo-o alterar a dinamica cosmoldgica apropriadamente. O mecanismo depende
de uma modificacao vetorial conforme da Relatividade Geral. O campo vetorial altera a
geometria sentida pelas particulas materiais no Universo. Entretanto, o campo vetorial
possui um modulo muito pequeno em regioes de alta densidade, convenientemente man-
tendo em seguranca tanto os sucessos da Relatividade Geral em escalas galacticas como
da evolucao do Universo primordial. Em regices de baixa densidade, entretanto, o médulo
do campo desloca-se do zero para um novo (e elevado) valor, alterando dramaticamente

a evolucao futura do Universo.

Mais um capitulo na busca de respostas a perguntas muito antigas. Qual a origem do

Universo? E o que, exatamente, ocorreu desde entao?



Introducao

1.1 Roteiro da Tese

O caminho tracado nos proximos capitulos permitird a compreensao gradual da pesquisa
desenvolvida no doutorado, o estudo de uma classe de modificagoes a relatividade geral
baseadas em campos vetoriais. Tais modificagoes nao alteram a dinamica do Universo
primordial, nem afetam os resultados dos testes gravitacionais locais no sistema solar e
na galdxia, mas causam alteracoes na dinamica atual do Universo, permitindo a geragao

de anisotropias residuais e a alteragao da atual expansao de escalas no Universo.

No capitulo 2, foi tratado de maneira ampla o estado da arte da Cosmologia atual. Par-
tindo de elementos de Astronomia, estabelecendo o modelo padrao cosmolégico, ACDM,
e revisando questoes importantes de Relatividade Geral e de campos escalares. As jane-
las observacionais disponiveis para o estudo do Universo sao revisadas, com uma breve

historia dos experimentos chave que nos deram acesso a elas.

O capitulo 3 Introduz o conceito de modelos de blindagem cosmoldgica (ou screening),
fundamentais nas teorias de gravitacao modificada, pois permitem que a dinamica em es-
calas do sistema solar ou da galéxia, ja muito bem descritas pela Relatividade Geral ou seu
limite de baixas velocidades, a mecanica Newtoniana, nao sejam afetadas pela introducao
de novos elementos na teoria gravitacional. Sao estudados dois exemplos emblematicos,
os modelos camaleao e symmetron. Por meio de uma transformacao conforme na métrica
sentida pelos campos materiais no Universo, o campo escalar das teorias citadas possui
um comportamento distinto em meios de diferentes densidades. Em escalas cosmoldgicas,
ele possui pequena massa, capaz de gerar efeitos de energia escura, enquanto que nas
escalas do sistema solar sua massa aumenta, fazendo com que o alcance da interacao caia.

Ele encontra-se, portanto, “escondido” em escalas locais.

No capitulo 4 sao estudados modelos alternativos a Relatividade Geral envolvendo
campos vetoriais. Aplicagoes praticas para modelos inflacionarios e de energia escura tem
sido estudados por muitos grupos na ultima década, onde sao permitidos termos cinéticos
além do termo de Maxwell na Lagrangiana, acoplamentos nao-minimos com a gravitacao,
termos de massa ou potenciais mais gerais. Eles podem ser utilizados para gerar desvios

da isotropia, e a descoberta de anomalias na isotropia estatistica da radiagao cdésmica de
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fundo intensificou o interesse por eles.

Por fim, o capitulo 5 unifica os conhecimentos adquiridos nos dois capitulos anteriores,
introduzindo o primeiro mecanismo de blindagem cosmoldgica (screening) desenvolvido
especificamente para campos vetoriais, elaborado durante o doutorado. O campo vetorial
¢ acoplado ao contetido de energia do Universo por meio de um fator conforme depen-
dente do médulo do campo vetorial, e torna-se dependente da densidade local, tal como
nos modelos de screening citados. Ele é capaz de afetar a dinamica do Universo em es-
calas cosmoldgicas no passado recente, mas mantém-se escondido nas escalas locais, nao
entrando em conflito com as observagoes. Ele também mantém o Universo primordial
inalterado. Um caso particular do modelo ¢é estudado em grande detalhe, com um termo
cinético extra e um termo de massa. O fator conforme utilizado depende da norma do
campo vetorial.

As principais conclusoes e as perspectivas futuras sao apresentadas no capitulo 6.



Capitulo 2

O Universo

O presente capitulo busca dar ao leitor uma visao geral sobre a cosmologia como enten-
dida nos dias atuais. Intencionalmente, a linguagem utilizada no inicio sera mais acessivel,
tornando-se gradativamente mais técnica, permitindo que o nao especialista interessado
possa acompanhar até o ponto onde lhe agrade a leitura. Répida e inevitavelmente, entre-
tanto, a matematica e a linguagem técnica prevalecerao. Uma introducao a astronomia
abre caminho para explicar os dados observacionais mais importantes, disponibilizados
por sofisticados experimentos em terra e no espaco. Tais dados dao o embasamento ao
imenso sucesso do modelo cosmolégico padrao ACDM, discutido logo a seguir. Por fim,
elementos importantes de Relatividade Geral e sao introduzidos, a constante cosmolégica

e modelos utilizando campos vetoriais sao tratados.

2.1 Astronomia, Astrofisica e Cosmologia

O céu sempre exerceu fascinio sobre o homem, moderno ou antigo. Sempre representou
uma fronteira distante e inalcancavel. O céu diurno abriga o poderoso Sol, em uma
imensidao azul. As nuvens, com suas formas em constante transformacao, movem-se
em diferentes velocidades, eventualmente dando origem a chuva. A Lua eventualmente
estd visivel, mas é na noite em que ela impera, com suas fases. Na escuridao, aparecem

miriades de estrelas, especialmente concentradas em uma faixa no céu, atualmente bem
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pouco visivel em nossas cidades poluidas.

Milénios de observacoes astronomicas permitiram que diversas civilizagoes possuissem
conhecimentos astronomicos impressionantes, mesmo utilizando instrumentos muito sim-
ples para medicoes. Eles compreenderam que as estrelas visiveis no céu e a trajetoéria do
Sol poderiam ser associadas as estacoes do ano e as transformacoes no clima. Perceberam
também movimentos muito mais sutis, cujos periodos se completariam em futuro muito
distante, dando origem a complexos calendarios.

E da natureza humana nio somente observar, mas também explicar, tudo aquilo que
a rodeia. Os antigos utilizaram os elementos de que dispunham em sua época para
criar complexos modelos para o Universo, que formam os mitos e lendas de que temos
conhecimento nos dias de hoje. Eles estavam fundamentados nas religides e na filosofia
da época. Como todo o bom modelo, ele permitia extrapolagoes, e o curso das estrelas
foi também utilizado para explicar o comportamento e o destino dos homens.

Mas as sociedades se transformam, e, com elas, seus mitos. Esta tese trata de um
mito moderno: a cosmologia de nosso tempo. Ela também é construida com base nos
elementos de que dispomos. O método cientifico, desde o século XVII, guia-nos na busca
pela verdade. Sao tempos onde as observacoes sao sagradas, e nao as teorias, que, falhando
em seu confronto com os dados experimentais, devem ser descartadas.

O que realmente coloca o cientista moderno

muito a frente de seus antecessores no sentido
da formulacao de uma teoria precisa ¢é a tecnolo-
gia. Um satélite cientifico pode mapear milhoes
de galaxias em poucas horas, e cobrir todo o céu
noturno em poucos dias. Seu alcance vai inima-
ginavelmente além de nossa visao comum. Eles

também observam o espectro eletromagnético

muito além da faixa da luz visivel, incluindo o

Figura 2.1: Satélite Planck, langado em infravermelha, ultravioleta, raios-x e gama. A

2009 para explorar a radiagao césmica

de fundo. Créditos: ESA [1]

luz captada foi emitida por corpos celestes muito

distantes, tanto no tempo como no espaco, e atu-
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almente sao elaborados experimentos para abrir janelas de observacao independentes da
radiacao eletromagnética, por exemplo detectando ondas gravitacionais.

Gracas a tais experimentos, existe um modelo astronomico muito bem estabelecido.
O surpreendente, entretanto, é que nao é necessario avangar muito para o passado para
descobrir periodos onde tais coisas eram completamente desconhecidas.

A Terra orbita em torno do Sol, juntamente com os outros planetas, planetas anoes,
asteroides e demais objetos em nossa vizinhanca imediata. O Sol tem um raio 100 vezes
maior do que o raio da Terra, e concentra quase toda a massa do sistema solar. Jupiter é
o segundo maior objeto do sistema solar, com um raio aproximadamente 10 vezes maior
do que o da Terra, e sozinho concentra mais massa do que todos os outros planetas
combinados. A influéncia gravitacional do Sol se estende até dezenas de milhares de vezes
a distancia entre a Terra e o Sol, e em grande parte desconhecemos os objetos que existem
nessa regiao, pelo fato de eles nao emitirem luz, o que torna sua deteccao mais dificil.

O Sol é uma estrela muito pequena e mo-

desta, se comparada a outras estrelas conheci-
das. Estima-se que ele tenha aproximadamente
4,5 bilhoes de anos, e que esteja na metade de sua
vida. A maior estrela conhecida, NML Cygni,
tem um raio aproximadamente 1600 vezes maior
do que o do Sol, e uma massa aproximadamente
30 vezes maior.

As vizinhas mais préximas do Sol sao as es-

trelas de Alfa Centauri. Embora os antigos co-

) ) nhecessem somente uma estrela, a resolucao de
Figura 2.2: O Sol, centro do sistema

solar. Créditos: NASA/SDO. [2]

um telescopio permite verificar que se tratam de
trés estrelas. Alfa Centauri A e B, que formam
um sistema binario, e a estrela Préxima Centauri, um pouco distante do par AB, que
também esta ligada gravitacionalmente ao conjunto. Estuda-se a possibilidade de a es-
trela Alfa Centauri B possuir um planeta orbitando em seu redor, o que faria dele o

planeta exoplaneta mais préximo da Terra. A estrela Sirius, a mais luminosa do céu

7
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noturno, também é uma vizinha muito préxima.

Estrelas sao estruturas de gas, compostas principalmente de hidrogénio e hélio. Em
uma estrela, duas forcas competem pela supremacia. A forca gravitacional atrai todos os
atomos para o centro da estrela, comprimindo-os. A grande pressao faz com que elementos
leves sejam fundidos em atomos mais pesados, liberando energia, ao menos quando o
atomo gerado é mais leve do que o ferro. O processo de fusao do hidrogénio, dominante
nas estrelas jovens, libera muita energia. Esta energia estd na forma de radiagao. No
caminho para deixar a estrela, essa radiacao interage por milhares de anos com outras
particulas em seu interior, antes de conseguir escapar para o espaco exterior. Tal interacao
gera uma pressao que se opoe a forga gravitacional, permitindo um equilibrio perfeito. A
estrela continua a existir, ao menos enquanto seu combustivel principal, o hidrogénio,
nao termina. No fim de sua vida, ela passa a sintetizar elementos mais pesados, como
o carbono, que nao liberam tanta energia nuclear. FEles sao combinados de maneira a
formar o ferro, o mais estavel dentre os elementos. Elementos mais pesados que o ferro
sao sintetizados devido a um lento processo de captura de néutrons.

Ja no fim de sua vida, sintetizando elementos

que nao produzem energia suficiente para man-
ter o equilibrio com a forga gravitacional, em al-
gum momento ha um colapso. Trata-se de um
evento extremo conhecido como supernova, que
ejeta muita matéria e energia. Os remanescentes
da estrela sao espalhados pelo meio interestelar,
semeando o cosmos com os elementos importan-
tes para a formacao da vida.

A mais recente supernova no interior de nossa

galaxia e observada a olho nu ocorreu no ano de
Figura 2.3: Remanescente da Super-

nova de Kepler. Créditos: NASA. [2]

1604. E dito que ela podia ser observada mesmo
durante o dia, por mais de trés semanas. Kepler
registrou o caso como uma nova estrela surgida

aos pés da constelacao de serpentario.
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Apos tais colapsos, no centro da estrela original resta um objeto, cujo tipo dependera
da massa envolvida no processo. Estrelas pequenas, como o Sol, tornam-se anas brancas,
estruturas sélidas formadas principalmente por carbono e oxigénio. Tais corpos celestes
brilham devido a sua elevada temperatura, emitindo energia na forma de radiacao. Dessa
maneira, o corpo se resfria com o tempo, brilhando cada vez menos, até eventualmente
tornar-se indetectavel.

Estrelas mais massivas do que o Sol, apds seu colapso, podem tornar-se estrelas de
néutrons. Em uma estrela de néutrons a forca gravitacional é tao intensa que a estrutura
atomica dos elementos colapsa. Forma-se entao uma estrutura compacta de neutrons,
cuja massa brutal fica concentrada em um objeto com um raio de poucos quilometros.

Outra supernova observada a olho nu mesmo

durante o dia, reportada por astronomos chine-
ses no ano de 1054, deu origem a um tal objeto.
O material ejetado resultou na Nebulosa do Ca-
ranguejo, e em seu centro restou uma estrutura
de aproximadamente 30km de diametro que, por
ser tao proxima da Terra constitui, juntamente
com o restante da nebulosa aquecida pela estrela

de néutrons em seu centro, o objeto na galaxia

que mais emite radiagoes eletromagnéticas de
Figura 2.4: Nebulosa do Caranguejo. altissimas energias, os raios x e gama.
Créditos: NASA. [2] Caso a massa da estrela colapsante seja
ainda maior, a gravidade no remanescente cen-
tral vence até a resisténcia dos néutrons, fundindo tudo em um objeto misterioso: o
buraco negro. Ele é uma estrutura marcada por uma distancia chave, que é o horizonte
de eventos. Fora do horizonte de eventos, nao hd nada de estranho. Os objetos que se
aproximam dele sao atraidos da mesma maneira como seriam por uma estrela de igual
massa, com a diferenga de que nada pode ser visto no local. Entretanto, o que passar por
esta barreira invisivel ja nao poderd escapar, mesmo que acelerando na direcao oposta,

préximo a maxima velocidade permitida pela Fisica.
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O sistema solar é uma infima estrutura na periferia de nossa galaxia. Trata-se de
uma galdxia espiral, de maneira que a maior parte dos objetos em seu interior estao
contidos em um disco com determinada espessura, o plano galactico. Esta ¢ a razao pela
qual, em regioes de pouca poluicao do ar e luminosa, é possivel ver uma faixa branca no
céu, composta por uma grande quantidade de estrelas. Estamos no meio desse disco, e
portanto vemos uma faixa de grande densidade de estrelas ao nosso redor. Um caminho
branco no céu que deu origem ao nome de nossa galaxia, a Via Lactea.

Em tais escalas, as distancias costumam ser

medidas nas unidades ano-luz ou parsec. Um
ano-luz corresponde ao espago percorrido por um
feixe de luz deslocando-se por um ano no espago.
Portanto, uma uma unidade muito grande, uma
vez que a distancia entre a Terra e o Sol é
8 minutos-luz, ou seja, a luz emitida pelo Sol
leva somente 8 minutos para chegar até aqui.

Um parsec, por sua vez, ¢ aproximadamente

3.26 anos luz. De fato, ¢ muito complexo me-
Figura 2.5: Via Léctea, concepcao dir distancias em escalas astronomicas. Para
artfstica. Créditos: NASA. [2] estrelas mais proximas, em geral utiliza-se um
principio geométrico baseado na rotacao da terra
ao redor do Sol, ao longo de um ano. A unidade parsec surge em tal contexto. Em
distancias maiores, costumam-se utilizar “velas padrao”, ou seja, objetos cuja luminosi-
dade intrinseca é bem conhecida. Sua luminosidade aparente depende, entao, somente
da distancia até a Terra. A Via Lactea tem um diametro de aproximadamente 100.000
anos-luz, e o plano galactico tem uma espessura de aproximadamente 1.000 anos-luz.

As galdxias podem ser classificadas por seu formato. Em geral, elas sao espirais ou
elipticas. As galaxias espirais sao compostas por uma regiao central, aproximadamente
esférica e de elevada concentragao de estrelas, e pelos bracos de espiral, de menor concen-
tracao de estrelas aproximadamente distribuidas em um plano. As galdxias elipticas, por

sua vez, costumam ser formadas em colisoes de duas galdxias espirais.
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O sistema solar esta situado em um dos bragos da galaxia, afastado do centro. Ao seu
redor gravitam galdxias satélite, como por exemplo as Nuvens de Magalhaes. O destino
final da maior parte delas serd a assimilacao pela Via Lactea, o que ja ocorreu com diversas
dessas pequenas estruturas no passado.

Acredita-se que a maior parte das galdxias possuam em seus centros buracos negros
gigantes, milhoes de vezes mais massivos do que o Sol. Acredita-se que tais buracos negros
supermacicos tenham sido surgido nos primordios da formagao das galaxias, embora o
mecanismo de sua criacao ainda seja assunto de intensa pesquisa. No centro da Via
Lactea existe um buraco negro supermassivo, um dos elementos que compoe a regiao
conhecida como Sagitario A. Algumas estrelas na regiao orbitam a estrutura invisivel,
permitindo calcular sua assombrosa massa. Ha a esperanca de que uma nuvem de gas nas
proximidades seja capturada por ele, que por sua vez emitird radiagao, permitindo obter
novas informagoes sobre o proprio buraco negro e sua vizinhanca.

Com outras 54 galdxias vizinhas, a Via

Lactea forma o chamado Grupo Local, sendo o
segundo maior objeto do conjunto, com a galaxia
de Andromeda sendo a maior e mais massiva. A
Via Lactea e Andromeda encontram-se em rota
de colisao, aproximando-se a uma velocidade de

140 quilometros por segundo. Dentro de um

periodo de alguns bilhoes de anos ambas se tor-

narao uma unica galaxia eliptica. Colisoes do

Figura 2.6: Galaxia Andromeda, infra- . . .
tipo sao eventos comuns, embora cataclismicos.

vermelho e raios-x. Créditos: ESA. [1] :

Eles modificam completamente a estrutura das

galdxias envolvidas, ejetando milhoes de estrelas

para o meio intergaldctico, mas também criando novos bercarios de estrelas. Os ntcleos
das galaxias fundem-se, e possivelmente também seus buracos negros supermassivos.

Quando ha um maior nimero de galaxias em uma determinada regiao, tais estruturas

sao chamadas aglomerados de galaxias. Grupos e aglomerados, por sua vez, formam em

conjunto estruturas maiores, os superaglomerados de galdxias. O Grupo Local pertence

11



O Universo

ao superaglomerado de Virgem. Em escalas maiores, entretanto, os superaglomerados se
distribuem de maneira aproximadamente homogénea pelo Universo, formando uma bela
estrutura de filamentos.

Eis uma evidéncia do fato de que o Universo primordial deveria ser bastante homogéneo
em sua origem, uma distribuicdo quase uniforme de matéria e energia. No principio,
haviam apenas infimas perturbacoes na homogeneidade, que foram aumentadas com o
tempo pelo efeito da gravitacao. Os locais que concentravam mais particulas e energia
atrairam para si mais particulas dos locais de menor concentragdao, de maneira que a
homogeneidade inicial deu lugar as estruturas que observadas atualmente.

Acredita-se que tais perturbacoes primordiais tenham sido geradas no periodo infla-
cionario. Estamos falando aqui de um evento que pode ter ocorrido quando o Universo
tinha uma fracao infima de um segundo de idade, e que foi responsavel por uma ex-
pansao acelerada do Universo. Tal expansao acelerada fez com que infimas flutuacoes
quanticas, sempre presentes em qualquer ponto do espaco-tempo, fossem expandidas até
escalas macroscépicas, tornando as pequenas flutuagdes quanticas originais em sementes
da estrutura atual do Universo.

Com o fim do periodo inflacionério, as escalas passaram a se expandir de maneira bem
menos explosiva. O Universo, em seu principio, era muito quente e compacto, mas a ex-
pansao fez com que a energia fosse diluida em um espago-tempo mais amplo. A densidade
de energia e a temperatura cairam significativamente. Em determinado momento, houve
a nucleossintese, e os elementos que conhecemos hoje foram formados.

Entretanto, a temperatura em tal periodo era tamanha que a luz sequer poderia
propagar-se livremente. Os elétrons ainda nao haviam se ligado aos ntcleos para formar
atomos, pois eles eram bombardeados continuamente pela radiacao de altissima energia.
Quando a temperatura tornou-se suficientemente baixa, quando o Universo tinha em torno
de 380.000 anos de idade, os elétrons ligaram-se aos nucleos, e a luz desacoplou-se deles,
propagando-se livremente dai por diante. A grande quantidade de radiacao liberada em
tal momento é conhecida como a radiagao césmica de fundo. Nesse periodo, ele ainda era
extremamente homogéneo. As flutuagoes que observamos em tal radiagao sao da ordem

de centésimos milésimos do valor de fundo. E certamente a foto mais antiga do Universo
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de que se dispoe.
O Universo primordial, composto principalmente por atomos de hidrogénio, por algum
hélio e por tracos de litio, estava pronto. Posteriormente, a gravidade seguiu seu curso,

formando as estruturas que podem ser observadas hoje. O ciclo se fecha.

2.2 Cosmologia Observacional

Serao listadas abaixo as principais janelas para a observacao do Universo. Os dados ob-
servacionais permitem que modelos cosmoldgicos propostos sejam testados, e selecionados

os candidatos viaveis.

2.2.1 Radiacao Eletromagnética

A luz que chega até a Terra constitui a principal janela para o Universo, e atualmente
a Unica que permite ir além da vizinhanga mais préxima. A radiacao eletromagnética
em toda a faixa observavel do infravermelho, visivel, ultravioleta, raios-x e gama traz
informagoes sobre os objetos luminosos, e também sobre os nao luminosos, na medida em
que 0os mesmos interajam com a luz recebida. Inumeros telescopios, antenas e satélites
buscam no espaco areas interessantes para observacao. Alguns mapeiam todo o céu,
outros sao apontados para locais de interesse mais particular. Seguem abaixo os principais

experimentos.

Radiacao Césmica de Fundo

Em 1964, Arno Penzias e Robert Wilson descobrem um ruido de micro-ondas em sua
antena, nos laboratorios Bell, que nao dependia da dire¢cao para a qual a antena era apon-
tada. A origem desse ruido gerou intensas discussoes, e logo percebeu-se que eles tinham
acabado de realizar a primeira deteccao da Radiacao Césmica de Fundo, passando a frente
de outros grupos que construiam antenas especificamente com esse objetivo. Em 1978,
ambos ganharam um prémio Nobel pela descoberta. Conforme explicado anteriormente,

quando o Universo tinha aproximadamente 380.000 anos de idade, ele tornou-se transpa-
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Figura 2.7: Anisotropias na radiagao césmica de fundo, satélite Planck. Créditos: ESA. [1]

rente para a luz, com a reducao da temperatura e a consequente recombinacao dos elétrons
aos nucleos ionizados. Uma grande quantidade de energia foi liberada nesse momento, na
forma de uma radiacao de corpo negro, de fato o espectro de corpo negro mais perfeito ja

detectado. Ela é composta principalmente por micro-ondas de temperatura 2,73K.

Tal descoberta era mais uma prova de que o modelo Big Bang estava correto, ou
seja, que o Universo teve um inicio extremamente quente. A radiacao observada era
isotropica, indicando também um Universo homogéneo. Mas quao homogéneo? Esta
nova pergunta suscitou o interesse de diversos grupos experimentais. O experimento
COBE [3], langado em 1989, foi o primeiro satélite projetado exclusivamente para coleta
de dados cosmoldgicos. Foi um grande sucesso, na medida em que ele foi capaz de detectar
as pequenas anisotropias na radiacao césmica de fundo, da ordem de 107> do valor de
fundo [4], mostrando que haviam desvios da homogeneidade primordial, sementes que

originaram por colapso gravitacional as estruturas que observamos hoje no Universo.

O experimento WMAP [5] foi projetado posteriormente para ir muito além da sen-
sibilidade do COBE, capaz portanto de explorar as anisotropias da radiacao césmica de

fundo em detalhes. Lancado no ano de 2001, tendo encerrado suas observacoes no ano
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passado, com a publicacao de seus resultados de mais de 9 anos de coleta de dados. Este
experimento foi excepcionalmente importante, colocando o modelo padrao cosmologico
no patamar em que se encontra atualmente.

Por fim, em um novo capitulo da saga, o experimento Planck [1] foi langado 2009, e
os resultados preliminares ja foram publicados. A publicacao dos resultados cientificos
completos é aguardada ansiosamente pela comunidade. Espera-se que ele seja capaz nao
somente de melhorar a precisao dos dados fornecidos pelo WMAP, mas também que sua
deteccao da polarizagao da radiagao césmica de fundo fornecga pistas importantes sobre o
Universo primordial, permitindo uma sele¢ao ainda mais fina dentre modelos cosmolégicos
viaveis atualmente, e também dentre modelos inflacionarios, que embora eventualmente

prevejam as mesmas anisotropias, estas sao acompanhadas por diferentes polarizagoes.

Mapeamento de (Galaxias

Contabilizar todos os objetos observaveis, formando um mapa preciso do Universo. O que
era realizado penosamente e ao longo de anos de observagao pelos primeiros astronomos,
hoje ¢é realizado de maneira automatica por scripts, e grandes quantidades de dados sao
gerados pelos atuais telescopios e tratados estatisticamente em supercomputadores. Nao
somente a posicao das galaxias sao de interesse, mas também sua velocidade relativa,
massa, luminosidade e composicao, informacoes que podem ser extraidas do espectro
luminoso do objeto.

O primeiro experimento do tipo foi o CfA, foi iniciado no ano de 1977 e trouxe grandes
surpresas, como a primeira observagao do superaglomerado conhecido como a Grande
Muralha, uma estrutura imensa em comparacao com qualquer coisa conhecida na época.
Outros importantes experimentos na area foram o 2dFGRS [6] ( Two-Degree-Field Galazy
Redshift Survey), iniciado em 1997, com aproximadamente 200 mil galdxias mapeadas, e
0 SDSS [7] (Sloan Digital Sky Survey), iniciado no ano 2000, com mais de 500 milhdes de
objetos mapeados e que ainda encontra-se em operacao, em sua fase III.

Um fenomeno interessante comprovado por estes experimentos ¢ a oscilagao acustica

de barions. Antes da recombinacao e da formacao da radiagdao cosmica de fundo, a
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grande densidade e temperatura do Universo faziam com que surgissem forcas devido a
interacao entre os fétons e os nicleos atomicos. Da batalha entre a forca gravitacional e a
pressao repulsiva em questao surgiram oscilacoes similares a ondas sonoras se propagando.
Matéria foi expelida dos locais mais densos do Universo primordial na forma de tais ondas,
de formato esférico. Como haviam diversos pontos de elevada densidade, as ondas em
questao se misturaram e compuseram, formando a complexa teia de galdxias e estruturas
que observamos hoje.

Isso faz com que exista uma distancia tipica entre as estruturas mais massivas do
Universo, de aproximadamente 150Mpc. Comparando com a distancia caracteristica entre

as flutuacoes na radiagao césmica de fundo, e ha acordo entre ambas as observacoes.

Figura 2.8: Distribuigao local de galaxias. A luz das galdxias mostradas nos extremos
do circulo levaram aproximadamente 2 bilhoes de anos para chegar até o telescépio. As
areas escuras nao podem ser observadas devido ao obscurecimento da prépria Via Lactea

ao campo de visao. Créditos: SDSS. [7]
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Supernovas do Tipo Ia

Em certos sistemas binarios onde uma ana branca gravita em torno de uma estrela, muitas
vezes a ana branca tende a roubar gas da companheira. Isso faz com que sua massa
aumente gradativamente. Caso a ana branca consiga acumular matéria suficiente para
atingir uma massa de aproximadamente 1,4 vezes a massa do Sol, o material no interior
da ana branca sofre um processo de reigni¢ao, geralmente seguido de uma supernova. Tais
supernovas sao classificadas como do tipo “Ia”.

Como a massa e a composi¢ao da ana branca que explode sao muito similares em
todos os casos, as supernovas do tipo Ia sao facilmente identificaveis por sua luminosidade
conhecida e seu espectro tipico, que contém linhas de elementos intermediarios a pesados,
iniciando por oxigénio e carbono, e, em periodos subsequentes, de Niquel e Cobalto. Elas
podem ser utilizadas como velas padrao, no sentido de que a luminosidade original é
conhecida e portanto a luminosidade observada na Terra depende somente da distancia
entre o sistema binario original e nosso planeta. Elas entao podem ser utilizadas para
auxiliar na medicao de distancias cosmolégicas.

Com um ntmero suficiente de supernovas observadas e técnicas estatisticas, é possivel
dizer algo com respeito a dinamica cosmica. Foi dessa maneira que dois grupos, inde-
pendentemente, em 1998 e 1999, descobriram a expansao acelerada de escalas no Uni-
verso [8,9]. Os lideres de ambos os grupos receberam o prémio Nobel do ano de 2011 por

esta descoberta.

Lentes Gravitacionais

Einstein, ao elaborar a teoria da Relatividade Geral, propos maneiras de testa-la frente
a gravitacao Newtoniana. Uma delas consistia em verificar o desvio da luz por objetos
de grande massa. Como concentragoes de matéria e energia distorcem o espago-tempo ao
seu redor e a luz, que transporta pouca energia, basicamente realiza o trajeto mais rapido
entre duas regioes, tais objetos a desviam de seu caminho.

Em 1919, os astronomos ingleses Eddington e Dyson prepararam expedicoes para

testar este efeito. Uma equipe veio para a cidade de Sobral, no Brasil, enquanto a equipe
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Figura 2.9: Supernova no canto inferior esquerdo de uma galaxia. As supernovas podem

ser mais brilhantes do que a totalidade da galdxia onde se encontram. Créditos: NASA. [2]

de Eddington dirigiu-se para a ilha de Principe, na Africa, dois locais onde um eclipse
solar poderia ser bem observado. Verificou-se que a posicao das estrelas mais préximas do
Sol durante o eclipse diferia sensivelmente de suas posi¢oes medidas durante a noite, sem
o Sol no caminho. Ele havia desviado portanto a trajetoria da luz emitida pelas estrelas

em questao, conforme previsto por Einstein.

Observando as profundezas do Universo, o fenémeno de lentes gravitacionais [10] fica
evidente. Nos casos mais extremos, ¢ possivel observar diversos objetos em torno de um
objeto massivo, e verificar que se diversas imagens de um mesmo objeto. Isso ocorre
porque um objeto encontra-se diretamente atras de outro objeto massivo. A luz que se
afastaria é atraida e focalizada em direcao a Terra, dando origem as multiplas imagens

ou mesmo a anéis perfeitos, os “anéis de Einstein” em caso de alinhamento perfeito.

No caso das lentes gravitacionais fracas, infimas distor¢oes na forma dos objetos ob-
servados ocorrem devido a miultiplos objetos no caminho percorrido pela luz entre sua
emissao e sua observagao. Coletando os dados de muitos objetos, é possivel analisar tais
imagens estatisticamente, e inferir concentragoes de massa no caminho. E uma excelente
maneira de estimar indiretamente a concentracao de nuvens de gas, matéria escura, e

outros objetos nao luminosos no Universo observavel.
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Figura 2.10: Fenomeno de lentes gravitacionais com alinhamento quase perfeito, um “anel

de Einstein” no centro a direita. Créditos: Hubble/NASA. [2]

Floresta Lymann Alfa

Quando os elementos sao expostos a uma radiacao de frequéncias especificas, ela pode
ser absorvida pelo atomo e alterar temporariamente o estado quantico de um de seus
elétrons. Posteriormente, a radiacao é reemitida na mesma frequéncia recebida, embora
nao necessariamente na mesma direcao. Essa ¢ a base da espectroscopia, uma vez que
cada elemento emite luz em determinadas faixas especificas, permitindo entao identifica-

los buscando por estas linhas caracteristicas na luz recebida.

Este efeito nos permite provar que o hidrogénio é o elemento mais abundante do
Universo, pois suas linhas sdao as mais comuns. A luz emitida em uma determinada
frequéncia por um atomo de hidrogénio, ao se propagar por muito tempo no espaco,
nao podera excitar um novo atomo de hidrogénio quando atingi-lo, pois a expansao do
Universo reduzira sua frequéncia. Assim, no espectro de um objeto no espaco, podem-
se encontrar diversas linhas de hidrogénio separadas, emitidas por objetos diferentes. E
possivel portanto nao somente uma estimar a concentracao de hidrogénio no caminho da

luz, mas também a posi¢ao de cada nuvem de gés, e a taxa de expansao do Universo [11].
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2.2.2 Testes Gravitacionais Locais

A Relatividade Geral tem uma longa historia de sucessos, resistindo continuamente aos
mais precisos testes gravitacionais. Desde seus primérdios, quando Einstein verificou que
a Relatividade Geral previa o avanco no periélio de Mercurio, até muito recentemente,
com o experimento Gravity Probe B [12] verificando as previsoes de arraste gravitacional,
a Relatividade Geral prevalece. Em torno da década de 60 do século passado, um periodo
de grande esforco internacional para a verificagao da Relatividade Geral permitiu grandes
descobertas, como por exemplo a verificagao de que o sistema binario de pulsares conhecido
como Hulse-Taylor tinha seu periodo orbital reduzido de acordo com as previsoes de
perda de energia por emissao de ondas gravitacionais. Foi o periodo de consolidagao da
Relatividade Geral frente as teorias alternativas da época.

Modelos cosmoldgicos alternativos quase inevitavelmente afetam efeitos gravitacionais
bem conhecidos na escala do sistema solar ou da galdxia. Por exemplo, um modelo
cosmologico baseado em uma modificagao da Relatividade Geral de Einstein poderia afetar
sensivelmente a orbita dos planetas em torno do Sol, que ja sao medidas com precisao
impressionante. Portanto, testes gravitacionais locais podem ser uma chave na escolha

dentre os diferentes modelos.

O Principio da Equivaléncia

O principio da equivaléncia ¢ um ponto fundamental da teoria gravitacional. Newton dedi-
cou o primeiro paragrafo do Principia Mathematica, seu grande tratado de Mecanica, para
o principio da equivaléncia. Ele afirma, embasado por seus experimentos com péndulos,
que a massa inercial dos objetos (que mede sua reacao a aplicacao de forgas) é idéntica
a massa gravitacional, proporcional ao peso do corpo. Este fato explica o interessante
fenomeno, ja conhecido desde a época de Galileu com seu famoso experimento no topo da
torre de Pisa, de que todos os corpos caem de maneira idéntica sob a influéncia da gra-
vidade, com uma mesma aceleracao, independentemente de suas massas. Tal afirmacao e
suas consequéncias imediatas formam o conhecido principio da equivaléncia fraco.

Einstein tomou o principio da equivaléncia fraco como um dos pilares fundamentais

20



O Universo

de sua teoria, estendendo-a, afirmando também que as leis da Fisica funcionam da mesma
maneira em qualquer referencial em queda livre, independentemente de sua velocidade,
do local no espaco ou no tempo onde elas sao testadas. Este principio é conhecido como
o principio da equivaléncia de Einstein, e, de fato, qualquer teoria que o satisfaca serd
necessariamente uma teoria geométrica para a gravitagao.

Qualquer teoria gravitacional descrita por uma métrica simétrica, onde as trajetorias
das particulas sao geodésicas de tal métrica, e onde as leis nao gravitacionais da Fisica
podem ser descritas localmente por meio da relatividade restrita, necessariamente satis-
fazem o principio da equivaléncia de Einstein [13]. Tais teorias, consideradas por muitos
como as unicas realmente vidveis para explicar os dados experimentais disponiveis, sao
chamadas teorias métricas. Teorias métricas podem possuir diversos campos gravitacio-
nais, tensoriais, vetoriais ou escalares, mas somente um tinico campo tensorial pode estar
acoplado aos campos nao gravitacionais ou as particulas materiais do Universo.

Para testar o principio da equivaléncia fraco, basta estudar a maneira como corpos de
diferentes composicoes e massas se comportam perante a atragao gravitacional. Se suas
aceleragoes forem idénticas, entao o principio da equivaléncia foi confirmado. Tais expe-
rimentos podem ser realizados em laboratério, como por exemplo por meio de balangas
de tor¢ao. Como uma confirmacao perfeita é impossivel devido as limitagoes experimen-
tais, define-se um limite superior para desvios do principio da equivaléncia por meio da

seguinte expressao:

la; — as]

=2 )
g la; + as|

(2.1)

O teste mais preciso atualmente é o Lunar Laser Ranging, que verifica constantemente
a distancia entre a Terra e a Lua. Nas missoes da Nasa para a Lua, foram deixados espelhos
que podem refletir feixes de Laser emitidos a partir da Terra. O tempo que o feixe de
luz leva para retornar é portanto uma medida precisa da distancia entre ambos os corpos
celestes, que permite inferir com grande precisao a maneira como a Terra e a Lua sao
atraidas pelo Sol, substituindo os dados na equacao dada acima. O limite para desvios

esta definido em [14]
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n <1071 (2.2)

Para testar o principio da equivaléncia de Einstein, faz-se necessario testar se o resul-
tado dos experimentos nao gravitacionais em qualquer referencial em queda livre sao os
mesmos, e se eles nao sao modificados se realizados em diferentes posicoes no tempo e no

espaco.

A Quinta Forga

A busca por alternativas ao modelo padrao de fisica de particulas e a necessidade de supor
a existéncia de particulas exdticas na composicao do Universo estimulou o desenvolvimento
e a busca experimental por uma quinta forca detectavel, além das quatro forcas conhecidas
(gravitacional, eletromagnética, fraca e forte).

Em geral modelada como uma forga Yukawa, ou seja, uma forca proporcional a 1/r?
mas com um alcance limitado \, devido a um fator e="/*.

Para um alcance entre 1m e 10*m, o limite superior para a intensidade de tal forca esté
entre 1072 e 107% da intensidade da forca gravitacional. Em alcances maiores, da ordem
de milhares de quilometros, experimentos instalados em satélites verificaram limites ainda

inferiores para a intensidade de uma tal forca. Até o momento nao hé evidéncias para

afirmar que exista tal quinta forca no Universo, mas as buscas continuam.

2.2.3 Outros Testes

A abertura de novas janelas de observagao cosmoldgica permitiria um grande avango em
cosmologia, uma vez que os mesmos fenomenos seriam observados por meio de experi-
mentos totalmente distintos entre si, permitindo a comparacao dos resultados obtidos.

Os candidatos mais provaveis sao listados a seguir.

Neutrinos Cosmolégicos

Neutrinos sao particulas eletricamente neutras e de baixissima massa. Assim como a ra-

diacao césmica de fundo libertou-se do plasma primordial, sendo detectada nos dias de
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hoje como uma foto muito antiga do Universo, neutrinos primordiais libertaram-se do
plasma circundante, formando um fundo de neutrinos cosmolégicos. Isso ocorreu quando
o Universo tinha apenas poucos segundos de idade, de maneira que sua deteccao traria
valiosas informagoes sobre um periodo muito distante e ainda inacessivel observacional-
mente do passado do Universo. A dificuldade é que os neutrinos de fundo sao muito pouco

energéticos, e portanto ainda estao muito além da atual capacidade técnica de observacao.

O estudo de neutrinos de fontes astrofisicas, ao contrario, tem progredido. Neutrinos
solares sao observados corriqueiramente, trazendo informacoes sobre o proprio nicleo
solar. Houve também uma deteccao confirmada de neutrinos provenientes da supernova
SN1987A, ocorrida na Grande Nuvem de Magalhaes, no ano de 1987 [15]. Um grande
numero de neutrinos foi detectado algumas horas antes da luz visivel emitida, trazendo

valiosas informacoes sobre a emissao de neutrinos em tais eventos.

Um dos mais modernos detectores de neutrinos em operagao, o Icecube [16,17] ocupa
uma area de aproximadamente 1km? em pleno pélo Sul. Seus detectores, instalados em
cabos verticais que penetram profundamente no gelo polar, buscam por luz Cherenkov,
uma radiacao emitida por particulas elétricamente carregadas criadas pelo decaimento de
neutrinos altamente energéticos. Pesquisadores responsaveis pelo experimento reportaram
recentemente a possivel deteccao dos primeiros neutrinos de origem astrofisica, abrindo

caminho para a identificagdo e estudo de fontes de neutrinos de fora do sistema solar.

Ondas Gravitacionais

Corpos massivos em movimento acelerado geram perturbacgoes no espago-tempo, assim
como corpos estaticos. Entretanto, algumas delas acabam se propagando pelo espaco-
tempo, na forma de ondas. Embora ainda nao tenham sido detectadas diretamente,
existem fortes evidéncias indiretas para a existéncia das ondas gravitacionais. Estima-se
que sistemas bindrios de objetos massivos percam grande quantidade de energia na forma
de ondas gravitacionais. Célculos relacionando a diminuicao do raio de separagao entre
tais objetos e a energia perdida na forma de ondas eletromagnéticas e ondas gravitacionais

coincidem com os valores esperados e previstos pela Relatividade Geral.
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O experimento LIGO [18] busca detectar tais ondas por meio de interferometria. Os
detectores consistem em gigantescos interferometros de Michelson. A passagem de ondas
gravitacionais pelos detectores gera variagoes no comprimento das cavidades. Essas peque-
nas variacoes fazem com que haja pequenas variagoes na fase das ondas eletromagnéticas,
de maneira que a ressonancia é afetada. O comportamento da luz no interior do detector
¢ monitorado, permitindo uma deteccao em caso de ondas gravitacionais dentro de de-
terminados limites de sensibilidade. O grupo trabalha para melhorar a sensibilidade do
aparelho, e também estd ampliando a colaboragao, unindo esforgos com o experimento
europeu Virgo, e também para a instalacao novos detectores similares no Japao e na [ndia.

Uma nova fronteira para a deteccao de ondas gravitacionais é o espaco. Um am-
bicioso projeto, chamado LISA [19], foi proposto. Ele consiste essencialmente em um
interferometro espacial, onde as cavidades sao satélites orbitando a grandes distancias.
Isso melhoraria significativamente a sensibilidade e aumentaria as possibilidades de de-
tecgao. Entretanto, os grandes custos e a crise financeira mundial tem sido um empecilho

a implantacao desse projeto ambicioso.

No Brasil, existe um experimento de ondas gravitacionais em fase de implantacao,
o detector Mario Schenberg [20]. Trata-se de uma esfera de metal, cujas oscilagoes sao

monitoradas por avancados detectores.

Raios Cosmicos

Raios cosmicos consistem em protons, elétrons e nicleos atomicos diversos que viajam
pelo espaco e eventualmente atingem a atmosfera terrestre com altissimas energias. A
colisao original gera uma reacao em cadeia, que subdivide sua energia original acelerando
milhoes de outras particulas. Sao os chamados chuveiros de particulas. Eles podem ser
detectados diretamente no espaco, através de baloes ou satélites, e também indiretamente,
em terra, pela detecgao dos chuveiros. Entretanto, eles nos trazem mais informacoes de
nossa vizinhanca da galdxia, e portanto astrofisicas, do que propriamente cosmoldgicas,
pois tais particulas interagem com o meio interestelar e intergalactico, perdendo energia

ao se deslocarem grandes distancias [21].
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2.3 Modelo Cosmolégico Padrao

De posse dos dados observacionais citados nas secoes anteriores, é possivel testar modelos
tedricos para a condicao atual e a evolucao do Universo no tempo. Dentre os modelos
existentes, o que melhor ajusta os dados obtidos é o conhecido ACDM, ou modelo cos-
molégico padrao [22-24]. Surpreendentemente, ele é justamente o modelo mais simples
possivel - dentro das condigoes observacionais.

Ele sugere um Universo que evolui de acordo com a proposta do Big Bang, ou seja,
um inicio quente e pequeno e uma expansao de acordo com a dinamica descrita pela
Relatividade Geral. Adicione-se a isso um periodo inflacionario no Universo primordial,
e na composicao do Universo atual uma componente exdtica, e de composicao exata
desconhecida: a matéria escura. As equacoes da Relatividade Geral adiciona-se uma

constante, a conhecida constante cosmolégica.

2.3.1 Composicao Atual

Segundo o modelo ACD M, a composi¢ao atual de energia no Universo é dominada pelas

seguintes componentes:

e Matéria Baridnica
o Matéria Escura.

e Fmnergia Escura.

Em primeiro lugar, matéria barionica ordinaria, cujos componentes sao descritos pelo
atual modelo padrao de fisica de particulas. Os atomos dos elementos conhecidos sao
formados por prétons, néutrons e elétrons. Os prétons e néutrons sao compostos por
particulas ainda mais fundamentais, os quarks e sao chamados Barions. Os elétrons e
os neutrinos, muito leves, sao os léptons. O termo “matéria barionica” inclui também
os léptons, e é portanto uma extrapolacao, justificivel pelo fato de que os barions, mais
massivos, sao responsaveis pela maior parte da contribuicao em termos de energia para a

composicao do Universo. Tais particulas estao sujeitas as 4 forcas conhecidas na Fisica, a
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forca eletromagnética, gravitacional, forte e fraca. Ao interagirem eletromagneticamente
umas com as outras, liberam fétons, emitem luz. Portanto, sao detectaveis e a quantidade
desse material contida no interior de galaxias e aglomerados de galédxias ¢ conhecida com
precisao. A fracao da energia total do Universo nessa componente corresponde a 4, 6%.

Em segundo lugar, matéria escura [25], que foi sugerida para resolver o conhecido
problema das curvas de rotacao das galdxias. Ha diversos anos, sabe-se que a velocidade
de rotagao de algumas estrelas muito distantes do nticleo de galaxias é maior do que o
previsto pela gravitagao Newtoniana. A velocidade de galdxias no interior de aglomerados
de galaxias também sao distintas do que seria de se esperar levando-se em conta somente
a matéria barionica estimada. Uma vez que as velocidades em questao sao muito bai-
xas para que a Relatividade precise ser invocada na solucao do problema, existem duas
possibilidades: ou faz-se necessaria uma revisao na gravitacao Newtoniana nessas escalas
de distancia (e portanto da Relatividade Geral, de onde a gravitacdo Newtoniana emerge
como um limite de baixas velocidades), ou aceita-se a segunda possibilidade: hé mais
matéria no interior das galaxias do que é observado.

Se houver mais matéria, faz-se necessario ex-

plicar porque tal matéria nao é observada, nem
emite luz. Dal o termo matéria escura. Caso
ela seja nao barionica, nao interagira eletromag-
neticamente com outras particulas, resolvendo o
problema. Para melhor ajustar os dados experi-

mentais, a maior parte da matéria precisa ser nao

relativistica, movendo-se com velocidades muito
Figura 2.11: Bullet Cluster em raios-x inferiores a da luz. Dai vem a sigla CDM (Cold
e luz vistvel. Créditos: NASA. [2] Dark Matter, ou matéria escura “fria”). Fisica

além do modelo padrao de particulas serd ne-
cessaria para explicar a composicao de tais particulas, e de fato alguns modelos apresen-
tam candidatos interessantes para matéria escura, como os axions e os wimps ( Weakly
Interacting Massive Particles) [26] e os axions [27]. Outra possibilidade sdo os férmions

conhecidos como Elko [28,29]. Tais particulas entretanto ainda nao foram detectadas e
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as teorias que dao origem a elas estao sendo testadas pelo experimento LHC [30] neste
exato momento. A matéria escura corresponde a 23,6% da energia do Universo.

A outra alternativa seria modificar a gravitacao Newtoniana. A mais conhecida teoria,
e de maior sucesso, foi a MOND [31, 32] (Modified Newtonian Dynamics). Ele resolve o
problema das curvas de rotagao nas galdxias e possui uma generalizagao relativistica [33].
Entretanto ela falha em ajustar importantes dados observacionais, como descrever o que
é observado no Bullet Cluster. Tratam-se de dois aglomerados de galaxias que colidiram
no passado. As imagens em luz visivel mostram as galdxias se distanciando novamente,
apds a colisao. Imagens em raios-x, por sua vez, mostram que as nuvens de gas nao
conseguiram escapar tao facilmente.

Devido a turbuléncia, o gas perdeu muita energia na forma de radiacao eletromagnética,
o que reduziu sua velocidade e fez com que ele ndao pudesse acompanhar as galaxias. Uma
oportunidade unica portanto de calcular as massas separadamente. Com o fendomeno das
lentes gravitacionais, foi possivel ver que a maior parte da massa estda concentrada em
torno das estrelas e um pouco além delas. Como a matéria escura nao interage eletromag-
neticamente e portanto nao perde energia com a colisao, é de se esperar que a matéria
escura acompanhe as galaxias e mesmo esteja adiante delas. Isso é exatamente o que é
indicado pelas imagens de lentes gravitacionais, com a maior parte da massa concentrada
em torno das galdxias, mesmo na auséncia do gas, e uma massa muito maior do que a da
matéria barionica estimada no interior das galdxias envolvidas.

Portanto, até que novas ideias sejam propostas nesse sentido, supor a existéncia de
matéria escura continuara sendo a solugao mais viavel para o problema.

Em terceiro lugar, temos a Energia Escura. Levando-se em conta a quantidade de
matéria barionica e escura necessarias para explicar o comportamento dinamico das
galéxias, seria esperado que o Universo estivesse em uma expansao desacelerada, devido
a caracteristica atrativa da gravidade. Entretanto, a partir de observacoes do desvio da
luz para o vermelho (redshift) de supernovas do tipo la [8,9], conclui-se que o Universo
estd em expansao acelerada.

Isso s6 ¢ possivel com a insercao de uma componente gravitacionalmente repulsiva

na composicao do Universo, ou por meio de modificacoes da Relatividade Geral. A
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forma mais simples de se obter esse resultado é por meio de uma constante cosmologica
(A) [36,37]. Outra maneira simples de se realizar essa expansao acelerada é por meio
de campos escalares. Temos, nesse caso, o modelo conhecido como Quintesséncia, entre
outras variantes. Uma extensa e detalhada descricao dos diversos modelos pode ser en-
contrada em [38]. Outra proposta bastante conhecida consiste na inser¢ao de um fluido
exdtico na composi¢ao do Universo, conhecido como gés de Chaplygin [39,40]. A Energia
Escura, corresponde a 71,8% da energia do Universo.

Dentre as opgoes apresentadas, selecionando matéria escura fria e constante cos-
moldgica, obtém-se a composicao do modelo cosmoldgico padrao. E um modelo elegante
e simples, onde com somente 6 parametros livres é possivel realizar o melhor ajuste de

todos os dados observacionais disponiveis. Eles sao [34]:

Densidade de matéria ordinaria.

Densidade total de matéria.

Densidade da constante cosmoldgica.

Caminho 6ptico até a reionizacao.

e Numero espectral das flutuagoes na curvatura.

Amplitude das flutuacoes na curvatura.

Portanto, bastam informacoes sobre a relacao entre as trés componentes citadas, so-
madas a informagoes sobre a origem das primeiras estrelas e a reionizacao causada por sua
luz, e também das flutuacgoes primordiais que emergem do periodo inflacionario. Segue
uma estimativa dos parametros citados (e outros diretamente dependentes deles) estima-

dos na apresentacao final dos dados do experimento WMAP.

2.3.2 Evolucao no Tempo

Como a evolucao temporal do Universo se processou, e quais condigoes iniciais poderiam

té-lo gerado? De acordo com o modelo padrao cosmolégico ACDM, a proposta do Big
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TABLE 2
MaxmmuMm LikeLiHooD ACDM PARAMETERS®
Parameter Symbol WMAP data Combined dataP
Fit ACDM parameters
Physical baryon density Qph? 0.02256 0.02240
Physical cold dark matter density Q.h? 0.1142 0.1146
Dark energy density (w = —1) Qp 0.7185 0.7181
Curvature perturbations, ko = 0.002 Mpe~1! 1095%2 2.40 2.43
Scalar spectral index M 0.9710 0.9646
Reionization optical depth T 0.0851 0.0800
Derived parameters
Age of the universe (Gyr) to 13.76 13.75
Hubble parameter, Ho = 100h km/s/Mpc Ho 690.7 69.7
Density fluctuations @ 8h—! Mpe o8 0.820 0.817
Baryon density /critical density Q 0.0464 0.0461
Cold dark matter density /critical density Qe 0.235 0.236
Redshift of matter-radiation equality Zeq 3273 3280
Redshift of reionization Zreion 10.36 9.97

2 The maximume-likelihood ACDM parameters for use in simulations. Mean parameter values,
with marginalized uncertainties, are reported in Table 4.
b “Combined data” refers to WMAP+eCMB+BAO+Hj. : : :

Figura 2.12: Parametros cosmolégicos, WMAP 9 anos [35].

Bang a descreve muito bem, com um inicio muito pequeno e quente, e uma expansao e
resfriamento subsequentes, até a configuracao atual. Dois elementos entretanto devem
ser adicionados ao Big Bang padrao. Um periodo de dominio da Energia Escura, muito
recente na histéria do Universo, e também um periodo inflacionario no primeiro inicio,
quando ele tinha uma fragao infima de um segundo de idade.

Os principais periodos do Universo sao, portanto:

Inflagao Coésmica.

e Dominio da Radiacao.

Dominio da Matéria.

Dominio da Energia Escura.

Na figura 2.13, vemos o processo ilustrado graficamente. No inicio, um periodo infla-
cionario aumenta exponencialmente as escalas do Universo. Tal periodo foi proposto para

resolver uma vasta gama de problemas cosmolégicos, dentre eles:
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Afterglow Light
Pattern Dark Ages
380,000 yrs. i;'

Inflation,

1st Stars

about 400 million yrs.

Dark Energy
Accelerated Expansion

Development of
Galaxies, Planets, etc.

Big Bang Expansion

13.7 billion years

Figura 2.13: Evolucao temporal do Universo. Créditos WMAP/NASA. [2]

Problema dos Horizontes.

Homogeneidade.

Isotropia.

Universo espacialmente plano.

Reliquias cosmolégicas

Geracao de sementes para a formagao de estrutura.

Antes do advento da teoria inflacionaria, todos esses problemas eram resolvidos pos-

tulando-se condigoes iniciais muito especificas para o Universo.

Com a atual capacidade técnica, é possivel observar conjuntos de galdxias diametral-

mente opostos com relagao ao planeta Terra que encontram-se em regioes tao distantes

do espago que, em uma evolucao padrao Big Bang, hao houve tempo habil para que elas
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pudessem interagir entre si, trocar particulas ou influéncias gravitacionais. Entretanto
ha aproximadamente o mesmo nimero de galaxias em todas as direcoes, muito similares
entre si. Por que seria assim?

O jovem Universo nao era perfeitamente homogéneo e isotrépico, haviam pequenas
perturbagoes, da ordem de um décimo milionésimo do valor de fundo a época da radiagao
césmica de fundo. Justamente estes pequenos desvios foram aumentados pela acao da
gravitacao ao longo do tempo, as regides com mais energia se tornaram cada vez mais
densas, enquanto as com menos energia se tornaram cada vez mais vazias. Isto deu origem
as galaxias e aglomerados de galaxias conhecidas hoje. Que mecanismo teria gerado tais
perturbagoes tao especificas no Universo primordial?

O periodo inflacionario [41-43], construido com base em um campo escalar, resolve am-
bas as questoes, pois, devido ao aumento acelerado das escalas, todo o Universo observavel
pode ter surgido de uma regiao infima do Universo primordial, onde todas as regioes cita-
das poderiam interagir e homogeneizar-se. Isso eliminaria do raio de observacao quaisquer
diferengas muito grandes.

O fato do Universo ser espacialmente plano e livre de reliquias cosmoldgicas pode
ser explicado de maneira idéntica. Mesmo com uma curvatura primordial extremamente
aberta ou fechada, com todo o Universo observavel originando-se de uma fracao do Uni-
verso primordial, a curvatura pode nao ser perceptivel pela atual capacidade técnica. E
mesmo que no principio houvesse grande concentracao de reliquias cosmoldgicas, como
monopolos magnéticos ou defeitos topologicos, apenas um pequeno niimero delas restaria
em todo o Universo observavel, de modo que encontra-las seria um golpe de sorte.

Portanto, faz-se necessaria uma quantidade suficiente de inflacao. A partir de um dado

instante t, a quantidade de inflagdo ocorrida é medida em termos de e-foldings N (t):

N(t) = n ) = / 7 Har. (2.3)

Onde t; ¢ a idade do Universo ao fim do periodo inflaciondrio. A quantidade de
inflacao suficiente para a solugao dos problemas cosmoldgicos supracitados depende do

modelo em questao, mas para a maior parte deles N ~ 50 ¢é suficiente.
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O 1ltimo dos problemas, a geracao de sementes para a formacao de estruturas, é resol-
vido de maneira diferente. Pequenas perturbacoes no campo escalar sao geradas continu-
amente e expandidas pelo aumento das escalas, até eventualmente deixarem o horizonte.
Entretanto, apds o fim da inflacao, essas perturbagoes reentram no horizonte, quebrando
suficientemente a homogeneidade para que haja a formacao de estrutura observada no

Universo.

A inflagao é portanto uma peca chave no modelo AC'DM, embora seus detalhes ainda
nao sejam bem conhecidos. Algumas teorias alternativas buscam eliminar a necessidade
de um periodo inflacionério, como por exemplo as baseadas em um Universo ciclico [44],
mas elas ainda nao estao em uma posicao tao robusta quanto o modelo inflacionario. Ela

durou uma fragao infima de um segundo.

Ao fim do periodo, o campo gerador da expansao acelerada de escalas desaparece,
originando no processo a composigao atual do Universo [45], e a maior parte de sua
energia total manifestada na forma de radiagdo. O Universo continua a expandir-se,
embora desaceleradamente, e a densidade de energia da radiagao cai, pois além de ser
diluida com a expansao, como a matéria, ela também aumenta em comprimento de onda.
A energia de um féton é dada integralmente por sua frequéncia, uma vez que ele nao
possui massa, e a frequéncia é inversamente proporcional ao comprimento de onda. Entao
inevitavelmente apds certo tempo inicia-se um periodo de dominio da matéria (escura e

barionica).

Na imagem, apos a emissao da radiagao cosmica de fundo, hd um periodo de intensa
escuridao. As primeiras estrelas ainda nao se formaram. O sistema evolui e as primei-
ras protogalaxias ja possuem suas estrelas pioneiras. A estrutura continua a formar-se.
Depois, a energia escura passa a dominar o cenario, o que dentro do modelo ACDM sig-
nifica que as densidades das outras componentes cairam abaixo da densidade de energia
da constante cosmoldgica. Uma nova expansao acelerada de escalas inicia-se. Estima-se

que atualmente o Universo tenha da ordem de 13.6 bilhoes de anos.
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2.4 Relatividade Geral

A Relatividade Geral [46-48] é considerada nao somente uma das teorias de maior su-
cesso na historia da humanidade, mas também uma das mais belas. Einstein, partindo
de principios fisicos e geométricos simples, aos quais recusou-se a abandonar por quase
uma década, apesar de inimeras dificuldades encontradas, chegou a uma teoria capaz de
descrever toda a gravitacao universal. Por sua caracteristica eminentemente geométrica,
a gravitacao afasta-se das outras trés forcas conhecidas, e tem se mostrado extremamente
dificil de ser enquadrada em um formalismo quantico. O sonho da grande unificacao de
todas as forcas em uma tunica teoria ainda aparenta estar distante.

Em todo o trabalho ¢ = h = 1, e a assinatura utilizada serd + - - - | salvo indicacao

em contrario. Segue-se agora uma breve introdugao ao tema.

2.4.1 As Equacoes de Einstein

A Relatividade Geral é uma teoria geométrica. Ela afirma que a geometria do Universo e
seu contetido de energia se influenciam reciprocamente. A matéria curva o espago-tempo,
e a0 mesmo tempo a curvatura local dita a trajetoria das particulas. Esta geometria
pode ser descrita por meio da métrica g,,,, um tensor simétrico a partir do qual pode ser

definida a “distancia” ds entre dois eventos no espago-tempo:

ds? = gopdada’. (2.4)

A quantidade ds? pode ser positiva ou negativa, fato que fica evidente na mais simples

das métricas, de Minkowski, que descreve a geometria na auséncia de curvatura:
ds® = dt* — §;dx'da’ (2.5)

onde a soma é subentendida sempre que houver repeticao de indices superiores e inferio-
res. Dada a assinatura escolhida, se a quantidade ds? for positiva, os dois eventos estao
conectados causalmente, ou seja, uma particula viajando a uma velocidade inferior a da
luz poderia chegar de um ponto ao outro e presenciar ambos os eventos. Se a quantidade

for negativa, é impossivel para uma particula com massa presenciar ambos os eventos. Um
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exemplo claro de tal fato é o caso de dois eventos simultaneos. Por fim, se a quantidade
for nula, somente uma particula de massa zero, viajando a velocidade da luz, poderia ligar
os dois eventos.

Para formular uma teoria fisica em um espago-tempo curvo, algum cuidado faz-se
necessario. Por exemplo, em uma geometria plana, sempre é possivel transportar dois
vetores e compara-los em diferentes posicoes do espaco. Tal transporte, entretanto, nao
¢ tao simples em um espago-tempo curvo. Diferentes maneiras de transportar um vetor
resultarao em diferentes resultados na comparacao final. Por essa razao define-se um
modo padrao de realiza-lo, o conhecido transporte paralelo, e portanto de uma derivada

que funcione em tal contexto, a derivada covariante V,:

VoMY = 0, M) + 15, M — T3, M7, (2.6)

onde F% ¢é a conexao Levi-Civitta, que permite relacionar vetores em espagos tangentes

de pontos préximos entre si. Ela é dada, em uma base coordenada, pela expressao

[0 1 (07
By =59 * (D39+s + Ov955 — Dsgpr) - (2.7)

A partir da conexao, é possivel descrever tensorialmente a curvatura da variedade por

meio do tensor de Riemann R%._ ;

R g, = 0510 — 015, + 19,17, — 3,15, (2.8)

Bo™ ya

Este tensor somente podera ser nulo se a métrica for perfeitamente plana. A partir de

uma de suas contragoes, obtém-se o tensor de Ricci:

R’ 55 = Rap (2.9)

e o escalar de Ricci (ou escalar de curvatura)

R® =R. (2.10)

«

Definidas as quantidades relevantes, é possivel escrever as equacoes de Einstein
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1
GY = —=T%, (2.11)
B M;?l
onde Gg é o tensor de Einstein
o o 1 (0%

Ty ¢ o tensor energia-momento e M, ¢ a massa de Planck reduzida M, = M, /v/8m, onde
por M, denotamos o valor que emerge da teoria quantica. No tensor energia-momento
sao inseridas todas as informagoes sobre o conteido de matéria e energia do Universo. As

leis de conservacao de energia e momento podem ser escritas da seguinte maneira

VaTg =0, (2.13)

Fato que leva, por simples observagao das equagoes de Einstein, as identidades de
Bianchi V,G% = 0.

As componentes do tensor energia-momento dependem das propriedades da matéria
presente no espaco-tempo em questao. Em cosmologia, devido as imensas escalas em
questao, a interacao entre os diversos materiais que compoe o Universo ¢ bastante limitada,
e em geral a suposicao de que seu contetido comporta-se como um fluido ideal é adequada.
Para um fluido ideal com densidade de energia €, pressao p e quadrivelocidade u®, o tensor

energia-momento assumira a forma

T3 = (e + p)u®ug — pdg. (2.14)

A escolha dos tensores g, e T},, mais adequados dependerao do problema em questao.

2.4.2 Deducao das Equacoes de Einstein

As equacoes de Einstein podem ser deduzidas através da extremizacao de uma agao. Em
coordenadas gerais, o elemento de volume ¢ dado pela expressao dx*y/—g, onde g é o

trago da métrica. A acao de um sistema tera a forma
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S = /d4x\/—_g£, (2.15)

onde £ é uma densidade de Lagrangiana, uma quantidade escalar. Qual seria, entao,
a densidade de Lagrangiana descrevendo a gravitacao. Diversos escalares podem ser
construfdos por meio do tensor de Riemann, como por exemplo R, R,z R ou Rag,ﬂ;Ro‘/”‘s.
Mas, de fato, a Relatividade Geral pode ser obtida através do mais simples dos escalares,

R. No caso, a acao sera:

M2R
S = /,/—gd‘lx (— ’; > . (2.16)
Variando-a com relacao a sua varidvel dinamica, a métrica g, obtém-se
Gap = 0. (2.17)

Ou seja, as equacoes de Einstein em um espago-tempo na auséncia de energia. Supo-

nhamos agora a nova agao

M2R
S = /,/—_gd% (—% + £m> : (2.18)
conhecida como agao Einstein-Hilbert, onde L,, representa a composicao energética do
espaco-tempo em questao. As constantes da acao sao adequadas para que no limite nao-
relativistico a gravitacao de Newton seja obtida. Variando esta nova acao com relacao a

uma métrica qualquer, obtém-se:

1 oL, I(v/—=9Lm)
G = 577 (25 ~ obe =0 5005 ) (219

de modo que definindo

oL,

O(/—9Ln
5ge5 ~ 9aslm =0 NV =9Lm) (2.20)

" 0(0,9°P)

as equagoes de Einstein(2.11) sdo reobtidas. No limite de pequenas curvaturas e veloci-

TQBEQ

dades, a gravitacao Newtoniana emerge das equagoes de Einstein.
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2.4.3 Universo Friedmann-Robertson-Walker

Dentre as infinitas geometrias imagindveis, qual escolher para descrever o Universo?
Quando os dados observacionais eram escassos, nada havia para embasar uma decisao
exceto razoes filoséficas. Eis a origem do Principio Cosmolégico, que afirma que nao de-
vem haver diregoes privilegiadas no Universo, e também que sua distribuigao de matéria
e energia deve ser aproximadamente homogénea. Portanto, nenhum observador deveria
estar em uma posicao especial, mas sempre ter a seu redor uma distribuicao aproximada-
mente homogénea e isotrdpica de matéria e energia.

O Principio Cosmoldgico restringe muito as geometrias possiveis do Universo: a métrica

mais geral que respeita suas exigéncias ¢ a métrica Robertson-Walker [22-24]:

2
1—Ekr?

com k = 1,0, —1 para uma curvatura espacial fechada, plana ou aberta, respectivamente.

ds? = (dt)* — a*(t) + r2(d6? + sin®*(0)d¢?)| , (2.21)

A distancia fisica entre dois objetos comdveis varia com o tempo, proporcionalmente ao
fator de escala a(t).

Sob o ponto de vista observacional, pode-se afirmar com seguranca que o Universo é
espacialmente plano, e portanto no restante do trabalho k = 0 estara fixado. A métrica

resultante é:

ds® = (dt)* — a*(t)8;;dx'dx? . (2.22)
Em algumas situagoes pode ser interessante utilizar o tempo conforme dn = dt/a, de

maneira que:

ds® = a*(n)(dn* — 6;;dx'da?). (2.23)
Inserindo a métrica (2.22) nas equagoes de Einstein, em conjunto com o tensor energia-

momento de um fluido ideal, resultam as equacoes de Friedmann, que descrevem toda a

evolucao do Universo:

@_ (e + 3p) (2.24)
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a 2 8T
Z) = H?2 = ZZ¢. 2.25
() i (2.25)

Diferenciando a expressao (2.25) e substituindo (2.25) e (2.24), obtém-se

¢ =—3H(c+p), (2.26)

Dado que se conhega a equagao de estado do fluido ideal p = p(€), basta selecionar duas
dentre as trés equacoes apresentadas anteriormente para estar de posse de um sistema
completo de equagdes, a partir do qual a(t) e €(t) sao obtidos. Com isso, a evolugao
posterior do Universo estard completamente determinada.

Trés casos importantes podem ser estudados:
e Fluido nao relativistico.

A equacao de estado é p = 0 para um fluido nao-relativistico (poeira). Substituindo-a

em (2.26) obtém-se € oc a~3. Substituindo em (2.25) resulta

axt?® e Ho —. (2.27)
e Fluido relativistico.

Um fluido relativistico tem por equagao de estado p = €/3. Substituindo em (2.26)

obtém-se € o< a~*. Substituindo em (2.25) resulta

axt’? e Hox—. (2.28)
e Constante cosmoldgica.

Para descrever um Universo dominado por uma Constante Cosmolédgica, o tensor

energia-momento sera:

TV = S, (2.29)
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Ela comporta-se, portanto, como um fluido ideal tal que

Substituindo em (2.25), resulta

8TA
a o exp %t = exp Hjt. (2.31)

onde H = H) = cte. Um Universo cujo tensor energia-momento é dominado pela compo-
nente constante cosmoldgica, é conhecido como Universo de-Sitter. Nele, o fator de escala

aumenta exponencialmente.

2.4.4 O Universo Anisotrépico

No presente trabalho foram estudados modelos cosmolégicos baseados em campos ve-
toriais, que naturalmente apontam para uma determinada direcao e sentido. Campos
vetoriais, caso sejam dominantes na composi¢ao do Universo, podem originar uma grande
anisotropia. Como descrever uma geometria deste tipo? Utilizando a chamada métrica

de Bianchi I, na qual h4 uma tnica direcao preferencial, que tera a forma:

ds® = dt* — a®dx® — a*dy® — b*d2>. (2.32)

Para criar um modelo cosmoldgico viavel, a diferenca nos fatores referentes a cada
direcao espacial deverao estar dentro dos limites observacionais. Uma anisotropia resi-
dual, entretanto, pode ser interessante sob o ponto de vista cientifico. Recentemente,
diversos trabalhos apontam para uma possivel anisotropia estatistica na radiacao cosmica
de fundo. Modelos escalares tipicos nao sao capazes de gerar cendrios anisotrépicos, por-
tanto, precisaremos recorrer a outros modelos caso tal anisotropia seja confirmada [49].

Substituindo a métrica Bianchi I e um fluido com diferentes pressoes em diferentes

direcoes nas equacoes de Einstein, obtém-se:

ab a2 1

R TS (2.83)
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A 1
2 — =——p,, 2.34
a * a? M]flp (2.34)
(§]
i ab b 1
- -+ === (2.35)

a ab' b M

2.5 Constante Cosmoldgica e Quintesséncia

Embora a constante cosmoldgica e o modelo ACDM expliquem muito bem os dados
experimentais disponiveis, hd um grande nimero de pesquisadores buscando alternativas,
e os principais argumentos sao apresentados a seguir.

Existe um candidato natural na teoria quantica de campos para realizar o papel da
constante cosmoldgica: a energia do vacuo. Tal coisa poderia ser comemorada, se nao
fosse o fato de que a constante cosmoldgica observada na natureza é aproximadamente
120 ordens de grandeza inferior ao valor esperado para a energia do véacuo.

E relativamente simples imaginar que haja algum mecanismo que faga com que a
energia do vacuo seja indetectavel gravitacionalmente. Poderia haver um mecanismo de
cancelamento para sua influéncia sobre os outros campos da natureza, ou talvez tal energia
simplesmente nao gravite. Mas é certamente dificil imaginar um mecanismo que cancele
parcialmente a energia do véacuo, restando uma quantidade infima do valor original.

Além das possiveis anomalias estatisticas citadas na se¢ao anterior, ja foram verificados
também improvaveis alinhamentos em nivel dos primeiros multipolos da radiacao césmica
de fundo. Portanto, a questao da anisotropia vem sendo levantada com frequéncia.

Para finalizar, o modelo AC'DM tem dificuldades em descrever, a partir de simulagoes
de N-corpos, as menores escalas do Universo. Grandes simulacoes, como a Millenium
[50], encontraram um numero excessivo de galdxias anas circundando grandes galdxias,
como a Via Lactea. Entretanto, o resultado de simulagoes recentes, maiores, parecem ter
suavizado o conflito [51]

Essas sao as principais razoes pela qual parte significativa da comunidade nao esta

satisfeita com o modelo padrao cosmoldgico, apesar de todos os seus sucessos.

40



O Universo

Modelos utilizando campos escalares descrevem muito bem a dinamica cosmoldgica.
Sao conhecidos como quintesséncia. O campo escalar modifica-se lentamente, seguindo
um potencial. Para serem funcionais, tais modelos envolvem campos com massas muito
baixas, da ordem da constante de Hubble Hy ~ 10723¢V. Se a massa for muito menor
do que o valor em questao, entao nao é possivel diferenciar tal campo escalar de uma
constante cosmoldgica. Se for muito maior, nao é possivel acelerar as escalas da maneira
requerida.

A dominacao da energia escura pode ser definida como um periodo do Universo no

qual o fator de escala a(t) aumenta aceleradamente, ou seja:

a> 0. (2.36)

Esta definicao pode ser reescrita como

d 1 <0
dt Ha

e tem uma interpretagao fisica muito simples: o comprimento de Hubble comével 1/Ha,

(2.37)

a escala caracteristica mais importante do Universo em expansao, diminui com o tempo.
Visto em coordenadas comoveis, o Universo observavel torna-se menor com o tempo.
Por inspecao de (2.24), verifica-se que tais condigoes s6 podem ser realizadas caso
p

p< -5 (2.38)

Essa condigao é satisfeita pela constante cosmoldgica p = —p. Geralmente, a equagao

de estado definida entre densidade do fluido e a pressao exercida por ele tem o formato

p = wp. (2.39)
Assim, a constante cosmoldgica significa w = —1 em toda a evolugao do Universo.

Suponha-se agora um campo escalar classico ¢, minimamente acoplado com a gravi-

dade, caracterizado por um potencial V(¢). A acdo de tal campo é dada pela expressao

S = / (évuww - V(¢)> V—gd'z. (2.40)
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Variando essa agao com relacao ao campo escalar, obtém-se a equacao de Klein-Gordon

para espagos-tempos curvos:

V. Vi + V' =0, (2.41)

onde 0,A = A’ . Para uma métrica Robertson-Walker espacialmente plana, e supondo o

campo escalar homogéneo (0;¢ = 0), a equagao do movimento resultante é

¢+3HH+V =0. (2.42)

Tal equagao corresponde a um oscilador harmoénico com termo dissipativo, com uma
unica complicacao: H é dependente do tempo. A expansao do Universo causa portanto
uma dissipacao de energia no sistema. Variando a agao com relagao a métrica obtém-se

as componentes do tensor energia-momento de um campo escalar:

1
Tg‘ = 0%p0pp — (56%258%5 — V(gb)) 52.}‘. (2.43)
Portanto:
1.
) =p=50"+V(9) (2.44)
e
;= ot~ (32 V) 5, (2.45)

onde a suposicao de um campo escalar homogéneo foi utilizada. A equacao de estado

sera, portanto,

16— V(g)
10+ V()

Fica claro que a condigao (2.38) podera ser satisfeita, contanto que V(¢) tenha um

(2.46)

w =

valor suficientemente maior do que ¢2. Tal formulacdo é a base da conhecida aproximacao
slow-roll, que além de permitir a obtencao de w ~ —1, em linha com os dados observaci-

onais atuais, facilita muito a solugao das equagoes do movimento, como veremos a seguir.
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Surpreendentemente, um valor w < —1 é favorecido, o que da novo folego aos modelos do
tipo phantom [52].

As equagoes de Friedmann (2.25) e (2.24) para o campo escalar homogéneo tornam-se,

respectivamente,
2 1 (L
H” = 3M§l (2¢ +V(¢)> (2.47)
e
a B 1., _
2= T @ V) (2.48)

Com essas expressoes, ¢ possivel avaliar o desenvolvimento posterior do Universo. E
necessario escolher um potencial que satisfaca os limites experimentais atuais, utilizando
entretanto o nimero minimo possivel de parametros livres, para nao prejudicar a capaci-
dade do modelo de realizar previsoes.

Com a aproximagao slow-roll, citada acima, pode-se livremente supor que o campo
escalar satisfaz as condicoes ég < V(o) e <b < 3H ¢ ~ V'. Nesse caso, as equacoes que
regem o sistema sao muito simplificadas, assumindo a forma:

1

Torna-se muito mais facil analisar o comportamento da energia escura, mesmo para
os mais complicados tipos de potenciais. Os campos escalares também podem possuir um
acoplamento nao-minimo com a gravidade [53]. Tentativas interessantes de explicar de
maneira natural a relagao entre a densidade de matéria escura e a de energia escura foram
criados, como por exemplo por meio de neutrinos de massa variavel (MaVaN) [54, 55],

com um campo escalar emergindo naturalmente da teoria.
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Capitulo 3

Mecanismos de Screening

Muitos modelos de energia escura baseados em campos escalares, apesar de gerarem uma
cosmologia interessante e que ajusta os dados observacionais de larga escala, em diversos
momentos eram descartados por nao satisfazerem os testes gravitacionais locais. Eles
geram uma quinta forga que, a principio, poderia ser detectavel com a capacidade técnica

atual.

Com o surgimento dos mecanismos de blindagem cosmoldgica (screening), tal difi-
culdade foi suavizada. Os campos escalares podem “esconder-se” nas escalas locais, e
continuar gerando uma cosmologia. A maior parte deles funciona de maneira que as
particulas materiais percebem uma métrica distinta da métrica utilizada na construcao
do escalar de curvatura. Ambas as métricas estao relacionadas por uma transformacao
conforme que envolve o campo escalar. Assim, o potencial efetivo do campo escalar passa
a depender da densidade de energia local. Em locais de altas densidades, os campos
escondem-se, para gerar modificagoes significativas na dinamica quando se encontram em

meios de baixa densidade.

Os mecanismos mais importantes para a compreensao da pesquisa desenvolvida na tese
sdo o camaleao [56-61] e o symmetron [62-64]. O mecanismo conhecido como Vainstein
[65] é bastante relevante, e constitui a base dos modelos do tipo galileon [66]. Ainda
existem outros [67]. Para facilitar a consulta as referéncias citadas, no presente capitulo

serd utilizada a assinatura - + + + .
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3.1 Modelo Camaleao

Nos modelos camaledo [56-61], a massa do campo escalar ¢ varia com a densidade do
local. A massa do campo aumenta muito em ambientes de maior densidade, o que reduz
o alcance da quinta forca gerada por ele, tornando-o indetectéavel nas escalas do sistema
solar enquanto possui uma massa pequena em escalas cosmoldgicas, permitindo que ele
gere a expansao acelerada de escalas desejada. Tal campo escalar também permitiria
pequenas variagoes de constantes da natureza [68] em escalas cosmoldgicas, como por
exemplo na constante de estrutura fina «, sem afetar seu valor nos testes locais.

O modelo camaleao, em sua implementacao usual, estd muito préximo da linha da
detectabilidade, pois ele prevé grandes discrepancias no principio da equivaléncia e na
propria constante de Newton G quando medidas em experimentos no espaco, que nao
seriam observadas nas proximidades da Terra (por exemplo, no experimento Edt-Wash),
devido a influéncia de sua grande massa no campo escalar, especialmente envolvendo
pequenos experimentos realizados em orbita.

Em grandes objetos astrofisicos, somente a casca mais exterior contribui com uma
quinta forca, em um mecanismo conhecido com o “thin-shell’. Portanto, o modelo passa

em todos os testes que envolvem movimentos planetarios e de outros grandes objetos.

3.1.1 Introducao

A agao que descreve o modelo camaleao é

5= [atoy=g (-2E2 4 J00P + VIO 4 S Ln@w). B

Trata-se, portanto, um campo escalar ¢ com um termo potencial V' (¢). Entretanto, os
campos materiais ¢ nao estao acoplados a métrica g utilizada para construir o escalar
de Ricci na Lagrangiana, mas sim com uma métrica distinta g*” dependente de ¢, uma

transformacao conforme de g"”, ou seja:

guu = BQ<¢>g,uV (32)
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onde

B(¢) = e™» (3.3)
e f é um parametro livre da teoria. Por simplicidade, as componentes materiais 1) serao
descritas como se fossem um tnico fluido ideal. As particulas do fluido seguirao geodésicas
dadas pela métrica g". A densidade de energia e pressao fisicas do modelo serao as
quantidades p e p contidas no traco do tensor energia-momento abaixo

T = §"T,, = —p+ 3p. (3.4)

Entretanto, V, 7" # 0 e portanto as leis de conservagao nao serao vélidas no refe-
rencial da métrica g,,. Somente V, 7" = 0, onde V, é a derivada covariante definida a

partir da métrica g,,,. Como todos os cdlculos serao realizados neste referencial, entao ¢
3B¢

importante definir a quantidade p = pe ™, que é conservada, ou seja, p = 3H(p+p) = 0.
No caso onde ¢ < M,; ambas as quantidades coincidem.
Variando a acao (3.1) em termos do campo escalar, obtém-se as equagdes do movimento

2, B & it
Vo=V — 5 Tem, (3.5)

pl

onde

2 98,
vV —4g ag/u/'

Variar a acao acima em termos da métrica dard origem as equagoes gravitacionais

T =

(3.6)

G =2M (TS, +T), (3.7)
com
1
ij = a,u(baMb - iguu(ap¢ap¢ - V(¢)) (38)
€
T = B*($)1. (3.9)

46



Mecanismos de Screening

Campos escalares dotados de potencial sao obtidos em abundancia em teorias além
do modelo padrao de fisica de particulas, como por exemplo na teoria de cordas. Serda

estudado agora o caso especial onde o campo possui um potencial exponencial do tipo

V(¢) = M*exp (%) : (3.10)

Entretanto, a cosmologia do modelo funcionard adequadamente para qualquer poten-

cial que respeite a imposicao

VsV
Q==
Vi

> 1. (3.11)

O resultado serd uma dinamica definida por um potencial efetivo na forma

VeIl(¢) = V(e) + pB(9). (3.12)

Como o potencial é uma fun¢ao monotonica decrescente, enquanto que B(¢) aumenta
monotonicamente, tal potencial efetivo terd um minimo dependente da densidade p do

meio conforme figura abaixo.

15 - B 20 - 4

10 - 151 ]

Effective Potential
Effective Potential

10 - b

Figura 3.1: Esquerda: potencial efetivo, construido a partir de V e B. Direita: potencial
efetivo para diferentes valores da densidade. O minimo do potencial muda, o valor do

campo no ponto de minimo diminui com o aumento de p.

O valor minimo do campo escalar pode ser obtido resolvendo Vj)f 7= 0. A massa de

pequenas flutuagoes do campo nos diferentes meios serd dada por
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Mt = Vol (3.13)

min

e portanto sera variavel.

3.1.2 Analise para Objetos Compactos

O sistema solar sera estudado, com sua métrica aproximada para espago-tempo Minkowski
estatico (¢ = 0). Tal aproximagao pode parecer muito extrema, mas é justificivel, pois
em escalas da ordem de 10% unidades astronomicas ele j4 pode ser bem aproximado por
um espago-tempo plano, e em seu interior os desvios esperados sao da ordem de uma

parte em 10% [13]. As equagoes do movimento para o campo escalar se reduzem a:

ov 408
a5 TP g

Considerando simetria esférica e que a matéria no sistema solar pode ser tratada como

Vi = (3.14)

poeira (w = 0 na equacao de estado):

2
@—Fngb =Vy+pB,y (3.15)
dr?  rdr

Sera estudado o caso de um corpo esfericamente simétrico com raio R, densidade cons-
tante p., situado em um meio de densidade p,. O comportamento observado dependera
de quanto a presenga do corpo perturba o valor do campo de fundo. No caso de um corpo
pequeno, que perturbe levemente o valor do campo de fundo, entao é possivel linearizar as
equacoes em torno do valor minimo de fundo ¢ = ¢,. Caso ele perturbe moderadamente
o ambiente, entao a melhor solugao sera linearizar e resolver as equacoes em torno de
¢ ~ ¢. dentro do corpo e ¢ ~ ¢, fora, e depois igualar as solugoes e suas respectivas
derivadas em r = R. Caso o corpo perturbe muito o ambiente, ou seja, um corpo muito
grande, serd necessario levar em conta a total nao linearidade do sistema.

Uma maneira de entender o quanto o objeto perturba o meio é estudar os valores my R

e m.R. O alcance da interacao gerada pelo campo escalar é da ordem de m~!, portanto

define a escala onde ocorrem variagoes no valor do campo. Se mR > 1 entao o raio do
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corpo ¢ muito maior do que a escala das variacoes, e as variacoes ocorrem de maneira
brusca em sua superficie.

Neste caso, como a quinta forca gerada depende da variacao do campo, se o campo
atinge o novo minimo muito rapidamente, entao a derivada do campo serd relevante
somente em uma “casca fina” exterior do corpo. E a conhecida solugao thin-shell.

As condigbes de contorno utilizadas serao do/dr|,—o =0 € @l 00 = Pp.

Inspecionando a equacao do movimento, interpretando o raio r como um “tempo”
em uma equacao do oscilador harmoénico, é possivel identificar um termo de “atrito”,
proporcional a 1/r multiplicado pela derivada de ¢ em termos de r. Portanto o campo
encontrard resisténcia em variar nas proximidades do centro do objeto. A variagao do
campo somente ocorrerda longe do centro, quando o “atrito” permitir. Define-se o raio
a partir do qual o campo afasta-se do minimo e modifica-se de Rg,;. Depois disso, o

comportamento serda dado pela equacao

o 26 pf

il ~ 3.16
dr?  rdr My, ( )
e a solucao sera
pB (r° R?{oll R%{oll
— & __ 4 _Roll _ ““Roll } 3.17
o(r) ¢+Mpl(6+ 3 P (3:17)

Usando em em R = Rpyy; as condigoes de contorno ¢(Rpoy) = ¢; € ¢'(Rrou) = 0. Fora
do corpo é possivel expandir as equagoes do movimento em torno de ¢(r) & ¢, tomando

o primeiro termo nao nulo, e usando as condigoes de contorno ¢(co) = ¢, obtém-se

o(r) = ¢p — éexp(—mbr). (3.18)

[gualando ambas as solucoes em r = R entao

Bp 3 3 Bp 2
A=— R°>— R ~——R(R—-R 1
3 Mpz( Roll) Vi, ( Rolt) (3.19)
(]
Bp 2 2 Bp
— b = R°— R ~—RR—-R 2
¢b ¢’L 2Mp[( Roll) Mpl ( RO”)’ (3 0)
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de onde ¢ obtida a quinta for¢a no exterior do objeto

A —
olr) = _4754;)1 (SRR) - expf* s + ov, (3.21)
com

R BpR?
Portanto, ou ¢; — ¢., ou entao Rz, — 0 e o corpo nao perturbara suficientemente o

campo, para que ele atinja o valor minimo para a densidade do corpo em questao.

3.1.3 Testes Astrofisicos

Agora cabe verificar se a existéncia de tal campo escalar na natureza geraria algum sinal
detectavel nos testes gravitacionais existentes. Primeiramente, é necessario lembrar que
a quinta forca gerada pelo escalar pode ser calculada através da equacao das geodésicas,
devido ao acoplamento deste campo com a métrica sentida pelas particulas materiais, que

¢ dada por

d?xt dx® dx?
H—— =0. 3.23
dr? P dr dr ( )
No sistema solar, espera-se que d7 ~ dt e dt/dr < dz'/dr, entao:
d*z’ ;
No caso esfericamente simétrico, havera uma quinta forca radial 7 = I'},. Calculando
a conexao:
dB B d¢
m=p'—=_""F
" dr My dr

O movimento dos corpos celestes é conhecido com grande precisao, e a viabilidade

(3.25)

do modelo camaleao depende da previsao de tais orbitas como sao. Por exemplo, o
experimento Lunar Laser Ranging (LLR), que mediu com grande precisdo a maneira

como a Terra e a Lua caem sob a atragao gravitacional do Sol, somente permitiria uma
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quinta forca 13 ordens de magnitude mais fraca do que a gravitacao prevista pela teoria
de Einstein. A Terra e a Lua sao corpos que causam grandes perturbagoes no campo de
fundo, e a variacdo no campo ocorrera muito proximo a suas superficies. O mecanismo
conhecido com thin-shell, portanto, alivia as restricoes e coloca o modelo em seguranga.
O limite admissivel para a diferenca entre as aceleragoes da Lua (a;) e da Terra (a;)
com relac@o ao Sol serd, de acordo com (2.1):
ay —

QT <107, (3.26)
a¢ T Qy

Um campo camaleao somente violaria tal limite caso os valores do acoplamento [ forem
diferentes para corpos com diferentes composicoes, pois as aceleragoes medidas poderiam
ser decompostas como a componente Newtoniana (ay), idéntica para qualquer corpo em
acordo com o principio da equivaléncia, e uma componente relativa a quinta forca (ag.),

que poderia ser distinta para corpos de diferentes composigoes.

ar — Qq (GN + aQt) — (aN + CLQl)

=2 =2 , 3.27
" a + q 2&]\7 + agt + aqi ( )
com
M
=_ 5 3.28
N MR (3:28)

R é o raio médio entre a Terra e o Sol e M, a massa do Sol. Portanto:

aQr — aqi 5 [ 3AR
N 2 —_— 3.29
1 o aff ( B ) (3.29)

onde assume-se que 5;—[; = a3, com a um valor pequeno. Portanto, corpos com diferentes
composigoes seguiriam diferentes geodésicas, gerando uma possivel violagao do principio
da equivaléncia, caso o efeito fosse grande o suficiente para ser detectado.

Valores pequenos para a quantidade 3AR/R em conjunto, se necessério, com um valor
pequeno para a ou para 3, em geral é suficiente para evitar as restrigcoes. Idealmente, seria
melhor manter 5 ~ 1, dado que a maior parte dos campos escalares gerados em teoria de

cordas possuem tal valor limite.
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Testes em Laboratorio

Em geral, a busca por violagoes do principio da equivaléncia ou de busca por uma quinta
forca sao realizadas no vacuo, no interior de equipamentos elaborados para este fim. Tais
testes imporao os limites mais estritos na teoria.

Modelando uma camara de vacuo de raio R,,., por simplicidade um vacuo perfeito, e
ignorando os efeitos das paredes, resultara entao uma densidade zero no interior do raio
em questao, ou ao contrario a densidade do meio externo, que podera ser a densidade
da atmosfera para testes terrestres, ou a densidade do meio interplanetario, no caso de
satélites.

Devido a densidade aproximada zero no interior, o potencial efetivo nao contara com
um minimo ao qual devera seguir. O comportamento do campo no interior da camara
de vacuo, portanto, dependera das caracteristicas exatas do potencial. Mas em geral,
teremos que o campo se mantera em um valor ¢,,. que satisfaz Mm.q. ~ R;alc. Partindo
do centro da camara de vacuo, este valor serd mantido até suas paredes, quando tendera
rapidamente ao valor exterior do campo.

Buscas relativas a quinta forga costumam ser parametrizadas por um potencial do tipo

Yukawa

MlMge_r/A
_a—
8tMy v

V(r) = (3.30)

onde M; e M, sao as massas de dois corpos teste, r é sua separacao, A o alcance da
interacao e a é a forca da interacao, com o = 1 correspondendo a forca da interagao
gravitacional. As buscas por novas forcas portanto restringem o espaco de parametros
(X, ). Por exemplo, para um alcance entre 10cm e 1m, entao o < 1073,

Utilizando as expressoes obtidas para os campos camaleonicos, com dois corpos teste

3AR

= ) caso haja.

iguais, temos que o = —23? caso nao haja thin-shell, ou o = —262(
Para 8 ~ 1, o primeiro caso violaria a restricao apresentada acima, enquanto o segundo
passaria facilmente.

No caso das violagoes do principio da equivaléncia, experimentos do tipo Eot-Wash,

que utilizam corpos de materiais diferentes, o limite seria n ~ 10713,
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Para campos camaleonicos,

Mpl Ré ¢vac

~=4m107* :
n i /B M@ Rvac

(3.31)

3.1.4 Cosmologia

Agora sera analisada a cosmologia dos modelos camaleao. Sera provada a existéncia de
uma solucao atratora, similar as solucoes existentes para os modelos de quintesséncia. O
campo camalednico segue o minimo de seu potencial efetivo, e para diferentes condigoes
iniciais o campo tendera para a mesma solucao. O campo escalar é subdominante na com-
posicao do Universo, até o ponto onde ele vence e inicia o periodo de expansao acelerada
do Universo. Tal ponto dependera dos detalhes na construcao do potencial.

Para descrever bem o Universo observado, é necessario que o escalar possua a mesma
densidade de energia da constante cosmoldgica no modelo ACDM . Portanto que V' = pge.
Inspecionando o potencial exponencial utilizado, e lembrando que o valor do minimo do
campo escalar aumenta com a diminuicao da densidade do meio, entao fica claro que
V ~ MY ou M~ ,0524 é uma boa escolha para um valor aproximado. De fato, o valor
em questao emerge naturalmente da teoria. Entretanto, é fato que o parametro M esta
sendo ajustado finamente, embora tal ajuste fino nao seja pior ou melhor do que o ajuste
utilizado para definir o valor da constante cosmoldgica ou da massa de qualquer campo
quintessencial. Isso resulta no valor M ~ 10~° TeV.

Em uma métrica FRW espacialmente plana, que indica um Universo aproximadamente

homogéneo e isotrépico (0;¢ = 0), a equacao do campo escalar serd

¢+ 3Ho+ V) =0. (3.32)

Obtém-se também as equacoes de Friedmann para o problema:

BMAH? = 6% + Vigp + pme™ Mt + p, (3.33)

Portanto, a cosmologia resultante ¢ muito semelhante a dos modelos de Quintesséncia.

O potencial efetivo possui um minimo, e o valor do campo seguira este minimo desde
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que as mudangas no campo, relacionadas a massa do mesmo, ocorram em uma escala de
tempo superior a da variacao do minimo cosmolégico. Relacionando as mudancas no valor
cosmolégico com a escala de tempo tipica, o chamado tempo de Hubble H~!, enquanto o
tempo de resposta do campo escalar estd relacionado a quantidade m™!.

Sem > H, entao o tempo de resposta do campo é menor do que o tempo caracteristico

das mudancas cosmoldgicas, e portanto o campo tem tempo suficiente para adaptar-se as

mudancas no potencial efetivo e o valor do campo seguira o minimo cosmolégico. Portanto

E possivel provar que a condicao m > H ¢é sempre preservada. Reescrevendo as

equagcoes

Bé/ My
m2. = Bp;Tl [2 + % + B/Mpl} . (3.35)

Com tal informacao e a equacao de Friedmann, obtém-se que, no limite ¢ < M

m2 BMplQm

0 que, para valores tipicos, ¢ muito maior do que 1, mesmo no pior caso (Universo pri-

mordial) onde €, ~ 10728, No limite ¢ > M a situagao serd

2
m M, Q
m o BMplln (3.37)
H? 10)

Novamente, My, ~ 100 no pior caso, e ¢ um valor pequeno, a condi¢cao m > H
sera satisfeita.

Para saber como o campo se movimenta ao longo do minimo do potencial, sabendo

que =V 4(min) = pB s(dmin) € lembrando que m? & Vs > —V 4 3/M,; obtém-se:

B 3HV¢
Vs

)

Gmin = (3.38)

Portanto:
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2 9 H?1
m ~ 32T <1, (3.39)
uma vez que I' > 1 e que acaba de ser demonstrado que m? > H?, entdo. Isso prova que
o campo escalar encontra-se em processo de slow-roll.
Agora, existem condicOes para obter a equacao de estado do campo escalar. Nao serd
feito a partir da equacdo usual ¢ — 2V/ $% + 2V pois o campo estd ndo minimamente
acoplado. A expressao correta serd obtida a partir da equacao de conservagao p,, =

3H pm(1+wess). Como acaba de ser demonstrado que o campo encontra-se em slow-roll,

pm ~ V e portanto

Wepp=—14+T7" (3.40)

Nos dois limites estudados acima, obteremos wesr = 1 caso ¢ < M e wep = —1, e

portanto energia escura, caso ¢ > M.

3.2 Modelo Symmetron

O symmetron [62,63] é um modelo de screening de constru¢ao anédloga a dos modelos
camaleao. Entretanto, ele estd baseado em uma quebra de simetria dependente da den-
sidade local de campos materiais. A dinamica do campo depende de um potencial com
um minimo em zero em regioes de alta densidade, enquanto que a simetria é quebrada
para densidades pequenas, onde temos dois minimos nao nulos. O modelo passa em todos
os testes locais de gravidade, embora sejam esperados desvios detectaveis pela préxima
geracao de experimentos. A dinamica cosmoldgica é modificada por uma forca de longa

distancia.

3.2.1 Introducgao

Assim como nos modelos camaleao, a acao que descreve o symmetron é

MR 1
2 2

(06)> — V(6) - \/%—ng(d), g)) L 34

S:/d4x\/—_g(
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e os campos materiais estao acoplados a uma transformacao conforme da métrica distinta

g*¥ onde:

Guv = Cz(ﬁb)gw‘ (3-42)
Serd utilizado
C(6) =1+ ¢ (3.43)
2T '

Variando a acao em termos do campo escalar, obtém-se as seguintes equacoes do

movimento
O¢ =V, — C¥(¢)Cy(0)T, (3.44)
onde T = G T e TH = —ﬁg;z

Variar a acao acima em termos da métrica dara origem as equagoes gravitacionais

MEG = (T2, + C*T31) (3.45)

o potencial do campo sera quartico

V(9) =~ + 0" (3.46)

Note-se que, em comparagao com o modelo camaledo, tanto a definigdo acima de V(¢)
quanto a definicao de C(¢) facilitam a compreensdo do modelo sob o ponto de vista
quantico, por envolverem somente termos quadraticos e quarticos.

A dinamica do campo serd portanto definida por um potencial efetivo na forma

V() = 5 (g — ) 6 + A6t (3.47)

3.2.2 O Caso Esféricamente Simétrico

Novamente, o sistema solar serda aproximado por espago-tempo Minkowski estético (¢ =

0), esfericamente simétrico, com a matéria tratada como poeira (w = 0). As equagoes do
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movimento para o campo escalar se reduzem a:

d*¢  2do
v, + . 4

Escrito em termos da densidade p = C®p, que é conservada no referencial de Einstein.
Para um corpo de densidade p. em um meio com densidade p, com condicoes de contorno

d¢/dr|r:0 =0e qb‘r—mo = (bb-

A solucao no interior do corpo serd

R . P
n = A— sinh 2 3.49
o(r)in = A% s (/7 — ) (3.49)
e no exterior sera
R —2ur
O(T)ex = B?e KT+ . (3.50)

[gualando os campos interno e externo e suas respectivas derivadas na superficie do
objeto (raio R) obtém-se os coeficientes A e B. As solugoes envolvem trés parametros
adimensionais: uR, p/pu?M? e pR?/M?. A primeira quantidade mede a relagao entre o
raio do objeto e o alcance da forga causada pelo symmetron, de maneira que os objetos
de interesse sao tais que uR < 1. A segunda é uma comparagao entre a densidade
do objeto em comparacao com a densidade média cdésmica do symmetron, e os objetos
de interesse sao mais densos que a média e, portanto, o = p/u?*M?* < 1. Por fim, o
parametro representa a relacao entre o potencial Newtoniano ® em relagdo a M/M,,, tal
que o = 6®M?/M?. Ha dois casos de interesse a serem estudados.

Para objetos pequenos, a < 1 e

1 « «Q
A= (1-3)  B=-a5. (3.51)

enquanto que para objetos grandes a > 1 e

A= (bo%eﬁ, B = ¢y (—1 + %) . (3.52)

Em distancias R < r < p~! a forca sentida por uma particula teste devido ao corpo

estudado sera
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F, My 1
— X pp— = — K 1. 3.53
Fq OpR2 o < (3:53)

A quinta forga gerada serd suprimida pelo parametro 1/«a, que serd o anédlogo do
efeito thin-shell nos campos camaledo. Inclusive, ¢(r = 0) = poe~V®, e portanto ha uma

supressao exponencial ao campo no interior dos objetos.

3.2.3 Referenciais de Jordan e de Einstein

A Relatividade Geral possui em seu fundamento a liberdade de escolha de sistemas de
coordenadas, que nao afeta a fisica por detras de um sistema. Uma questao bastante
discutida ¢é a de se realizar transformacoes conformes em uma teoria, se o resultado final
descreve a mesma fisica [69,70]. Um exemplo tipico provém do modelo Brans-Dicke, que
a partir de uma transformacao conforme da métrica e uma redefinicao do campo escalar,
pode ser levada a uma forma simples. A Lagrangiana do modelo é, em seu referencial

usual, de Jordan:

S = / diz/—g (M751 F(B)R — %(6(25)2 + A) . (3.54)

As transformacoes

Guv — guu = ¢guy (355)
. V2
6 d= /“’T”’dgb (3.56)
levam a nova acao:
M2R _
S = / d'z/—g ( ;l — GV .V, — £m> . (3.57)

Como ela acima apresenta todo o seu setor gravitacional descrito somente pelo escalar
de Ricci R, chamaremos tal referencial de “referencial de Einstein”, enquanto outros
referenciais serao chamados “de Jordan”. Embora seja assunto de intensos debates, a

conclusao geral é que a fisica descrita pelos diferentes referenciais é diferente. Entretanto,
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passar de um referencial ao outro pode auxiliar a ganhar intuicao sobre o problema, e

sabe-se que ao realizar uma transformacao conforme que a estrutura causal é mantida.
O campo escalar é universalmente acoplado a matéria, de maneira que o mecanismo

pode ser compreendido em termos do referencial de Jordan. Transformando todos os

termos da agao do modelo em termos da métrica g,,, obtém-se

R 1
S = / d%J—_a( s @Waﬂaﬂ—\lﬂvw>—ﬁme,g)), (3.58)

onde ¥ = C~2(¢). Reconhecemos imediatamente o comportamento dos modelos Brans-

Dicke, com parametro

11 1,
w0)=3 <2Mgl(d1n cris) 3) (3.59)

(@) ~ % (% <2ﬂj‘£¢)2 _ 3) (3.60)

e O(¢) = 1+ ¢?/2M?. Em regioes de alta densidade ¢ — 0 e o parametro de Brans-Dicke

assume valores muito altos, indicando que a Relatividade Geral é recuperada. Em escalas
de baixa densidade, o parametro assume valores da ordem de 1, o modelo distingue-se
nitidamente da Relatividade Geral. Em tais limites, o campo escalar pode ser utilizado

para gerar efeitos de energia escura.

3.2.4 Testes Gravitacionais

Para satisfazer os testes gravitacionais usuais, sera necessario que em toda a Via Léctea
o campo escalar esteja oculto (a > 1). No caso limite a > 10, lembrando que ® ~ 1075,
entao necessariamente M < 1073, e a forca mediada pelo symmetron terd um alcance da
ordem de Mpc no vacuo. Entretanto, o limite extremo citado podera nao ser suficiente
para ocultar o campo escalar em todos os objetos da galaxia.

Pequenos desvios da Gravitagao Newtoniana sao bem descritos pelos conhecidos pa-

rametros PPN, onde a métrica é modificada apropriadamente para descrever os desvios
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da Relatividade Geral. Para teorias envolvendo campos escalares e tensoriais, bastam os

parametros ypy € Bpy. No referencial de Jordan, a métrica assumira a forma:

Joo=—(14+20; +28pn®3) e Gij = (1 —27pn® ;)5 (3.61)

Em termos de w(¢) os parametros assumirao a forma

1+ w(9)
Bpn = m (3.62)
ven =1+ ! dw (3.63)

(3+2w)?((4+2w)) d(C—2)

Os parametros descritos sdo limitados pela sonda Cassini em |ypx — 1] < 107 e pelo
experimento Lunar Laser Ranging (LLR) em |Bpy —1| < 107%. A restri¢do no parametro

Bpn traduz-se em M < 107* M.

3.2.5 Cosmologia

Verificamos portanto os parametros limites onde a gravitagao nas escalas do sistema solar
nao é afetada. Agora, é possivel descrever a cosmologia do modelo dentro do espaco
de parametros obtido. Em um Universo homogéneo, isotrépico e espacialmente plano a

métrica FRW fornecerd a seguinte equagao do movimento para o campo escalar:

$+3H+Vy+CCy Y (1 —3w;)p; = 0. (3.64)

Cada componente material é separadamente conservada no referencial de Jordan. En-

tretanto, sera util definir uma quantidade conservada no referencial de Einstein:

p;i = C30Fwi) (3.65)

e em regioes onde a densidade nao varia muito nas escalas de tempo relevantes, o campo

escalar seguird o potencial efetivo

Vers(8) = V(o) + Z C=3wdp,. (3.66)
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A equacao de Friedmann para a densidade por sua vez sera:

1.
3MAH? = §¢2 +V(p) +C* Z pi. (3.67)
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Capitulo 4

Modelos Vetoriais

Campos vetoriais sao candidatos naturais para a realizacao de modificagoes na Relati-
vidade Geral e para propor a existéncia de novas componentes materiais na composi¢ao
do Universo. Eles sao muito bem conhecidos teoricamente e abundantes na natureza, no

caso dos bésons de gauge do modelo padrao de fisica de particulas.

Teorias alternativas gravitacionais contendo campos vetoriais acoplados a métrica tem
sido estudados ja ha muito tempo, desde a década de 70, por Will, Nordvedt e Hellings
[13,71]. Tais teorias foram pouco estudadas pelo fato de que os experimentos sempre
apontaram para um Universo isotrépico em largas escalas. Além disso, sempre houve
dificuldades em se gerar modelos viaveis, estaveis. Outro modelo historico importante foi
o de Ford [72], o primeiro a tentar realizar um modelo inflaciondrio utilizando campos
vetoriais. Mais recentemente, Golovnev, Mukhanov e Vanchurin [73-76] propuseram um
modelo de inflagao vetorial, onde a aproximacao slow-roll poderia ser obtida, que também

causou impacto. O modelo ja foi estudado em [77].

O interesse em campos vetoriais foi reacendido nos ultimos anos devido a busca por
possiveis violagoes na invariancia de Lorentz [29,78]. Além disso, diversos grupos tem
reportado a observagao de algumas anomalias na radiacao césmica de fundo. E verifi-
cado um possivel alinhamento entre os multipolos inferiores e uma assimetria hemisférica
relevantes do ponto de vista estatistico, o que contradiria a suposicao de um Universo

perfeitamente homogéneo e isotrépico em larga escala [49,79,80]. E digno de nota que o
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experimento Planck analisou o caso e a relevancia do ponto se mantém para os novos da-
dos [81]. Campos vetoriais ja tem naturalmente uma dire¢do preferencial, e portanto sao
candidatos naturais para causar violagoes na invariancia de Lorentz e também possiveis

anisotropias.

Modelos de energia escura baseados em campos vetoriais foram propostos [82-86]. Eles

apresentam como vantagem o fato de permitirem uma rica fenomenologia [87-102].

4.1 O Campo Vetorial Acoplado com a Gravidade

O eletromagnetismo pode ser descrito por meio de uma agao muito simples

M2R
S:/\/—_gd413 <_%_iFMVFLW+Lm). (4.1)

onde L, representa os termos de massa e carga. Tal é a acao mais simples que pode ser
criada para descrever as duas forcas atuantes em larga escala no Universo. E possivel,
entretanto, escrever uma agao mais geral, se permitirmos a existéncia de acoplamentos nao
minimos do campo gravitacional com os campos eletromagnéticos, confinando entretanto

a teoria para manter até no maximo duas derivadas do campo. A agdo mais geral serd

2

g / \/_ 4, ( ;;l c FW )\(VuAu>2 +wR 4#14“ + g At A m m) .
(4.2)

Variando com relacao a métrica, obtém-se as equagoes gravitacionais, que assumirao

a forma

MGy = wT, + 0T, + NI, + €Ty, + T/ (4.3)

onde
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Tw, = 20(A%Ag) g + 24, A°Gy + 2RA, A, — 2V, V, (A% A,)
T/fr/ = guuvavBAaAﬁ — g#yAaA’BRag + D(AMAV) — QVQV(“<AV)MAO‘) + 4AaA(#Ry)a
Th, = G (VaA®)? + 29, A*V o (VA7) — 44,V ,) (VA7)

T, = 4F*F — g F*P Fop. (4.4)

Em tais condicoes, variando a acao com relacao ao campo vetorial, obtém-se
2eV, F* — A\VH(V,A") + wRA* + o R AY = 0. (4.5)

4.1.1 Universo Anisotrépico e o Reestabelecimento da Isotropia

O modelo em questao pode gerar de maneira natural um tensor energia-momento ani-
sotropico, e por consequéncia um Universo anisotrépico. Devido a intencao de utilizé-lo
como um candidato a energia escura, sera utilizado um campo vetorial homogeéneo. Ele

pode, sem perda de generalidade, ser alinhado com a direcao z, de modo que:

A, = (Ao(t),0,0, A,(1)). (4.6)

Tal direcao se comportara diferentemente do que as direcoes perpendiculares a z, e,
caso o campo vetorial seja dominante, sao esperadas anisotropias em larga escala. A

métrica do tipo Bianchi I descreve bem o caso. Elas podem ser modeladas pela métrica:

ds* = dt* — a, (t)*(d2® + dy*) — ay(t)*dz" (4.7)

onde a, e a| sao, respectivamente, os fatores de escala nas duas dire¢oes perpendiculares
ao campo vetorial, e o fator de escala na direcao do campo. Para esta métrica, obtém-se

as seguintes equacoes para as duas componentes do campo vetorial:

Ao + N2H | + H))Ag + M3 Ay =0 (4.8)

2eA, +2¢(2H, + H))A, + M3 A, =0
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onde

M3, = (2w+0)(2H? + H}) + (2w + 0 + \)(2H, + H)) + 2w(2H H| + H})  (4.9)

M3 = 2w(3H2 +2H,) + (2w + o) (H} + Hy + 2H H)).

Fica claro que a expansao do Universo gera uma massa efetiva e um termo de atrito na
equacao. Além disso, a componente temporal s6 serda dinamica para um \ # 0 enquanto
que a componente espacial sera dinamica caso € # 0.

Conforme amplamente discutido no inicio da Tese, o Universo em que vivemos apa-
renta ser isotropico. Embora possam existir anisotropias residuais, certamente um modelo
completamente anisotropico nao descrevera adequadamente o Universo observavel. Por
isso, é importante que em tais modelos as anisotropias geradas sejam comprovadamente
muito pequenas, abaixo dos limites observacionais.

Em principio, é possivel solucionar o problema para a classe dos modelos vetoriais

afirmando que:

e O campo vetorial possui somente uma componente temporal, e portanto nao gera

anisotropias em nivel de background [82].

e O campo vetorial permanece subdominante por toda a histéria do Universo, como
uma “impureza” em sua composi¢ao, e portanto jamais gerard anisotropias de larga

escala [89].

Caso o modelo em questao nao permita as solugoes citadas acima, medidas mais ex-
tremas podem ser tomadas, adicionando um maior nimero de campos vetoriais na com-

posicao do Universo. Por exemplo:

e Supor a existéncia de trés campos vetoriais de mesmo modulo, mas com componentes
espaciais ortogonais entre si [87]. As contribui¢oes de cada componente se somarao

no tensor energia-momento, reestabelecendo a isotropia no mesmo.
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e Supor a existéncia de um nimero muito grande (N) de campos vetoriais no Universo,
apontando em direcoes aleatorias. Suas contribuicoes ao tensor energia-momento se

somam, e a anisotropia residual gerada pelo conjunto serd da ordem de VN [73].

Verificadas as questoes citadas acima, a isotropia em nivel de background é reestabe-
lecida e a métrica Robertson-Walker podera ser utilizada, com qualquer desvio residual

tratado perturbativamente. Tomando

a.(t) = a(t) (4.10)

a)(t) = a(t) (1 + %h)

d82 = dt2 — a(t)2(5ij + hij)d.%idxj, (411)

onde h;j = hd;; e h < 1. O comportamento do fator h pode ser encontrado através das
equacoes de Einstein. Substituindo a métrica acima e linearizando, encontraremos um

fator extra na direcdo do campo vetorial, que pode ser isolado calculando

d a®h) + O(h?). (4.12)

G =G =g

Integrando uma expressao para h em termos do tensor energia-momento, obtém-se

h = MZpQ /% </ a*(py —p”)dt) dt, (4.13)

expressao esta que nao pode ser integrada diretamente, uma vez que as pressoes depen-

derao do fator h, mas que pode ser obtida aproximadamente utilizando-se um método
iterativo, com grande precisao. Pode-se assim quantificar a anisotropia residual, que de-
verd estar dentro do permitido pelas observacoes. Além disso, é desejavel que o grau de
anisotropia nao cresca, de maneira a garantir que a anisotropia mantenha-se sob controle
ao longo da evolugao do Universo [82].

Supondo a anisotropia residual sob controle, é possivel utilizar, com seguranca, a

métrica Robertson-Walker para encontrar as equagoes do movimento. No caso, elas serao
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; ) 1 )
Ao+3HAo+ 5 (3(4w o) H? +3(A+ 2w+ J)H) Ay =0 (4.14)

. . 1 .
A +3HA. + o (3(4w + o) H? + 3(6w + a)H) A =0,

enquanto que a densidade de energia do campo vetorial é dada pela expressao

Pag = M2+ 6(A 4+ 2w + 0) HAgAg + 3(3\ + 2w + 20) H? A2 = 0 (4.15)
2 'Z AZ 2 2
Pa, = —2e§ — 2H (6w + 0)77 + H*(3w + O')E =0,

O background cosmolégico do modelo acima pode ser estudado facilmente, pela solucao
aproximada ou numérica das equacgoes diferenciais descritas. O comportamento do campo
vetorial subdominante em um contexto inflaciondrio pode ser obtido utilizando-se a ~ e'’*,
onde H é constante. Ja durante os periodos de dominacao da radiacao e da matéria,
bastaria utilizar a o t* ¢ H « p/t, onde p = 2/3(1 + w) (lembrando que w = 0 para
matéria e w = 1/3 para radia¢ao). Para uma andlise detalhada do caso, verificar [86]

Em dado momento, entretanto, o campo vetorial pode dominar a composicao do Uni-
verso. Caso somente a componente temporal domine nao ha problemas com relacao a iso-
tropia do Universo. Para compreender o comportamento, pode-se fazer a analise dinamica

das equacoes acima para a componente temporal do campo. Uma escolha inteligente de

variaveis facilitara o processo: definindo-se

dln AQ
— 4.16
y - (4.16)

onde x = In a obtém-se o sistema linear autonomo
dH _ 3H(2w +0)y? — 24w + o)y — 34w + o) (A + 2w + o) (4.17)

dx (y+ 3N+ 2w + 0))?
dy P +6(A+2w+0)y+ 33\ + 2w + 20)
dr Y Y+ 30\ + 2w+ o)

que pode ser combinado, permitindo a construcao do mapa de fases
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dinH  =3Q2w+0)y*+6(4w + o)y + (4w + o) (A + 2w + 0)
diny — (¥2+6(\+ 2w+ o)y + 3(3\ + 2w + 20))(y + 3(A + 2w + 7))

(4.18)

Para complementar as equagoes acima, ¢ necessario complementar com as equacoes

gravitacionais (H? = p/ 3M§l), que fornecem a seguinte restricao para y:

A2
gv%(y2+6()\—l—a+2w)y+3(3)\—|—20—|—2w)) = (4.19)
pl
ou
Y+ 6(A+ 0+ 2wy +3(3X+20 +2w) >0 (4.20)

Obtém-se fl—f = 0 quando H =0 ou

n (4w +0) £ /(4w + 0) (10w + 40 + 3(2w + 0)?)
Yr=0) = ; (4.21)
(2w + o)
ej—izOquandoyzOou
Yiymo) = —3(2w + 0 +A) £ /30w + 120 + 9(2w + 0)2. (4.22)
+ +

Os pontos criticos do sistema, portanto, serao (0,0) e (y(ﬂ;zo), 0), e caso Y y_g) = Yy
teremos uma linha critica, pois as equacoes serao zero independentemente do valor de H.
Cabe notar que caso 30w + 120 + 9(2w + ¢)? < 0 somente existird o ponto critico trivial.
Um estudo detalhado da dinamica do sistema dependendo do conjunto de parametros
adotados pode ser encontrada em [86].

Podem também ser encontradas solugoes que permitam expansao acelerada de escalas,
ou seja, pa, < —1/3. Escrevendo em termos de w = p/p

C —(dw+20+ N2+ (2w — 0 —3N)(2y + 3(2w + o + N))

v (y + 32w + 0 + )2 (423)

A viabilidade do modelo também pode ser testada. Com relacao aos testes locais,
os parametros PPN ja h& muito foram obtidos [13]. De acordo com a acao utilizada no

presente trabalho, eles serao:
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1+ 4wA%(1+ (2w + 0))
1 —4wA?(1 — 2)

YPN =

1 1 e (PN — 2)
BPN—4(3+7PN)+2@ (1+ a

apnt = 4(1 — vpn ) (1 + 2eA) + 16wA*Aa

4 A2
apya = 3(1 —vpn)(1 + §eA) + 8wA?Aa — 266

apns = Epn = Cpv1 = Cpn2 = (png = Cpnva = 0

onde

(1 — 4wA?)(2¢ + 0 + 2w)
2¢(1 — 4wA?) + 32w? A?

1

A= i 2¢(1 — 44%(w + 0))

a=2¢(1 —3vpn) +20(1 — 2vpN)

b= (2w +0)((2ven — D)(ven + 1) +O(vpy — 2)) +

2 A
—(2vpn — 1)?(2w + 0 + A) (1 — %)

(4.24)

(4.25)

(4.26)

(4.27)

(4.28)

(4.29)

(4.30)

(4.31)

(4.32)

nota: b = 0 caso A = (0. Para compatibilizar o modelo em questao com os testes gravi-

tacionais nas escalas do sistema solar, sem a necessidade de ajuste fino em constantes,

¢ interessante que a teoria tenha os mesmos parametros PPN da Relatividade Geral, ou

seja, Yypy = Bpn = 1 e todos os outros parametros nulos.

O G efetivo nas teorias do tipo sera
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1 —1
Gepp =G <§(VPN +1) 4+ 6wA?(ypy — 1) — 24%0(1 + @)) (4.33)

Fica claro que, enquanto o vetor for subdominante (4% — 0), G.;; = 1 e nao haverd
desvios observaveis nas escalas do sistema solar. Com o médulo do vetor livre para variar,
o valor de G.¢r = 1 dependera do tempo. Os limites experimentais para tal variagao sao
Geff/Geff < 10_13/an0

Modelos vetoriais naturalmente possuem instabilidades, e os modelos devem ser ava-
liados caso a caso para verificar a estabilidade classica ou quantica de suas perturbagoes.
Em termos de sistema solar, pode ser utilizada uma métrica Minkowski e um campo veto-
rial constante (o campo vetorial ainda pode variar em escalas de tempo cosmolégicas). As
perturbacoes serao decompostas em modos de Fourier, no calibre longitudinal. A anélise
é simplificada pelo fato de que a escolha de um campo vetorial tipo-tempo nao quebra a
invariancia por rotacoes espaciais, de maneira que é possivel separar as perturbacoes em

escalares, vetoriais e tensoriais como usual. Portanto, a métrica sera:

ds® = (14 2¢)dt* — (1 — 21)8;;dx"da’ (4.34)

para o modo escalar e

ds® = dt* + 2F - di dt — 6;;dz'da? (4.35)

para o modo vetorial, com V-F=0.0 campo vetorial perturbado tem a forma:

A* = [Ag + 6 Ay, VOA]. (4.36)

Inserindo as informacgoes nas equagoes gravitacionais e do campo vetorial obtém-se

informacoes relevantes sobre a estabilidade do modelo. Os modos de energia

p= (T8 - MAGE) (4.37)

2 2) . . : .
onde To(o) e G(()o) sao respectivamente o tensor energia-momento e o tensor de Einstein

calculados até segunda ordem nas perturbagoes e () denota valor médio sobre regides
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espaciais. As densidades de energia resultantes deverao ser positivas, e as relacoes de
dispersao nas equagoes do movimento deverao, também ser positivas, para a obtencao de
solucoes oscilantes.

O modelo, embora nao gere modos tensoriais, afetard as ja existentes alterando sua

relacao de dispersao e também sua densidade de energia.

4.2 Campo Vetorial com Potencial

Diversos trabalhos tratam o caso onde hd um potencial. Portanto, a acao mais geral,

estudada em [77], serd:

M2%R
S = /\/—gd“x (—% +eF? + A(V,A")? + wRA? + 0 AP AV R, — V (A?) + Em) :

Por seu valor para ilustrar os conceitos apresentados, bastara comentar um caso par-
ticular da classe de modelos descrita, onde buscou-se a realizacdo de um periodo infla-
ciondrio no Universo. Em [73], Golovnev, Mukhanov e Vanchurin consideram um campo

vetorial (A*) massivo e com parametros € = —1/4, w = 1/6 ¢ A = 0 = 0. Portanto:

R 1 1 R
= — 4 - 124 — 2 _ 12
S /\/ gd w( e 4F F + 5 (m + 6) ALA ) . (4.38)

Variando esta acao com relagao ao campo vetorial:

V" + <m2 + g) A” = 0. (4.39)

Para a componente temporal v = 0, obtém-se
1 R 1. .
——V2A + m2 + — A + —&AZ = 0, 4.40
a2 0 ( 6 ) 0 a2 ( )
enquanto para as componentes espaciais v = k

; . 1 1 1 R
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com soma sobre i subentendida. Considerando um campo vetorial quase-homogéneo
(0;A, = 0) e definindo B, = A,/a, as expressoes (4.40) e (4.41) tornam-se, respecti-

vamente,

Ay =0 (4.42)

B; + 3HB; + m*B; = 0. (4.43)

Uma equacao para cada indice espacial. A expressao obtida é extremamente simples e
idéntica a (2.42). Verifica-se que é possivel até mesmo realizar uma aproximagao slow-roll
para potenciais adequados. Pode-se também obter as componentes do tensor energia-

momento, bastando variar a densidade de Lagrangiana com relacao a métrica g,,:

1 R 1
Tg = 1F75F7§§g - FQ’YF&, + (m2 + g) AO{AB - émQAWAW(Sg
Para um vetor quase-homogéneo em um Universo Friedmann espacialmente plano,
obtém-se
1 .
1Y = 5[B,’f +m?B}) (4.45)
e
i o5 2p2y 2 : L 2\ n2| si
T} = |=2(Be+m®B}) - SHB.B — 3 (H+3H ) B2| i+
B;B; + H(B;B; + B;B;) + (H + 3H* — m*)B;B;. (4.46)

onde ha uma soma sobre o indice k. E visivel que o tensor Energia-Momento representado
acima novamente nao satisfaz as equagoes de Einstein em um Universo Friedmann, pois
nao ¢é isotrépico. Seguindo Armendariz-Picén [87], a existéncia do tripleto é suposta.

Nesse caso, o tensor energia-momento para os trés campos vetoriais sera:
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3 .
) =p= 5[3,3 +m?*By] (4.47)

T! = —ps: = —=[B} — m*B})d.. (4.48)

A isotropia foi, portanto, reestabelecida. Resolvendo as equagoes de Einstein, obtém-se

H? = dr [B,z + mQBk} (4.49)
€

i .

—~ [23 + V} . (4.50)

a

Para |B| > 1, o Universo podera entrar em um perfodo slow-roll (B, < m2B}),
durante o qual p = —p. E todo o formalismo do capitulo anterior podera ser utilizado
para o estudo das caracteristicas do periodo inflacionario em questao.

As condigoes iniciais necessarias para a ocorréncia da inflacao vetorial descrita acima
foram analisada por Chiba [91]. O autor estuda um Universo inicialmente curvo e verifica
se a inflacao ocorrera para curvaturas arbitrarias. Ele conclui que o periodo inflacionario
nao ocorrera para uma vasta gama de condicoes iniciais. O modelo é bem mais sensivel a
tais condigoes do que o modelo usual de inflagdo cadtica.

Os préprios autores Golovnev, Mukhanov e Vanchurin ampliaram seu trabalho, deta-

lhando ainda mais alguns aspectos da cosmologia do modelo [74-76].
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Capitulo 5

Screening em campos vetoriais

Os modelos de energia escura e inflagao vetoriais geram uma cosmologia interessante. En-
tretanto, ha o problema usual: modelos com excelentes comportamentos cosmolégicos sao
abandonados por darem origem a uma quinta forca inaceitavel nas escalas do sistema so-
lar ou da galaxia. E, embora existam mecanismos de screening em profusao para modelos
escalares, nao havia nenhum modelo capaz de esconder campos vetoriais, embora bdsons
do tipo B-L tenham sido discutidos em [103]. A pesquisa original de doutorado consistiu
na criagao de um modelo de screening inico para campos vetoriais, cujos resultados fo-
ram publicados em [104]. O presente capitulo detalha a publicacdo e também apresenta

resultados ainda inéditos até a data da publicacao da Tese.

Sob as condigoes do mecanismo, o campo vetorial torna-se indetectavel em peque-
nas escalas, alterando entretanto a dinamica cosmolégica. Ele também permite ocultar
localmente possiveis violagoes na invariancia de Lorentz [78] e explicar a origem das ano-
malias verificadas nas anisotropias da radiacao césmica de fundo. Um campo vetorial
bem modelado é capaz de explicar o alinhamento entre o dipolo e o quadrupolo e a as-
simetria hemisférica reportada pelos grupos [49,79,80] e cuja relevancia foi confirmada

pelo experimento Planck [81].

Tal como nos modelos symmetron e camaleao, as componentes materiais do Universo
encontra-se acopladas nao a métrica que é utilizada para escrever o escalar de curvatura,

mas sim a uma transformacao conforme da mesma, cujo fator depende do mddulo do
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campo vetorial. O campo oscila em torno de zero em regides de alta densidade, mas
adquire um elevado valor quando a densidade ambiente cai abaixo de determinado limite.
Portanto, nem a dinamica local no interior da galaxia nem o Universo primordial sao

afetados pelo campo em questao, somente a dinamica tardia em escalas cosmoldgicas.

5.1 Descricao do Modelo

Em primeiro lugar, serd estudado o campo vetorial mais geral com no maximo duas
derivadas dos campos e um potencial. Na linha dos modelos symmetron e camaleao,
é possivel acoplar o conteiido de matéria do Universo com uma métrica dependente do
campo vetorial por uma transformacao conforme. Dai surge toda uma nova classe de

modelos:

M%R
S = /\/—gd“x (—% +eF?* + A(V,A")? + wRA? + 0 A*R,,, — V(A?) + L,,[3, 1/1]) .

onde A? = A A" e F 2 = F,,F* . Para mostrar o funcionamento do mecanismo de

screening com base na a¢ao acima, torna-se necessario fazer algumas escolhas.
e Quais parametros serao utilizados dentre €, \, w e o7

O parametro € é responsavel pela dinamica da componente espacial do campo veto-
rial, enquanto o parametro A é responsavel pela dinamica da componente temporal. Os
parametros w e ¢ podem gerar uma massa efetiva para o campo vetorial devido ao aco-
plamento com a gravidade, mas ao mesmo tempo podem também introduzir perigosas
instabilidades no modelo, para determinadas combinacoes de parametros.

Uma escolha inicial natural seria zerar os parametros w e o, e utilizar o mesmo valor
para € da Lagrangiana de Maxwell, ou seja, e = —1/4. Com relacao a A, a escolha foi
manté-lo com o valor A = —1/2. Tal termo mantém a componente temporal dinamica,
e favorece a obtencao de equagoes interessantes para o sistema solar, como serd visto a

seguir.
e Qual potencial sera utilizado?
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Optou-se pelo caso mais simples possivel, V(A*A,,) = M 22’42, um termo de massa. Este

termo favorece a quantizacao do modelo, por manté-lo similar ao caso do ja bem estudado

eletromagnetismo com massa, ou a Lagrangiana de Proca.
e (Qual métrica sera acoplada a matéria?

Uma primeira generalizacao do fator conforme dos modelos camaleao ou symmetron
para campos vetoriais seria construi-lo com o escalar mais simples que pode ser formado

com o campo, A%, ou seja:

B(A?) = /My, (5.1)
Note-se que as conclusoes relativas ao parametro  dos capitulos anteriores serao
revistas, visto tratar-se de um modelo completamente diferente. A métrica §,, sera

2BA% /M

Guw =€ G- (5.2)

Esta relacao garante que ambas as métricas possuem a mesma estrutura causal. Dadas

as opgoes acima, a Lagrangiana reduz-se a:

MXR 1 2
2

S - / di2/=g {—— TR (VA MTAQ} + / dalonlg ], (5.3)

onde R ¢ o escalar de Ricci, construido pela conexao Levi-Civita da métrica g,,,. Para que
o acoplamento conforme nao seja trivial, é necessario que haja uma componente dinamica
no modulo do campo vetorial, de maneira que este mecanismo nao é aplicavel a teorias
do tipo Einstein-Eter [100], onde o campo tem norma constante.

Variando a agao com relacao ao campo vetorial, obtém-se:

20 _ .~
OA, = R,"A, + (M2 + ﬁ%gaﬁTaﬂe‘*ﬁA“’/Mﬁ) A, (5.4)
p
onde Ta/g = %ggﬁ;g. Este tensor energia momento serd conservado para a derivada

covariante associada com a métrica g,,, de maneira que V, 7" = 0.

O tensor energia momento no referencial de Einstein, para a métrica g, sera
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T,, = B*(A?%) ﬁw—#M%AﬂB%A%TAW&J. (5.5)

Note-se que V, 7" # 0. O segundo termo do lado direito nao ocorre nos modelos de
screening escalar, ele surge aqui pois o acoplamento conforme do tipo B?(A?) depende
ele mesmo da métrica, oculta em A? = g, A*A”. Como o termo adicional é proporcional
ao trago de Tuw ele nao influenciard um Universo dominado por radiacao. Portanto, na
evolugao cosmoldgica, ele somente gerard um efeito distinto do caso do campo escalar
quando as componentes materiais se tornarem suficientemente relevantes, caso onde ele
podera dar origem a anisotropias de larga escala.

As componentes materiais e de radiacao do Universo serao descritas por fluidos ideais,
portanto pelas quantidades p e p. Em termos da equacao de estado, teremos p = wp,
com w = () para matéria e w = 1/3 para radiagdo. Note-se entretanto que a quantidade

p somente ¢ conservada no referencial de Jordan para a métrica g,,. Dai:

p+3Hp(1+w) = 0. (5.6)

No referencial de Einstein, para a métrica g, a expressao acima sera:

p+3B'Bp(1+w)+3Hp(14+w) =0 (5.7)

definindo @ = Ba e com p = B*1+%)j obtém-se

p+3Hp(1+w) =0, (5.8)

e portanto foi obtida uma quantidade conservada no referencial de Einstein e independente
de A, que serd utilizada com frequéncia na andlise a seguir. Note-se que para valores
pequenos da norma do campo vetorial ambas as quantidades coincidirao.

O modelo pode ser estudado no referencial de Jordan. Para isso, sera necesséario
inverter a relagdo (5.2), resolvendo a equacio A% = §,, A*A” = B?(A%)A? para A% em
termos de A2. A inversdo da relagdo conforme serd dada por G = e~ W(2B4%) Juv, onde

W (z) é a fungao de Lambert.
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5.2 Sistema Solar

De posse das equacoes do movimento, é possivel ver o novo mecanismo em funcionamento
nas escalas do sistema solar e da galaxia. O ambiente galactico é composto basicamente
. . , . .1 2 2
de poeira em um espaco-tempo plano. Aqui serd conveniente utilizar p = e3#4°/M5 5 ¢ as
equagoes de campo podem ser escritas como
25 1% 2_ A2 2
_ 2, 2EP B(AF-A%)/M,
0A, = (M + e » ) A (5.9)

p

Os pontos criticos podem ser facilmente obtidos:

M2 MM
A, = A2 2= Py T
=0 0 B % 28y

O primeiro ponto critico é trivial e corresponde a um vacuo invariante de Lorentz.

(5.10)

O segundo adquirird um valor nao nulo, quebrando a simetria de Lorentz, e somente
existird se M? e 3 tiverem sinais opostos. Para o bom funcionamento do mecanismo, serd

necessario:

e Escolher < 0.
e Supor que A; > Ap.

Basta que A; > Ay em ao menos uma ordem de grandeza, e a proxima secao mostrara
que caso seja verdade inicialmente, tal condicao se mantera ao longo de toda a evolucao

do Universo. No caso as equagoes serao reduzidas a

M2

p

OA, = (M2 + 2’26552”43) A, (5.11)
e é possivel definir um potencial efetivo para ao campo vetorial
Vi (A2) = —%MW - pe B, (5.12)
A matriz de massa no ponto critico, assumindo A=06 M;; = m3d;;, onde

28p
2 2

78



Screening em campos vetoriais

Entao, em regioes de alta densidade, a massa efetiva serd mg ~ —QBp/Mg (positiva
para 8 < 0) e o VEV do campo serd zero. Em regides de baixa densidade, entretanto
m2 ~ —M? < 0 e os modos se tornam taquionicos. Para o segundo ponto critico as

massas serao:

(5.14)

M?M?
mi=m5=0, m3;=2M"log [— p].

2Bp
Este resultado era esperado pois o potencial efetivo (5.12) exibe uma simetria O(3)
que é quebrada espontaneamente para O(2) no ponto de minimo, de maneira que um
modo massivo e dois modos sem massa emergem, correspondendo as simetrias que nao
M2M?2

se quebraram. Dado que os pontos criticos existirao somente para log [— mpp] > 0,0

modo massivo nunca sera taquionico.

Assim, o potencial efetivo tem um comportamento de quebra de simetria quando
se desloca de uma regiao de densidades elevadas para uma de baixas densidades. Em
densidades muito altas (|268p| > [M?M?]), o potencial efetivo tem apenas um ponto
critico localizado na origem de maneira que o campo vetorial tem um VEV nulo e uma

o 2 . , : :
massa positiva mg ~ M‘fj\l/‘;g. Quando a densidade é suficientemente baixa, entretanto
P

(128p| < |M?M?]), o ponto critico na origem se torna taquiénico e o campo se desloca
dele. O acoplamento conforme estabiliza a evolugao taquionica e um novo conjunto de
pontos criticos surge, de maneira que no novo vacuo, correspondendo ao potencial efetivo
apds a quebra de simetria, ha dois modos sem massa e um com massa m3 dada em (5.14).

A diferenca do modelo apresentado para o symmetron é que, no symmetron, a estabi-
lizacao do modo taquidnico é realizada pelo termo ¢* do potencial, enquanto aqui é dada
pela exponencial no acoplamento conforme.

Os pontos criticos do potencial efetivo sao a chave para o mecanismo: dado que
-M 2M5 < 20p para a densidade local no sistema solar ou na galaxia, o VEV do campo
vetorial serd zero. Em primeira ordem, a interacao do campo vetorial com os campos
materiais serd SAJ, EV(SA#T/Z\/[]D2 de maneira que ele se desacopla da matéria em ambientes
de elevada densidade. Quando o campo vetorial adquire um VEV diferente de zero, a forca
da interagao serd dada por SAY oy /MZ?, e para que a interagao seja da mesma ordem da

ravidade serd necessario, pelo menos, que 3A* ~ M. Esta condicao é obtida quando
) 5 VEV p
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M?2M?
2>
By~ 1.

a simetria é quebrada, dado que a condicao para esta quebra é precisamente —

Outro ponto interessante do mecanismo é que, depois da quebra de simetria, o VEV
diferente de zero para o campo vetorial, e ha também uma quebra espontanea da simetria
de Lorentz quando ha uma transicao de regioes de elevada densidade para regioes de baixa
densidade. Isso representa uma caracteristica tinica com relagao a outros mecanismos de
screening para campos escalares. O mecanismo pode ser utilizado nao somente para
ocultar uma possivel quinta forca, mas também para ocultar violacoes na simetria de
Lorentz, ou em outras palavras, para restaurar dinamicamente a simetria de Lorentz em
regioes de elevada densidade.

As restrigoes locais para a teoria podem ser obtidas conhecendo-se o campo nas pro-

ximidades de um objeto estatico e esfericamente simétrico. As equacgoes de campo serao:

Al + LT [MQ + 2”—52@“3/1‘45} Ay
r Mp
2
A"+ ZA = — | M2+ 0 P8 -saz A,. (5.15)

Como a equagao para a componente Ay é igual & para a componente A, (ou seja, a
massa efetiva é a mesma em ambas as equagoes) e seu valor cosmoldgico assintético serd
menor devido as condigoes iniciais e a evolugao cosmoldgica, ele se manterd menor para
qualquer r. Essas equacoes sao muito similares as obtidas para o symmetron, as solugoes
correspondendo a um objeto de densidade pi e tamanho R e com condigoes de contorno

AL(0) =0e A(r — o0) = A, sendo A o valor cosmolégico:

r R r

onde o® = —20prR*/M} e y* = M?R? sao parametros adimensionais. A massa mg é
dada em (5.14). E importante perceber que na expressao para mgs utiliza-se o a densidade
cosmoldgica e nao pg, e as constantes B e C' sao obtidas de maneira que ambas as solugoes e
suas primeiras derivadas sao iguais em r = R. A figura 5.1 consiste na solucao em questao,
onde verifica-se um analogo para o efeito thin-shell, com o campo indo rapidamente para
zero dentro do objeto.

A forca agindo em uma particula teste devido ao campo vetorial é dada pelo gradiente

do fator conforme |ﬁ | = dIn B/dr, como obtido através das equagoes geodésicas. Uti-
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lizando o limite de campos fracos, com ¢,, = 7., + hy,, onde |y, | < 1, entdo temos a

expressao para a quinta forga

q B dA,  dhw
Fl = = |2(p™—n")A ——ALA, 1
= an ¢ ) g = g A (5.16)
28 d4, - dA  1da
~ S A A 2 A A,
Mg 0" dr dr 2 dr "

O 1ultimo termo entre colchetes é proporcional a forca gravitacional usual, o gradiente
do potencial gravitacional. O modelo portanto pode ser visto como uma modificagao da
constante de Newton. O primeiro termo é proporcional ao campo e ao seu gradiente
resultando em uma quinta forca, ou a uma modificacao na constante de Newton efetiva.
Esta forca é proporcional ao valor do campo e de seu gradiente, de maneira que se torna
desprezivel no interior da galdxia, dado que seu valor cai dramaticamente, e temos o efeito

thin-shell (vide Fig. 5.1).

L4} 1
12 F ]
10f

0.8

A/ Acosm

0.6 -

0.4 -

0.2

0.1 0.2 0.5 1.0 2.0 5.0 10.0
r/R

Figura 5.1: O campo dentro e fora da galaxia: o campo vai para zero no interior da
galdxia mas tende a um valor constante no exterior. No interior da galdxia, portanto, a

quinta forca é escondida e a simetria de Lorentz restabelecida.

O mecanismo leva a quinta forca gerada pelo campo vetorial para valores extrema-
mente pequenos, longe do limiar de detectabilidade de experimentos presentes e projetados
para futuro préximo. Para isso basta impor valores da ordem de |3| > 10°. A figura 5.1
foi gerada com os valores |3| > 10 e M > Hy ~ 107*2 TeV. Fica claro pela figura

que experimentos para medicao de violagoes do principio da equivaléncia fraco e do tipo
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Eot-Wash sao facilmente satisfeitos para uma grande regiao do espago de parametros.

Qualquer valor mais alto para || apenas tornara o mecanismo mais eficiente.

10-3

10-¥

10-3%

10-%

M[TeV]

1040

10-4

106 107 108 10° 1010 1011 1012

[ B

Figura 5.2: Espago de parametros para |3| > 10° onde a simetria é quebrada fora da
galaxia e restaurada no interior, para que uma eventual quinta forca ou violacao de Lorentz

sejam ocultadas.

Apesar de mediada por um campo vetorial, uma particula teste perceberia a forca
dependendo somente da magnitude do campo, mas nao de sua direcao. Isso ocorre pois
o acoplamento com a matéria dé-se através de A2, do traco do tensor energia-momento

, .
Entretanto, a natureza vetorial da nova interagao aparecera nas escalas cosmoldgicas por

meio de efeitos gravitacionais em nivel de perturbacoes.

5.3 Cosmologia

O mecanismo em questao esconde o campo vetorial em escalas galacticas. Entretanto,
em escalas cosmoldgicas as densidades diminuem progressivamente com a expansao do
Universo, em dado momento permitindo a quebra de simetria e liberando o campo para
atingir seu novo minimo e afetar a dinamica do Universo. Dentro da regiao laranjada da
figura 5.2, havera maior interesse em uma quebra de simetria no passado recente. Em
periodos anteriores, o campo vetorial deverda oscilar em torno de zero, nao afetando a

formacao de estrutura ou a cosmologia de background. Por simplicidade o campo vetorial

82



Screening em campos vetoriais

serd considerado com uma polarizagao linear na direcao z, sem perda de generalidade. Na

métrica Robertson Walker:

, . . T
Ay +3HA, = | =38 4+ M2 4220 -z | 4
L Mpl
. . 9 . 2 Tﬁ 4B(A2—.A2)/M2
AZ+3HAZ = M*—H—-2H +2m€ 0 7= p AZ' (517)
L p

As equagdes gravitacionais sao bastante modificadas, e sdo mostradas a seguir (as deri-
vadas segundas foram eliminadas através da substitui¢ao das equagoes do campo acima).

Para a componente 00:

9
2

1. : 1 1. . 1 1
—§A3 —3HAgAy — —H?A2 + §M2A§ - §A§ + HAA, — §M2A§ - 5H2A§ +
T/B 242 2 - 2_ 42 2
+2W64B(A0 Ay AT + e Ao ADMy = 3V, (5.18)

p

Para as componentes xx e yy:

1. . 1 1 . . 1 1

+§A§ + 3HAgAy + gHZAg + §M2A§ + §A§, + HAA, + 5M?,ztﬁ + §H2A§ +
Tﬂ 242 2 N 2_ 42 2 .

+23 e AT AT 4 e AV = —3MIH? — 2MH . (5.19)

p

Para a componente zz:

1. , 9 1 1. , 1 1
+§A§ +3HAgAg + 5H2A§ + 5M?,43 - §A§ —HAA, — 5M2A§ — §H2A§ +
Tﬂ 2_ 42 2 - 2_ 42 2 .
+2ﬁge4ﬂ<“o ANy AT + peP A AMy — 3N H? — 2M2H. (5.20)

As outras componentes das equagoes gravitacionais sao nulas.

Resolvendo numericamente as equacoes do campo vetorial conjuntamente com a com-
ponente xx da equagao do movimento, supondo condigoes iniciais onde A; = A;/a > Ay,
obtém-se o comportamento mostrado na figura 5.3.

A integracao das equagoes do movimento para diversos valores do espaco de parametros

mostra que quando a componente temporal inicia menor do que a componente espacial,
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Log[Az] in red, Log[A0] in blue
10 B
st ]
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2 [
= st ]
By
- t |
-10 j\{\ﬁl"\"”(” " A
Foohy .u‘p‘w;.nwm [
o T sy P
_1sf e "WWWMMWWWM '
i ‘ ‘ WM‘WW"W’\W{M ']
-20 :\ T S S S S S S | : L ' “ W\ ]
=25 =20 -15 -10 -5 0
Log[a]

Figura 5.3: A evolugao cosmoldgica da componente temporal (azul tracejado) e da com-
ponente espacial (vermelho) do campo vetorial. A componente temporal segue o com-
portamento da componente espacial, e, caso inicie inferior & componente espacial, sera
sempre inferior. O campo oscila em torno de zero e perde energia por toda a evolucao do

Universo, mas apos a quebra de simetria o campo atinge o novo minimo.

a situacao se mantém e a componente temporal segue o comportamento da espacial,
mantendo-se menor por toda a evolucao. O campo vetorial tem a chance de dominar a
evolugao do Universo apds a quebra de simetria.

Por meio de aproximacoes, torna-se possivel estudar analiticamente as diversas fases
da evolucao cosmolégica do campo vetorial. De inicio serd desprezada a componente
temporal do campo na exponencial. Isto é justificavel considerando que as componentes
se encontram elevadas ao quadrado na expressao, e ja foram demonstradas as razoes pelas

quais a componente temporal serd inferior & componente espacial. Assim

Ao +3HAy = |-3H+ M+ 2—526_5“42/1\/[3 Ao
Mpl
.. . 9 . 9 T6 A2 /M2
Az + 3HAZ = M*—H—-2H + 2@6 207D Az (521)
p

Como o acoplamento a densidade de fundo se d4 por meio do traco do tensor energia
momento, apenas a matéria nao relativistica é relevante na anélise cosmolégica dos efeitos

do campo vetorial. Utilizaremos portanto T’ = Pm, mesmo durante a época de dominacao
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da radiagao. Assume-se também BA% < Mg de maneira que a exponencial possa ser

aproximada para 1. Bem dentro da época de dominagao da radiacao:

Ag+3HA, = —3HA,, A +3HA, =0

onde foi utilizado T ~ 0 e H? > M?. O modo crescente da componente temporal
¢ dado por Ay x t, enquanto A, mantém-se constante. A situacao mudard entretanto
quando a densidade de energia da matéria se tornar relevante nas equacoes do movimento.
Inspecionando as equacgoes do movimento, a densidade de matéria se tornara relevante
quando 2ﬁpm/M5 ~ H? ~ pr/Mg, ou seja, quando p, ~ 28p,,. Este fato é extremamente
importante, pois impord em quantas ordens de magnitude as condigoes iniciais para as
componentes espacial e temporal devem diferir. Para um moédulo de S suficientemente
grande, é possivel iniciar a integracao com uma componente temporal apenas uma ordem
de grandeza inferior do que a componente espacial. O redshift exato serd (1 + zp) =
260,/ = 28(1 + zeq) com zoq 0 redshift de igualdade das densidades de matéria e
radiacao. Contanto que § > 1, a densidade de matéria se torna relevante ainda no

periodo de dominacao da radiacao. Depois, as equagoes do campo vetorial sao:

AO—FBHAO:ﬁ—pQAo, AZ+3HAZ:
M,

(28 + 3)pm

Az~

Para [ negativo, as solugoes sao oscilagoes amortecidas para ambas as componentes.

1/4

No periodo de radiagao, o fator de amortecimento é t~'/*, enquanto na época de dominacao

/2.0 campo se comportard de tal maneira até que M? ~ BH?,

da matéria sera t~
onde a massa efetiva se tornara negativa e o campo crescera exponencialmente até que
A% ~ |M§ /B3|, quando os termos de ordem superior se tornam relevantes. Isto ocorre pois
a densidade critica onde ocorre a quebra de simetria é atingida e o campo evolui para
seu novo minimo, e o campo passa a oscilar em torno dele. O valor do minimo depende
do tempo, entretanto, devido a continua diminuicao da densidade cosmoldgica devido a

expansao do Universo. A escala de tempo onde as mudancgas podem ocorrer sera da ordem

de 5p/Mp2 , e portanto o centro de oscilacoes se move. A escala de tempo das oscilacoes
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sera
27072 2

-2 2 2 _MM 2
T NmeHNMIOgWNMIOgZBH

e a escala de tempo associada & evolucao do minimo é H 1,

lOg QBHQ )
que é maior depois da quebra de simetria.
E possivel encontrar a pressao e a densidade de energia do campo vetorial, associadas

as equagoes gravitacionais. Para a densidade de energia:

1, . , 1
PA. = §<~Az>2 +HAA, + §(H2 - MQM?
1, . , 1
pay = —5(Ao)* = 3BH Ao Ay + _(—OH? + M?) A7, (5.22)

Como a matéria do Universo esta acoplada a métrica modificada, sua densidade de
energia dependera diretamente do campo vetorial, de maneira que haverd uma densidade

de interacao

pr = <p625(A2 A 2]@20 (p—3p)e 4'3‘A3A3)/M5)- (5.23)

Verifica-se que para valores pequenos do campo vetorial, restara somente a contribuicao
das componentes materiais originais do Universo, e a dinamica nao é alterada. Verifica-se
também que alguns termos sao negativos. Utilizando as solucoes numéricas das equacoes
do movimento completas, verifica-se que os termos negativos mantém-se sob controle
durante toda a evolucao do Universo. Em algum ponto do futuro, entretanto, o termo
—M?A? pode dominar, pois M? se mantém constante, A? cresce lentamente, enquanto H>
diminui progressivamente. Tal fato leva singularidade futura. O comportamento descrito
¢ mostrado na figura 5.4 a seguir.

O comportamento das componentes do tensor energia-momento referente as pressoes
é também importante, e aqui é obtida uma assinatura unica do modelo apds a quebra de

simetria. Abaixo, é estudada a contribuicao nas direcoes x e y, perpendiculares ao campo:

1, . . 1
1pa. = §(Az)2 + HAA, + 5(H2 + M?)A?
1 . . 1
1PA, = 5(AO)2 + 3H AgAg + §(9H2 + M?)AZ. (5.24)
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Figura 5.4: Esquerda: O campo vetorial interage com as componentes energéticas do Uni-
verso, de maneira que nao conseguimos separar absolutamente a contribuicao do campo
vetorial da densidade de matéria e radiacao. A densidade total é representada no grafico
em roxo, enquanto as densidades puras de matéria e radiagao encontram-se em verde e
vermelho, respectivamente, para comparacao. Até a quebra de simetria o campo veto-
rial é subdominante e sua densidade é desprezivel. Apods a quebra de simetria, grandes

modificacoes sao visiveis. Direita: Foco no momento onde os desvios iniciam.

Somem-se os termos de interagao, que corrigirao a pressao de radiagao conforme

spaz—ayne | 2BA% L asaseaey e
0 P+ e (p 3p)e 0 P (525)
p

Todos os termos sao positivos. Entretanto, vemos que um dos termos de interacao

1pr=pe

mistura as componentes de pressao com a densidade de energia, causando um aumento
abrupto na pressao do Universo.

Para a componente z, paralela a direcao do campo vetorial, as equagoes serao:

1, . .
pa. = (A~ A = S0 M)A

1 . . 1
1PA; = 5(140)2 + 3HAgAy + 5(9H2 + M?) A (5.26)

e o termo de interagao sera

2
D1 = p EHAF-AD/ME | Mﬁz(p — 3p) BB ADME (42 42 (5.27)

p
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A componente espacial do vetor fornece uma pressao completamente negativa, en-
quanto a componente temporal fornecerda uma pressao positiva. Os comportamentos sao

mostrados a seguir na figura 5.5 .
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Figura 5.5: Esquerda: componente perpendicular da pressao. Direita: Componente para-
lela da pressao. Havera um grande aumento na pressao, pois o termo envolvendo apenas
densidade de energia se tornara relevante no termo de interagao. A pressao de radiagao

usual é mostrada em laranja no gréafico, para comparacao.

Unindo todas as componentes em um unico grafico (figura 5.6):

O fator conforme desvia pouco de 1 apds a quebra de simetria, como pode ser observado
na figura 5.7. Como o acoplamento conforme é responsavel pela estabilizacao do campo
taquionico no modelo, os termos de energia negativa tem a chance de dominar, causando

uma singularidade.

Para a componente paralela do campo vetorial, obtém-se uma pressao completamente

negativa (figura 5.8).

Dada esta pressao negativa, seria possivel um cenario onde ela possui o valor correto
para trabalhar como energia escura e causar a expansao acelerada de escalas nos dias
de hoje. Para isso, seguindo [73] no modelo de inflagdo vetorial, seria necessario utilizar
uma triade de vetores, apontando em direcoes diferentes, pois um tnico vetor nos fornece
uma pressao completamente anisotropica. Embora nao seja a maneira mais economica,

considerando que passam a haver 3 campos vetoriais na composicao do Universo, a pressao
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Figura 5.6: Densidade de energia (roxo), Pressoes paralela e perpendicular em azul escuro

e azul. Densidade de matéria e pressao de radiacao em verde e laranja.
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Figura 5.7: Fator conforme B.

negativa ocorreria em todas as componentes espaciais do tensor. Entretanto, o que foi
realizado de maneira tao simples no caso da inflacdo vetorial [73], no atual mecanismo
seria extremamente complicado, pois, afinal, qual seria o novo fator conforme? Uma
primeira tentativa seria
B A2
Mpl2 Z ()
B(A?) =" , (5.28)
entretanto as equagoes dos trés campos vetoriais estariam acopladas, pois o fator B envolve

todos os campos vetoriais e aparecera em todas as equacoes. Um estudo mais detalhado
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Figura 5.8: A pressao causada pela componente espacial do campo vetorial, na direcao

paralela, é negativa.

se fard necessario para fechar o modelo citado como um candidato viavel. Mesmo que a
Lagrangiana em questao falhe em manifestar-se como energia escura, certamente ainda
héd um amplo espaco de parametros na Lagrangiana mais geral para ser testado.

O modelo em questao, portanto, deixa marcas tnicas na cosmologia, que nao estao
presentes em outros mecanismos de screening envolvendo campos escalares. A maior parte
das assinaturas do modelo surgem do termo extra no tensor energia-momento, proporcio-
nal a A,A,, capaz até de produzir anisotropias de larga escala, detectdveis, uma vez que
contribuiriam com o efeito ISW. Tal anisotropia, entretanto, mantém-se sob controle no

cenario apresentado.

5.4 Perturbacoes na Matéria

Agora que a cosmologia de fundo foi estudada em detalhes, partimos para a compreensao
de como as perturbagoes no fluido homogéneo e isotrépico seriam afetadas pelo modelo, e
como se daria a formagao de estrutura no Universo. Considerando um valor de fundo para
o campo vetorial A,, sabendo entretanto que ele oscilard em torno do minimo que, antes
da quebra de simetria, estard em zero. Considerar as perturbacoes em cada componente
do campo vetorial também foi realizado, mas complica significativamente a andlise e as

equacoes. No gauge de Newton:
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ds® = a®(7)(1 4 2¢(7)e®*)dr? — a*(7)(1 — 2¢(7)e™*)dx? (5.29)

e o tensor energia-momento perturbado para poeira pode ser estudado.

T, = diaglp(T)(1 + om(7)e**)U,U,, 0, 0, 0] (5.30)

onde

U” = [(1 = ¢(r)e™™)/a(r), V(du(r)e™™)]. (5.31)

O campo vetorial tem a forma:

AP =10,0,0, A, (7). (5.32)
As componentes espaciais cruzadas do tensor energia-momento resultam em:
(9—v)=0 (5.33)

Restricao que pode ser utilizada para simplificar as expressoes para as outras compo-

nentes:

¢+ 3Ho+202H + H*)p = 0 (5.34)
6MZHG + 2M2k*¢ + pa®(6m + 2¢) = 0 (5.35)
2M2¢ + 2M2H$ + pa’dv = 0 (5.36)

expressoes que descreverao a formacao de estruturas desde que as seguintes quantidades
mantenham-se pequenas em comparagio com H?: M2, (A,/M,)? e B(A./M,)>. Se tais
quantidades forem grandes em comparacao com H?, nao somente a formacao de estrutura

serd afetada, mas também haverd uma anisotropia.
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5.5 Isotropizacao e Analise em Bianchi I

A evolugao das densidades de energia e das pressoes mostrada nas segoes anteriores foi
isotrépica. Entretanto, o que ocorrerd caso a anisotropia seja permitida pela métrica
escolhida, como no caso Bianchi I? Seria o comportamento obtido estavel perante pequenas
flutuacoes ou perturbacgoes nas condigoes iniciais isotrépicas fornecidas?

Para responder a tais questoes, cabe analisar o modelo na métrica Bianchi I:
ds* = dt? — a® da® — o’ dy* — aﬁdzz. (5.37)
As equacoes do movimento para o campo vetorial serao:

.. . . . 2 2 A2y /0s2
Ay + (Hj+2H Ay + <H|| +2H, — M* - M_ﬁp e Ao A)/My, ) Ag=0.  (5.38)
pl

; . . 9
As+ (Hy +2H) A + (HH +2H Hy — M - M_gpmeﬁ(“g—@mil) A =0 (5.39)

E as equacoes gravitacionais serao, substituindo-se as equacoes de campo para eliminar

derivadas segundas:

1. . 1 1
—5,43 — (2H| + H))ApAy + (—§Hﬁ —2H? —2H, H| + §M2) Ag] +

2 2
tpe BAGTADME |y o= 2B(AG—AD/M Mj(Hﬁ +2H  Hy) (5.40)

1. . 1 1
+ [—Aﬁ + HAA, + (——M2 + —H2) Az] +
para a componente 00. As componentes xx e yy, por sua vez, terao:

1. . 1 1
[—Ag + (2H | + Hy)AoAo + (EHﬁ +2H7 +2H, H) + 5M2> Ag] +
1 1 2
{ A2+ HyALA, + (—§M2+ 2H”) AQ] + M@%pm ePAT—AD/ME A2 4
p
+%e-zﬂ<A3-Aﬁ>/M2 = —MZ2(HP + H} + HyH, + Hy+ H1),  (5.41)

92



Screening em campos vetoriais

e a componente zz tera:

1. . 1 1
§A3 + (2H, + Hy)AgAo + <§H2 +2HY +2H, H| + 5M2) Ag] +

2p

+meeﬁ(A3’A3)/M5(AS — A%+ %e*%(f‘%*f‘%)/w = -MZ2(3H? +2H))  (5.42)
pl

Todas as outras equagoes sao identicamente nulas. O sistema completo de equacoes
mostrado acima foi resolvido numericamente em termos de x = Ina);, sem aproximacoes,
para ambas as componentes ao mesmo tempo. Foram incluidas na analise as equagoes
para as componentes xx e zz, ambas dinamicas para H, e Hj. Para condicoes iniciais

isotrépicas (H  (Tin:) = H)|(Tini)) obtém-se:

Log[Az] in red, Log[A0] in blue

10f ]

Logl[ A(x) ]

Log[a]

Figura 5.9: A evolugao cosmoldgica da componente temporal (azul tracejado) e da compo-
nente espacial (vermelho) do campo vetorial em Bianchi I. A componente temporal segue
o comportamento da componente espacial, e se mantém inferior por toda a evolucao

cosmoldgica. Salto para o novo minimo apds quebra de simetria.

A densidade de energia e a pressao obtidas sdo mostradas nas figuras 5.10 e 5.11. A

dinamica cosmoldgica obtida anteriormente foi mantida, conforme grafico completo na

figura 5.12.
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Figura 5.10: Desidade total em roxo, enquanto as densidades puras de matéria e radiacao

encontram-se em verde e vermelho, respectivamente, para comparacao. Campo vetorial

subdominante e singularidade futura apds quebra de simetria sao mantidas. Direita: Foco

no momento onde os desvios iniciam.
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Figura 5.11: Esquerda: componente perpendicular da pressao.

paralela da pressao.

Direita: Componente

Todas as caracteristicas da evolugao cosmolégica mantiveram-se, inclusive a singula-

ridade futura. Para pequenos desvios da isotropia, houve isotropizacao das componentes

Hz e H, como mostra o grafico 5.13.
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Figura 5.12: Densidade de energia (roxo), Pressoes paralela e perpendicular em azul
escuro e azul, seguindo o comportamento da fonte isotrépica (pressao de radiagao). Den-
sidade pura de matéria e de pressao, para comparacao, de radiagao em verde e laranja

respectivamente.

5.6 Testes Astrofisicos

A insercao de novas particulas na composi¢ao do Universo certamente se faria sentir em
termos de novas forgas ou efeitos observaveis. Como atualmente temos acesso a dados
experimentais da melhor qualidade e em grande quantidade, os modelos cosmolégicos
podem ser testados. As restricGes mais severas estao nos testes gravitacionais no sis-
tema solar, onde os movimentos planetarios sao bem conhecidos e os efeitos locais foram
exaustivamente testados.

A quinta forga gerada pelo béson vetorial é F' = dIn B/dr. A expressao exata pode ser
obtida considerando uma métrica perturbada em torno de um espaco-tempo com potencial

gravitacional

B [, dA°  dA B ([, dA  dA
F =25 (Ag—— — A= | + 205 [ Ag—— + 4
M2\ dr a )" ¢M5, o )T

1220 0

%Mé ((A%)? + (AY)?) (5.43)

Tres termos surgem no caso, dos quais apenas o primeiro ¢ linear com relagao as
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Figura 5.13: Comportamento de um desvio da isotropia nas condigoes iniciais, da ordem
de 10~%: isotropizacao ao longo da evolucao cosmoldgica, com mudanca de comportamento

no momento da quebra de simetria.

perturbagoes. Portanto, a expressao para a quinta forca sera:

.8 dAY Al
F_2M§, Ag—m = A ). (5.44)

E importante frisar que no periodo da nucleossintese o campo esta oscilando em torno
do zero e nao causara modificacoes. Portanto, os efeitos na nucleossintese na formagao do

Universo primordial sao despreziveis.

5.7 Quantizacao

O campo vetorial em questao pode ser considerado como um modelo efetivo, eminente-
mente classico. Entretanto, é possivel quantiza-lo, especialmente para ganhar intuicao
sobre sua estabilidade. Para tal, basta utilizar as diversas técnicas para a quantizacao do
campo eletromagnético, e mais especificamente de campos do tipo Proca, ou seja, campos
vetoriais dotados de massa. A quantizacao canodnica de tais campos pode ser obtida sem
grandes dificuldades, quando os modos fisicos do campo eletromagnético, ou seja, as duas
componentes transversas sao quantizadas diretamente. Tal tratamento entretanto nao

é covariante. Uma quantizacao canonica covariante pode ser obtida através da técnica
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desenvolvida por Gupta e Bleuer [105], que no entanto apresenta dificuldades de inter-
pretacao fisica, como veremos a seguir. Veremos também que o modelo estudado pode
ser relacionado com a acao de Stueckelberg para um campo vetorial massivo.

No comentério a seguir serd estudado o campo em um espaco-tempo plano, com o
campo vetorial muito menor do que a massa de Planck. Em tal limite é possivel aproximar

o fator conforme B de acordo com

. 23 A?
Gy = <1 + —) urs (5.45)

M;

Escrevendo portanto a agao aproximada do campo vetorial
4 1o 1 2 1 2
S = d*x _ZF — 5(@“4”) + §MeﬁA ] . (546)
onde
M2 26 ~af3rT

Mlef = —T (1 + Wg 5Taﬁ) . (547)

trata-se da massa m?2 obtida para o campo no caso da simetria quebrada. Lembramos
que a agao para um campo vetorial massivo no formalismo de Stueckelberg [106] é

1
S=3 / d'z [~0,A,0" A" + mP A + 0,00 — m*¢"] (5.48)

e  é o campo de Stueckelberg. Integrando por partes, abandonando os termos de su-

perficie e reescrevendo, obtém-se

S:/d4x

um formato que deixa evidente a simetria de gauge A, — A, + 9, A, ¢ = ¢+ mA, com a

1 1 2 1 2
_ZF2 -3 (0, A" + me)® + m? (AM + Eaugo) ] , (5.49)

funcao de gauge satisfazendo (O + m?)A = 0. Portanto a acao discutida se reduz a agao
de Stueckelberg com ¢ = 0, que pode ser escolhida pois a restricao no parametro de gauge
coincide com a equacao ¢. Outra possivel interpretacao é que ¢ pode ser desprezado.
Para garantir a consisténcia da teoria em nivel quantico, é necessario impor as seguintes
condigoes auxiliares:

(0, A" + me) ) |phys) = 0 (5.50)

aqui, (7) significa frequéncia positiva do operador (operadores aniquilacio envolvidos) e

|phys> é o espaco dos estados fisicos. Trata-se do analogo a condi¢ao Gupta-Bleuler para

97



Screening em campos vetoriais

o caso massivo. Entao, trabalhamos em um espaco de métrica indefinida, mas os estados
fisicos tem modulo positivos definidos e a Hamiltoniana também é positiva definida.

Ao invés de utilizar a acao do modelo sem o campo de Stueckelberg, seria também
possivel considerar uma acao completa incluindo ¢. Em tal caso, para manter a invariancia

de gauge, a relacao conforme também deveria incluir o campo de Stueckelberg

g,uu = B2($)g/wv (551)

onde o argumento do fator conforme seria x = (A4, + =9,¢)*.

Deve ficar claro que quando deixamos de trabalhar em um espaco-tempo plano para um
espago-tempo curvo [107,108], ndo estamos livres da ambiguidade ao substituir as deriva-
das parciais pela derivada covariante. Generalizando as agoes (5.48) or (5.49) poderfamos
chegar em diferentes versoes de Lagrangianas para uma mesma teoria no espago-tempo
de Minkowski. A diferenca estarda em termos de um acoplamento nao-minimo com a
curvatura, no termo R, A*A”. Ambas as versoes dariam origem a diferentes cendrios
cosmoldgicos, onde a curvatura seria relevante. Entretanto, isso nao afetaria o modelo

proposto, que funcionaria bem com ambas as versoes.
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Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

No presente trabalho, foi proposto o primeiro mecanismo de screening para campos veto-
riais. Ele permite escondé-lo em pequenas escalas, evitando assim o surgimento de uma
quinta forga, para a qual os limites de gravitacao local sao estritos. O mesmo meca-
nismo ainda esconde o campo no Universo primordial, evitando conflitos com a evolugao
Big Bang usual, ja tao bem estabelecida. Entretanto, ele permite que o campo vetorial

torne-se relevante e até domine a dinamica do Universo atual.

O comportamento é ditado pela densidade local. Tanto o sistema solar quanto o
Universo primordial sao bastante densos, e em tais escalas o potencial efetivo do campo
tem seu minimo em zero, em torno do qual ele oscila. Por outro lado, em ambientes de
baixa densidade, o potencial tem uma transicao e surgem novos minimos globais, para
onde o campo se move. O novo valor do médulo do campo vetorial é alto, e seus efeitos

na dinamica do Universo nao podem ser desprezados.

O modelo foi exemplificado em um caso particular de escolha de parametros, onde
todas as componentes do campo vetorial sao levadas em conta, tanto a espacial quanto
a temporal. A componente espacial foi escolhida para guiar a dinamica cosmologica,
estudada em detalhes, e 0 mecanismo foi implementado de maneira clara. Ele tem em
seu favor a relativa simplicidade, que facilita inclusive sua interpretagao quantica, devido
a utilizacao de um termo de massa no potencial. Entretanto, potenciais quarticos ou de

ordens superiores nas poténcias, exponenciais, Coleman-Weinberg, dentre outros, serao
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estudados em trabalhos futuros.

Estao em vias de publicacao mais dois trabalhos, uma analise dinamica detalhada do
campo vetorial em pequenas escalas, e também uma expansao dos resultados apresentados
no artigo [104], contendo alguns dos elementos originais apresentados na tese ainda nao
publicados.

Como foi mostrado, é possivel realizar pressao negativa com o campo vetorial. Uma
busca no grande espaco de parametros disponivel do modelo mais geral certamente re-
velara regioes compativeis com a dinamica do Universo. Além disso, o mecanismo pode
ser utilizado na tentativa de viabilizar modelos existentes, eventualmente descartados por
incompatibilidades com os testes gravitacionais locais. Ele nao pode ser utilizado, entre-
tanto, nos famosos modelos Einstein—Eter, uma vez que neles o campo vetorial tem seu
modulo fixado por meio de multiplicadores de Lagrange. Ele pode também ser utilizado
para reestabelecer a invariancia de Lorentz nas escalas galacticas, permitindo sua quebra
em escalas maiores.

A formagao de estruturas no modelo citado sera diferente tanto da Relatividade Geral
quanto de outros modelos vetoriais ou modelos escalares com screening, devido ao bem
distinto tensor energia-momento da teoria. Realizar simulagoes de N-corpos em particular
seria bastante esclarecedor para compreender a formacao de estruturas do modelo em
pequenas escalas, que serao as mais afetadas pelo vetor apds a quebra de simetria.

Em sua forma atual, o modelo pode gerar anisotropias residuais capazes de explicar as
anomalias observadas pelo experimento WMAP e confirmadas pelo Planck, como o alinha-
mento dipolo-quadrupolo, a assimetria hemisférica, o cold spot, dentre outros. Também
ha necessidade de aprofundar os estudos nesse sentido.

H&a muito a se fazer, uma vez que toda uma nova classe de modelos foi criada.
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