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Resumo

Abordamos o modelo cosmolégico ¢-CDM, no qual consideramos o campo escalar como
sendo taquionico e aplicamos o formalismo de primeira ordem para obtencao das equagoes
que descrevem a dinamica do Universo. Nesse modelo o campo de taquions exerce o papel
da energia escura, atuando como fonte da expansao acelerada do Universo. Além disso,
discorremos sobre Relatividade Geral e Cosmologia que formam o pilar para desenvolver e
entender a teoria deste modelo. Por fim, comentamos sobre as vantagens matematicas
e cosmologicas de utilizar os campos escalares taquidnicos na elaboracao dos modelos

cosmolégicos.

Palavras-chave: ¢-CDM. Campo de taquions. Cosmologia.






Abstract

We approach the ¢-CDM cosmological model, in which we consider the scalar field to
be tachyon and apply the first order formalism to obtain the equations that describe
the dynamics of the Universe. In this model, the tachyon field plays the role of dark
energy, acting as a source of the accelerated expansion of the Universe. In addition, we
discuss General Relativity and Cosmology that form the pillar to develop and understand
the theory of this model. Finally, we comment on the mathematical and cosmological

advantages of using the tachyon scalars fields in the elaboration of cosmological models.

Keywords: ¢-CDM. Tachyons field. Cosmology.
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Introducao

Um dos grandes paradigmas para cosmologia ¢ entender porque o Universo encontra-
se em uma fase de expansao acelerada [1]. Uma das suposigoes é que existe uma componente
do Universo que seria responsavel por esse fendmeno, a chamada energia escura. Varios
estudos tém propostos modelos cosmolégicos que descrevam a evolucao do Universo e sua

fase atual.

Hoje, o modelo que mais se adequa as observagoes cosmolégicas ¢ o que considera a
energia escura como sendo uma constante. Esse modelo se chama A-CDM (Lambda Cold
Dark Matter), ele descreve muito bem as caracteristicas do Universo desde o periodo apds
a inflacao. Contudo, possui algumas inconsisténcias e limitagoes, por exemplo, o problema
da planura, coincidéncia cosmica e horizonte que incentivam a criagao de diversos modelos

alternativos [2].

Um dos modelos alternativos que vem sendo muito discutido na literatura é o
»-CDM [3], que utiliza campos escalares como op¢ao para analisar a expansao cosmica
acelerada. Desta maneira, essas propostas sao criadas na tentativa de solucionar os

problemas cosmolégicos do modelo padrao e fazer previsoes sobre o futuro do Universo.

Existem varias propostas de campos escalares de matéria que podem descrever
a dindmica do Universo, uma delas é, considerar o campo taquionico. Os taquions sao
particulas tedricas que supostamente possuem velocidade maior que a da luz, porém, em
teoria de campos taquionicos as mesmas se condensam e adquirem velocidades inferiores a
da luz e podem ser empregadas no estudo de modelos cosmolégicos, onde o campo escalar

dessas particulas pode assumir o papel da energia escura.

Nesse contexto, compreender os formalismos matematicos, conceitos e obtengoes
das equacoes fundamentais se torna relevante, para que possamos aplica-los em tépicos
mais avancados nesta area. Por isso, o objetivo aqui é fazer um estudo, buscando introduzir
esta teoria e mencionar algumas consequéncias cosmologicas do modelo de campo escalar
¢-CDM com dindmica taquionica, usando o formalismo de primeira ordem. Dessa maneira,

essa dissertacao esta organizada da seguinte forma:

No capitulo 1, abordamos os fundamentos da relatividade geral, onde comentamos
sobre seus aspectos basicos e tensores. Resolvemos as equacoes de Einstein, estudamos a
métrica de FLRW (Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker) que é tida como uma solugao
exata das equagoes de campo de Einstein capaz de descrever um universo em expansao
ou contragao, homogéneo e isotrépico e encontramos as equagoes de Friedmann que se

asseguram no principio cosmologico.
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No capitulo 2, apresentamos conceitos essenciais sobre a cosmologia, no qual enunci-
amos o pressuposto basico da cosmologia moderna, o principio cosmolégico. Evidenciamos
o Modelo cosmologico padrao, citamos o postulado de Weyl e obtivemos o tensor energia
momento para um fluido perfeito. Ainda neste capitulo, por meio da equacao de aceleragao
encontrada através da métrica F'LRW encontramos a equagao de estado. Mediante as
equagoes de Friedmann calculamos o parametro de densidade e desaceleracao e descrevemos

brevemente as componentes do universo, a inflagdo césmica e o modelo de quintesséncia.

No capitulo 3, tratamos de maneira geral a aplicacao de campos escalares na
cosmologia, em que definimos o que é um campo escalar e os relacionamos com os estudos
cosmologicos. Com o proposito de entender como campos escalares podem solucionar
problemas cosmologicos, apresentamos o modelo ¢-CDM, que é um modelo alternativo ao
modelo cosmologico padrao, em que utilizamos o campo escalar que pode ser considerado
um forte concorrente ao papel de energia escura. Para resolver as equagoes basicas deste
modelo precisamos diminuir a ordem dessas equagoes, por isso, adotamos o formalismo
de primeira ordem. Fizemos algumas analises e comentarios sobre os resultados obtidos,
bem como, expomos a importancia e vantagens de usar campos taquionicos nos estudos

da cosmologia.

E, no capitulo 4, apresentamos nossas consideracoes finais.
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1 Fundamentos da Relatividade Geral

Neste capitulo, iremos apresentar algumas notagoes, conceitos, defini¢oes e equagoes
essenciais da Relatividade Geral que sao utilizadas na elaboracao de teorias de modelos

cosmologicos.

1.1 Aspectos Basicos

A Teoria da Relatividade Geral (TRG) é um teoria da gravitagao relativistica,
proposta por Albert Einstein em 1915. Essa teoria é uma generalizacao da Teoria de

Gravitagao Newtoniana' e ¢ firmada sobre os seguintes principios [4]:

e Principio de Mach;

Principio da Equivaléncia;

Principio da Covariancia;

Principio de acoplamento minimo gravitacional;

Principio da Correspondéncia.

Estes principios dizem que matéria dita a geometria do espaco tempo, que o campo
gravitacional estd acoplado a tudo que existe, localmente nao conseguimos identificar
um corpo em inércia de um corpo com aceleracao constante, todos os observadores sao
equivalentes e portanto obedecem as mesmas leis fisicas, significando que as equagoes
devem ser escritas de forma tensorial. Além do que, a Relatividade Geral no limite classico

deve recair na Teoria da Gravitacao de Newton.

O célculo tensorial lida com transformacgoes gerais de coordenadas entre dois
diferentes sistemas de coordenadas [5]. Os tensores sdo quantidades geométricas que
podem descrever escalares, vetores e matrizes, sendo que cada um destes casos possui uma

ordem, que denominamos de tensor de ordem n.

Estes tensores sao independentes do sistema de coordenadas e obedecem a regras
de transformacgoes. Por exemplo, considerando dois conjuntos diferentes de coordenadas

de n dimensoes, temos

ot = af(at 2? 2", (1.1)

™). (1.2)

Einstein partiu do pressuposto que a Teoria Newtoniana estivesse incompleta, pois era valida apenas
no regime de campos gravitacionais fracos.

’ /

! /
R R €

’

1
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Entao, podemos definir os tensores covariante e contravariante, respectivamente, como:

’ 85(1”

X, = X, (1.3)
e
’ ax,”
Xt = —X". 14
e (1.4)

Consideramos a notagao de Einstein, na qual as quantidades tensoriais cujos indices
sao repetidos esta implicito uma soma. Outra propriedade importante é, que um tensor
pode possuir tanto indices covariantes quanto contravariantes, que chamamos de tensor

misto.

Agora vamos definir alguns tensores que sao utilizados para obtencao das equagoes

de campo de Einstein.

e Tensor de curvatura (Tensor de Riemann):

RZW = 8MFZB — 85Fﬁa + Fﬁvlﬂa — ngrloﬁ (1.5)
e Tensor de Ricci:
RHV = Rﬁpy; (]‘6)

e Tensor métrico covariante, tal que, ds* = g, dx#"dz", sendo g, dado por:

go 0 0 0
0 gn 0 O

Guv = H 5 ( 1. 7)
0 0 g O

0 0 0 g

onde o tensor métrico contravariante é definido como, ¢"?g,, = 6%. Sendo que, 0¥ é
o delta de Kronecker (0% =1, se u = v; 6% =0, se u # v) [6].

Esses sao alguns exemplos de tensores da Relatividade Geral, outros sao apresenta-

dos no decorrer da dissertacao.

1.2 Equacdes de Campo de Einstein

As equagoes de Einstein descrevem como matéria e geometria estao relacionadas.
Elas contém uma parte somente com termos geométricos e outra com termos de matéria,

que sao responsaveis pela curvatura do espaco-tempo.
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Podemos adquirir conhecimentos bésicos sobre manipulac¢oes dos tensores e suas
propriedades através da obtencao das Equacoes de Einstein. Assim, iniciamos pela

aplicacao do principio da minima agao [7], temos que

08 =0. (1.8)
Considerando a a¢ao da forma:
S = LS +S (1.9)
T Te R ‘

onde (G é a constante gravitacional de Newton, Sgy é a acdo de Einstein-Hilbert que
possui os termos relacionados a geometria e Sy, é a agdo de matéria que inclui os termos

de matéria, bem como, pode conter o campo escalar.

As formas das agoes sao dadas por,

Spi = —/\/_—ng"x, (1.10)

Sar = /\/—_gﬁMd"x. (1.11)

Onde R é o escalar de Ricci, £ a densidade lagrangiana, g = det(g,,) é o determinante do
tensor métrico covariante g, e sendo que os indices gregos determinam as coordenadas

temporais e espaciais.

Quando aplicamos o principio variacional na agdo completa achamos, que 05 é:

55 — / mer[(;\/__g(l(sw(;gM — R) 4+ /—9(161GS Ly — 6R)]d"x = 0. (1.12)

Variando com respeito ao tensor métrico contravariante, encontramos, 5 como

0SS = /16er [—;guy(lfiﬂGL’M — R) + <167TGZ§3§ - Rwﬂ V=969 d"z = 0. (1.13)
Aqui aplicamos algumas propriedades que estdo exposta no apéndice A. Assim, achamos?
que:

Ry, — ;QWR = 87 <9;LVEM - Zgjff ) : (1.14)
R, — ;g,wR = 81GT; (1.15)

e
G, = 8rGT,, (1.16)

1
2 Essa equagdo também pode ser escrita como: R, — 3 9w R =81GT,, + Ag,,, onde A é um parametro

denominado de Constante Cosmolégica, que pode ser assumido como sendo a energia escura.
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que sao as equacoes de Einstein, onde G, ¢ o tensor de Einstein e 7),, ¢ o tensor

energia-momento que pode ser obtido através por:

0Ly 2 0Sy
T = -2 = —— . 1.1
uv gw/‘CM ag#l/ \/_—g(;gw, ( 7)

Para se resolver as equacoes de Einstein, devemos encontrar uma métrica que seja

solugao das mesmas.

1.3 Meétrica FLRW

A métrica de Friedmann- Lemaitre- Robertson- Walker (FLRW) ¢ uma solugao
exata das equacoes de campo de Einstein da Relatividade Geral, que descreve um Universo
em expansao ou contracao, homogéneo e isotropico e assume que o componente espacial
da métrica pode ser dependente do tempo. Portanto, a métrica mais geral que cumpre

estas condigoes é:
2

1 —kr?

ds? = Gudr” = Adt? — a?(t) [ + TQdQQ] . (1.18)

Sendo d2? = df* + sen*0d¢p* o elemento de dngulo sélido e g, ¢ o tensor métrico, logo:

dr?

1 —kr?

onde, convecionalmente ¢ = 1, ¢ é o tempo césmico, a(t) é o fator de escala que esté

ds® = *dt* — a*(t) [ + r2d6* + r2sen29d¢2] , (1.19)

relacionado com a taxa de expansao do universo, r, 6 e ¢ sdo as coordenadas comoéveis e k

é a constante de curvatura do espago que pode assumir os seguintes valores:
k=1,  (Universo fechado)
k=0, (Universo plano) (1.20)

k = —1, (Universo aberto).

Com base na Equagao (1.18), o tensor métrico covariante e contravariante podem

ser escritos de forma matricial como:

1 0 0 0
a?
0O — 0 0
G = 1~ kr? , (1.21)
0 0 —a’r? 0
0 0 0 —a’r?sen?d
e, ol
1 0 0
1— kr?
— 0 0
g = a 1 : (1.22)
(R (R 0
a?r .
0 0 0

a?r2sen?f
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Usando o tensor métrico da Equagao (1.21) podemos calcular os simbolos de
Christoffel [8]:

1 v
Fgﬁ = §gﬂ (8,39041/ + aagﬁu - augaﬁ)- (123)

Com base no calculo dos termos individuais do tensor métrico, temos que:

00
goo = 1, g =1,
a? 1 — kr?
R 1n_
gll - 1 - kr27 g - a2 9
1
_ 2.2 22
g22 - —a-r 9 g - _a2r27
1
2.2 92 33
g33 = —a°r°sen< g =
’ a?r2sen2f’

Calculando as derivadas parciais do tensor métrico que sao diferentes de zero,

encontramos,
2aa
0 = —— 1.24
0911 1 2’ ( )
80922 == —2ad7‘2, (125)
Oogss = —2aar’sen®d, (1.26)
01g22 - —2@2’/‘, (127)
Oigss = —2a’rsen?d, (1.28)
Oogss = —2a’r’senfcosh, (1.29)
(G
onde, usamos a notacao ég“)z Oaguw, tal que, 2@ = (2° =t, 2! =r 2% = 0,23 = ¢) que
l.a

foi introduzida em [8].

Com as derivadas parciais obtidas, podemos proceder o calculo dos simbolos de
Christoffel da Equagao (1.23) para a métrica FLRW. Assim, obtemos para os simbolos de

Christoffel os valores abaixo:

kr
1
Iy, = 11— kr2’ (1.30)
o _ aa
I, = 1 for2’ (1.31)
o, = aar? (1.32)
I, = aar’sen’d, (1.33)
ry, = —r(l—kr?), (1.34)
i, = —rsen®0(1 — kr?), (1.35)
I3, = —senfcost, (1.36)
. a
F%o - F(l)l - F%o - ng - Fgo - Fg:; — (1.37)

1
F%Q = F%l = F?3 - Fgl = ; (138)
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e
I3, = I, = cotgh; (1.39)
lembrando que,
Fgo = 0,
F?o = ng‘ =0
e
Yy = 0

Vale ressaltar que, usamos a seguinte notacao:

QL
Q

Q= (1.40)
Dado os simbolos de Christoffel, podemos calcular o tensor de Ricci [6]:
Rup = ng = 0.5 — Opl'le + FZWF“’O[ — ngFla. (1.41)
Existem quatro componentes do tensor de Ricci que tem de ser avaliados:
1) A componente do tempo, Ryp.
A componente do tempo é obtida a partir da consideracao (o = = 0),
Roo = 0,Tp — GoT'yp + ngrg.g —T6, 10 (1.42)
Assim, a componente de tempo para o tensor de Ricci é:
2
Ryp = — . (1.43)
a
2) A componente radial, Ry;.
Neste caso, consideraremos o = 5 = 1, e a componente radial é
Rll - 8HFlf1 - 011_‘51 + Fﬁvfﬁ - F‘fvle, (144)
que pode ser escrita como:
ai + 2a% + 2k
Rj=— - = 1.45
H 1 — kr? (1.45)

3) A componente 6, Ras.
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Para isso, admitimos que o = 3 = 2 e Ry é dado por:
Rag = 0pl'y — Opl)p + T T35 — T T, (1.46)
Logo,
Ryy = 7%(ad + 242 + 2k). (1.47)
4) A componente ¢, Rs3.
Admitimos o = § = 3 e Rz é dado por:
R33 = 8#1“53 - (93F’,j3 + FZWF% - ngrlg; (148)
Ou seja:
Rys = (ad + 2a2 + 2k)r?sen’d. (1.49)

Através destes resultados e da contragao do tensor de Ricci, podemos calcular o escalar de

curvatura (ou escalar de Ricci) [9] como sendo:

R=g¢g"™R,, = R"

oo

logo,

adi + 2a2 + 2k
e

Rl = R}=Rj=

Assim, o escalar de curvatura é dado por

.. -2 k
R=—6(2+% 4+ 2.
a a?  a?

Com base nos resultados obtidos calculamos o tensor de Einstein G, :

1
G;w = R,uu - §g;wR7

que fazendo uma contracao se torna:

: al 24k

onde, os indices ¢ e j sdo referentes as coordenadas espaciais.

(1.50)

(1.51)

(1.52)

(1.53)

(1.54)

(1.55)

(1.56)
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1.4 Tensor energia-momento

Partimos do postulado de Weyl em que o Universo pode ser descrito por um fluido
perfeito, isto é, o tensor energia momento possui apenas componentes (p e p sao fungoes
exclusivamentes temporais) na sua linha diagonal, de forma geral. Assim, o tensor energia

momento para o fluido perfeito é dado por [10]:

T = (p+p)usty — pYu, (1.57)
ou

T = (p+puu, —pdy. (1.58)
Sendo p a densidade de energia, p a pressao e u = CZL a 4-velocidade do fluido [9][11],

sendo suas componentes dadas por:

Too = (p+ p)uouo — PYoo, (1.59)
Too = (p+Pp)goou’uo — pgoo,

Too = p, 1.60)
Toi = (p+ p)uow; — pgoi, (1.61)
Toi = (p+p)goxu’u;i — pgos,

Ty, = 0, 1.62)
T = (p+p)uivi — pgis, (1.63)
Ti = (p+p)ginu"u — pgi

Ti = —pgu; (1 -64)

onde u'u; = 1 e usu; = 0. De acordo com a métrica da Equagao (1.21), o tensor energia

momento assume a seguinte forma:

p 0 0 0
2
—a
0 0 0
T = 1 — kr? ) (1.65)
0 0 pa’r? 0
0 0  pa’r’sen®d

onde Too = p, Ti1 = —pgi1, Tro = —pgaz € T3z = —pgss.
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1.5 Equacao de Friedmann

Como a densidade p e a pressao p sao fungoes exclusivamente do tempo, podemos

escrever o tensor energia momento como:

p 0 0 O
0O —p 0 0
TH = P (1.66)
0 0 —p 0
0 0 0 -—p
Utilizando a equacao de Einstein na sua forma diagonal, temos que:
Gl = 8nGT! + Ao, (1.67)
substituindo as Equagoes (1.56) e (1.66) na Equacao (1.67), obtemos que
Gy = 8nGTy + ASy, (1.68)
a  k A
e
a2 8tp Ak
H=—- = L4+ — 1.70
a? 3 * 3 a? (1.70)
A Equagao (1.70) é conhecida como a primeira equac¢ao de Friedmann.
Analogamente, temos:
G, = 8nGT, + Ad), (1.71)
ou seja,
a 4G A
- = —— 3 —. 1.72
- 5 (P +3p) + 3 (1.72)

A Equagao (1.72) é conhecida como a segunda equacao de Friedmann ou equagao da

aceleragao.
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2 Cosmologia

Neste capitulo, apresentamos conceitos essenciais sobre a cosmologia moderna.
Onde discorremos que a Cosmologia é a Ciéncia que estuda a estrutura do Universo em

largas escalas, visando descrever e explicar as observagoes astronémicas. [12].

2.1 Universo Homogéneo e Isotrdpico

O pressuposto basico da cosmologia moderna é o Principio cosmolégico, segundo o

qual o universo em grandes escalas (> 100M pc) possui duas propriedades [13]:

e Homogeneidade: significa que existe uma distribuicao uniforme de matéria, em

outras palavras, o universo parece o mesmo em qualquer ponto;

e [sotropia: relata a auséncia de dire¢oes privilegiadas, isto é, a aparéncia do universo

¢ a mesma em qualquer direcao.

Vale ressaltar que, para pequenas escalas o principio cosmolégico nao é valido.

2.2 Modelo Cosmologico Padrao

O modelo cosmoldgico padrao também conhecido como modelo Lambda Cold
Dark Matter (ACDM), representa o modelo de concordancia da Teoria do “Big Bang”,
essa Teoria descreve os primeiros momentos do universo, ha cerca de 14 bilhoes de anos,
presumindo que toda evolug¢ao do Universo se da a partir de um estado extremamente
quente e denso [13]. Este modelo estd baseado em trés pilares: o principio cosmologico, a
Teoria da Relatividade Geral e a eventualidade que o Universo pode ser descrito por um
fluido perfeito [14].

2.3 Equacoes Basicas

Da Equacao da aceleragiao (1.72) com a derivada temporal da primeira equagao
de Friedmann, é possivel obter o que chamamos de equacao do fluido ou equacao da

continuidade, ou seja:

p+3H(p+p)=0. (2.1)
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Com isso, assumimos que cada componente possui uma equacao de estado que relaciona

sua pressao e densidade de energia, dada por:
bi (2.2)

Di =Wipi — W = —,
Pi

se w ¢ uma constante, podemos encontrar a evolu¢ao do p e a para o universo plano
2.1) e (2.2), temos:

(k=10). Com as Equagoes (1.70), (
pi + 3%#%‘(1 +w;) =0, (2.3)
reescrevendo a equacgao acima e integrando, teremos
;‘2’: — —3(1+ “”')ifg’ (2.4)
dp; da
/ p‘: = —3(1+w) [ =, (2.5)
de onde encontramos a solugao:
pi = pioa” 2. (2.6)

Onde termo p; o ¢ uma constante que possui um valor para cada componente em questao

portando, sendo o valor atual de densidade de cada uma delas. Substituindo a solugao

Y
encontrada na primeira equacao de Friedmann e integrando, teremos

1
/a%(lﬂ’)da — (87TG) /dt,
3
1
<87TG) ’ t%(l—&-w).

a(t) = 3

2.4 Parametros observacionais

2.4.1 Parametro de densidade
Através da equacao de Friedmann podemos terminar o parametro de densidade

72 SWGZ”: (2.9)

desta forma, a densidade pode ser escrita em termos de radiacao, matéria e energia escura,

que sao trés fontes responsaveis pela evolucao do Universo
Pr,0

pr=" (2.10)
Pm.,0

Pm pERE (2.11)

e

A

(2.12)
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Com base na primeira equacao de Friedmann, a densidade total de matéria que é necesséria
para que o nosso Universo seja exatamente plano (k = 0) é denominada densidade critica
p. dada por:
3
= _—_H*
8t

Essa é a densidade necessaria para frear a expansao do Universo, logo o parametro de

pe (2.13)

Hubble é H = H,. Assim, é conveniente intitularmos de parametro de densidade, como a

razao entre sua densidade p; e p., onde o indice i representa determinada componente.

Pi 81
Q=1 , 2.14
e podemos, ainda, escrever o parametro de densidade total da seguinte forma:
Q=Q,, + Q. + Q4, (2.15)
ou
Q= Pmo y Pro, PA (2.16)
Pe Pe  Pe
onde,
8t 8t A
Qm:7m7 7'277'7 Q:* 217
g2 ™o 320 AT 3 (2.17)
Usando as Equagoes (2.13) e (2.14), podemos reescrever a Equagao (2.9), como:
k
H* = H; Qi — —— 2.18
(50~ ) 21
H?> = HF[Q+ Y, (2.19)
sendo,
k
Q= ———. 2.20
b a?H? ( )

Concluimos que a geometria do espago esta relacionada a distribuicao de densidade total:

0<Q <1;k<0, (Universo aberto)
O =1k=0, (Universo plano) (2.21)
Q> 1k >0, (Universo fechado).

2.4.2 Parametro de desaceleracao

O parametro de desaceleragao auxilia na compreensao do processo de expansao
do Universo, assim podemos determiné-lo expandindo o fator de escala a(t) em série de

Taylor:

a(t) = a(ty) + (Z?) ) (t —to) +; (%) ) (t —to)* + ... (2.22)
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Se expandimos em torno do tempo t; e consideramos apenas o trés primeiros termos e

dividindo por a(ty) temos que:

a(t) _ 1, ,
a(ty) L+ Holt —to) = 5‘10H0 (t — o). (2.23)

Onde:
Ho = (Z) B (2.24)

aa a
do = — () = — () : 2.25
a? t=tgy aH? t=to ( )
Vale ressaltar que, o sinal negativo da Equagao (2.24) se d4 devido o Universo composto
por matéria e radiagdo, mostrarem um crescimento desacelerado do fator de escala a(t)
[1]. Porém através de observagdes atuais identificou-se que o universo estd expandindo de
forma acelerada (aceleracao do universo é positiva), convenientemente, o pardmetro de

desaceleragio gy permanece negativo.[14]

2.5 Componentes do Universo

De acordo com os dados do WM AP para o modelo cosmoldgico padrao a dis-
tribuigdo dos componentes que formam o Universo é dada da seguinte forma: 4,6% de
matéria barionica, 24% de matéria escura e 71,6% de energia escura [15]. De modo que

tais componentes podem ser descritas, resumidamente, como:

Matéria baridnica: se refere a todo material composto por prétons, néutrons e

elétrons no universo.

e Matéria escura: pode ser detectada gravitacionalmente, contudo, por ndo emitir nem

absorver a luz nao pode ser vista.

e Energia escura: acredita-se que a energia escura seja a responsavel pela expansao do

universo acelerada.

e Radiagao: atualmente, é considerada desprezivel na distribuicao total de densidade.

2.6 Inflacao Cdsmica

Com o intuito de resolver alguns problemas fundamentais do Modelo Padrao do
Big Bang (tais como, o problema da planura, do horizonte e dos monopdlos magnéticos
[16]) Alan Guth propds a chamada inflagdo césmica. Ora, consiste em explicar a rapida

expansao (exponencial) ocorrida nos primeiros instantes do universo [17].
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2.7 Modelo de quintesséncia

Muitos campos escalares estao presentes na fisica de particulas, incluindo Teoria das
Cordas e Supergravidade [6], visando isto, existe um outro modelo de grande importancia
para cosmologia, chamado modelo de quintesséncia, que consiste em tratar a energia escura
A como um campo escalar ¢. No proximo capitulo, introduzimos o uso de um campo

escalar para uma dinamica taquionica.
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3 Modelo Cosmolégico ¢-CDM

Neste capitulo, descrevemos o modelo ¢-CDM que em contrapartida ao modelo
A-CDM (que tem a constante cosmoldgica como o mecanismo causador da expansao
acelerada do Universo), utiliza um campo escalar ¢ com dindmica taquiénica que satifaz a

expansao césmica do Universo.

3.1 Visao Geral sobre campos escalares aplicados a Cosmologia

Um campo escalar é uma fungao dependente do tempo e espago, tal que, ¢ = ¢(x*,t)
[12]. Em cada ponto do espago essa fungao possui uma magnitude, ou seja, um escalar

que muda a cada instante de tempo [18].

Um dos maiores desafios da Cosmologia ¢ explicar por que o Universo estd em
expansao acelerada e qual é o causador deste fenémeno. Isto tem impulsionado diversos

estudos tedricos e observacionais [6].

Os campo escalares podem ser usados para descrever modelos cosmologicos, muitos
dos quais, os consideram como sendo fortes candidatos a energia escura. A partir dai,
sao criadas teorias que tentam esclarecer a causa da expansao acelerada do Universo,

nomeadas como modelos alternativos.

O campo escalar é introduzido na Cosmologia por meio da acao,

So = [ d'sv/=5L(0,0,0), (3.1)

onde g ¢ o determinante do tensor métrico g,, e L4 é a densidade lagrangiana do campo

escalar.

As equagoes de campo da relatividade usadas no contexto cosmoldgico sao obtidas

através do principio da minima acao dado por,
08 =0, (3.2)

onde S ¢é a acao funcional que contem os termos ligados a geometria do espago-tempo, ao

conteido de matéria e o campo escalar.

A agao S é escrita como,
1
167G

onde Sgy é a acao de Einstein-Hilbert composta pelos termos geométricos e Sy, é a acao

S = SEH+SM+S¢, (3.3)

dos campos de matéria, dadas por,

SEH = —/d4l’\/—_gR, (34)
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/ 44/ =gLr. (3.5)

Sendo R o escalar de Ricci e £j; a densidade lagrangiana de matéria.

Substituindo as agoes das Equagoes (3.4), (3.5) e (3.1) na agao total da Equagao
(3.3) temos que [3]:

5= /d%v_[ 167G

aplicando o principio da minima agao da Equagao (3.2) encontramos que:

1

—— R+ Ly + £¢ (36)

R, — ig,wR = 8nGT,,
e
1
Rff—§5ﬁR = 8rGTV. (3.7)

Estas sao as equacgoes de campo de Einstein que descrevem a dinamica do espago-tempo.

O tensor energia-momento na sua forma diagonal é: T = (p, —p, —p, —p) € neste

caso, a densidade de energia e pressao sao, respectivamente, por:

p = pptpetprtpe (3.8)

P = Db+ De+Dr+ Py (3.9)

Os sub-indices b, ¢, r, ¢ correspondem aos barions, matéria escura, radiacado e campo

escalar, respectivamente.

A densidade e pressao para o campo escalar sdo encontrados a partir de,

5L
T = HLs. 1
! = S0+ L (3.10)

Quando admitimos que campo escalar obedece a dindmica padrao, sua lagrangiana é

escrita como:

1
Lo = 39" 0u00,0 = V(0)

Lo = 50,600~ V(0) (3.11)

Onde V(¢) é o potencial associado ao campo escalar. Entao,

1.

Py = 15 = 7¢2 + V(¢>7
TH = 0,6+ 600, — 0 02 . (3.12)
b= Tl = T3 = T3 = 2 - v o)
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Substituindo a Equagao (3.8) na Equacao (1.70) sem a constante cosmologica,

obtemos:

k

a\? 817G
b _ 27 . N - 3.13
(a> 5 (0o + pe et pp) = (3.13)

Com base na equagao da aceleragdo de Einstein (1.72), temos:

P = Dm+Dr+ Do (3.15)
onde, pm = pp+ pe € Pm = Pp + Pe-
Sabendo que,
Pm,0
pm = 0,3 9 (316)
Pr,0
pro= (3.17)
1 1pr0
. = = ——2, 3.19
b 3777 3 4 (3.19)
p¢ = w¢p¢, (320)
a Equagao (1.72) torna-se:
a A7G [pmo | Pro <1 )}
S i ’ 3(=p, , 3.21
. 3 [ag +o T T ret3 (5ot weps (3.21)
i ArG [ Pmo Pr.0 }
- = —-—— ’ 2— 1+3 3.22
a 3 [a?’ + a* P14 3uwg)] (3-22)

que sao as equagoes de Friedmann.

Usando a Equagao (3.12) na equagao de estado do campo escalar, temos:

Ps

wd) =
Pe

ou

12

30?2+ V()
Podendo assumir algum valor no intervalo' [—1,1]. Com isto, percebemos que uma
caracteristica importante dos modelos de campo escalar é a escolha de um potencial que

melhor descreva a fase acelerada do Universo, a partir do qual é possivel obter modelos

vidveis de energia escura [3][19].

L' Que inclui o valor observacional de we ~ —1.
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3.2 O modelo »-CDM

A fase atual do Universo é dominada pela energia escura [20], assim, pode ser

descrita por um campo escalar de acordo com a agao,

S = /d‘*x\/_[ = .c} (3.24)

onde desconsideramos todas as outras formas de energia, ficando apenas com a relacionada

a0 Calnpo escalar.

Assim, as equagoes de Friedmann sao,

a\? &rG k
oy = T 3.25
(a) 3 Po a? ( )
e
17} 4rG
Pl —T(% + 3ps).- (3.26)

Substituindo a Equagao (3.12) na Equagao (3.25), usando a notagdo H = % ¢ considerando
a

k =0, temos que:

G

7 - 3(;¢2+V(¢)). (3.27)

: a .
Derivando — com relacao ao tempo, obtemos:
a

jt m _ @ d (3.28)

a?  a

- a oy
Agora usando, novamente, a notacdo H = —, encontramos que H é:
a

H="2—m (3.29)
a

Usando as Equagoes (3.27) e (3.26) na expressao acima achamos:

e (G

H=——(ps+3ps) — 3

3 ( P+ V(¢)) (3.30)

substituindo na Equacao (3.12), obtemos

i v )] - ()

b - S0 ()

g - _87;G¢2_47;G¢27

H = —4nG¢’. (3.31)
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As Equagoes (3.27) e (3.31) sao as equagoes de Friedmann em fung¢do do potencial escalar.

Pela conservagao do tensor energia-momento V, T = 0, encontramos a equacao de

movimento da componente do Universo conduzida pela evolucao do campo escalar,

. .9V
p+3Hp+ — =0. (3.32)
O
Uma caracteristica importante a ser frisada é que de acordo com o principio
cosmoldgico, o Universo é homogéneo e isotropico, dessa maneira, o campo escalar torna-se

dependente apenas do tempo, ou seja, ¢ = ¢(t).

3.3 Aplicacao da dindmica taquidnica

Os campos de matéria de taquions advém da Teoria das Cordas e mostrou-se
como uma ferramenta tedrica muito importante para o contexto da Relatividade Geral e
Cosmologia [21]. Eles sao analisados em propostas de modelos cosmolégicos como sendo
possiveis candidatos responsaveis pela fase surpreendentemente acelerada nos instantes
iniciais do Universo, como também, pelo fendmeno observado atualmente, a expansao

acelerada do Universo.

Para a acdo e principais equagoes, assumindo que a componente do Universo
é descrita por um campo taquidnico homogéneo ¢ = ¢r(t), temos que a densidade

lagrangiana ¢ definida como [20]:

Ly =—V(§)\/1 - g,00,0. (3.33)

Onde V(¢) é o potencial do campo de tdquion. Substituindo a lagrangiana acima na agao

da Equagao (3.24), obtemos:

R

St = /d49€ -9 [—M — V((b)\/l — g"0,00,¢| . (3.34)

Fazendo as variagoes necessarias, obtemos o tensor energia-momento escrito como,

g — V(0)9.00,0 +35(1 — 9" 0a$039)

v (3.35)
V1= 979006050
assim, a densidade de energia e pressao sao dadas por [20],
V
or = T9= L0 (3.36)

V1 —¢?

pr = T =-T7 =-T] = -V(o)y1-¢* (3.37)
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O parametro da equagao de estado se torna [22],

wp =L —  wp=¢?— 1. (3.38)

Pr
Pela lei de conservacao do tensor energia-momento (V,7*" = 0) obtemos a equacao

de movimento do campo de taquions,

. . AV 1
¢+ (1 —¢? <3H¢—|—> =0. 3.39
= 16 V(9 (339

Usando a densidade de energia na Equagao (3.36) e pressao na Equacao (3.37) nas
Equagoes (3.25) e (3.26) de Friedmann, depois combinando essas duas ultimas equagoes,

encontramos? [20]:

o= 2 V(¢>_ (3.40)
3 1— ¢2
H = V@) (3.41)

J1—¢2
3.4 Formalismo de primeira ordem

Precisamos resolver o conjunto de equagoes formadas pelas Equagoes (3.39), (3.40)
e (3.41), contudo, necessitamos reduzir a ordem dessas expressoes para simplificar os

calculos e para isto usamos o método do formalismo de primeira ordem.

Esse método tem grande destaque na Fisica e em especial, na area de Cosmologia

na busca de solugoes analiticas de modelos cosmolégicos.

Até o momento, notamos que as fungoes principais sao dependentes do tempo, por
exemplo, o fator de escala a(t), o pardmetro de Hubble H(t) e o campo escalar ¢r(t).

Sendo que, o potencial depende do campo escalar Vi = V(¢).

O ponto de partida é assumirmos que o parametro de Hubble pode ser escrito em

funcdo do campo escalar ¢(t) da seguinte forma?® [20],

H(t) =W(o), (3.42)
logo,
. AW .
H= i (3.43)

Aqui foi convencionado 47G = 1 e assumimos k = 0.

3 Essa proposta é conveniente, pois o potencial V' é uma funcio do fator de escala a(t).
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Substituindo as Equagoes (3.42) e (3.43) nas Equagoes (3.40) e (3.41) encontramos

que:
w? = ;ﬁi&, (3.44)
Og _ _\/%, (3.45)

Dividindo a Equacao (3.45) pela Equagao (3.44) obtemos [20] que:
¢:_§§Z£ﬁ’ (3.46)

que é uma fungao de primeira ordem para equagao de movimento. Ela pode ser determinada
um vez que conhecemos W(¢), que também é uma equacao de primeira ordem, assim,

ficamos com duas equagoes de primeira ordem.

Usando a Equagao (3.46) na Equagao (3.44), obtemos o potencial taquidnico,

V(g) =S [W* = c—— (3.47)

A partir dessas equagdes é possivel encontrarmos o parametro desaceleracao,

2 (dW\” 1

3.5 Algumas analises

Quando consideramos W = constante # 0 temos,

g = —1, (3.49)
o = 0, (3.50)
V(p) = ;W, (3.51)

ou seja, gr = w e observamos que o potencial é similar a densidade de energia da constante

cosmologica.

Agora, se ¢ = C, onde C' é uma constante, segue que:
2
Para C' = /2/3, temos,

qgr = 0, =  wr=-—3. (3.53)
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Onde usamos a Equacao (3.38) de estado, sendo tal equagao parecida com a radiagao, no

entanto, com sinal negativo.

Portanto, o potencial taquionico da Equagao (3.47) pode ser usado para determinar
a solugao da Equagao (3.39), tendo em vista que, assumimos que as Equagoes (3.42) e

(3.46) como validas.

Vale ressaltar que, a mudanga de sinal na Equacao (3.42) ndo modifica as caracte-

risticas do potencial taquidnico, assim, poderiamos escolher,

. 2dW 1
H=-W, = ¢=s———0. 54
’ °= 346 W2 (3:54)

Como exemplo, podemos escolher livremente a forma da fungao W(¢) [20]. Esse

exemplo propoe que W(¢) é dado por:
A
W(e) = pe (3.55)

onde A é uma constante.

Seguindo as mesmas etapas da secao 3.4 encontramos o potencial, V' como:
3 41
V=-AA? — —— 3.56

Pela Equacao (3.46) encontramos que:

onde A > 2/3.

.21

2= 3.57
que ¢é a equacao de movimento do campo de taquions, integrando achamos, que:
Blt) = ot (359)
C3A7 '
Agora, usando a Equagao (3.58) na Equagao (3.42) temos que:
3A%1

Onde a sua evolugao pode ser visualizada através do grafico do Parametro de Hubble em

fungao do tempo H(t), em que adotamos A = 1 da Figura 1.

O gréafico do Parametro de Hubble em fungao do tempo para o modelo determinado
por W(¢) = A/¢ apresenta um pardmetro desaceleracdo constante, neste caso: gr =

mostrando que o Universo estaria com uma aceleracao constante [3].

1— =
3A%’
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Figura 1 — Gréafico do Parametro de Hubble para (3.59), um exemplo usando Campo de tdquions com W (¢) =
A%/$. Podemos ver sua evolucdo no tempo. Consideramos A = 1.

3.6 Papel dos campos taquionicos na Cosmologia

Os modelos taquionicos possuem uma dinamica mais rica que a usual que podem
fazer com que estudemos carateristicas distintas em um mesmo modelo cosmolbgico
proposto. Em vista disso, sdo muitas das vezes preferidos em diversos estudos de modelos

com campos escalares [20] [23].

Trabalhar com campos taquionicos se torna uma alternativa relevante e mais
“simples”, pois sempre pode-se encontrar uma correspondéncia com campos escalares

minimamente acoplados e assim descrever a evolucao do Universo.

Conforme o trabalho de Padmanabhan (2002), essa correspondéncia é vista através
da forma do potencial V' (¢), que tanto para campos taquidnicos [24], quanto para campo

normal, possuem uma similaridade, ou seja

3H? 2 H\® _ .
Vp(t) = e I (Potencial para o campo escalar taquidnico)(3.60)
T
e
3H? il .
V(t) = e 1+ 3 ) (Potencial para o campo escalar normal) (3.61)
7r

O que acarreta o estudo do campo de taquions como um grande impulsionador da expansao
acelerada do Universo. Uma vez que, é possivel obtermos uma fase acelerada em termos

tedricos e que conta com o apoio observacional [24].

Os efeitos dos campos de taquions podem ser estudados acoplando-os a gravidade
de Einstein [25] [26]. Com a imposi¢do de condigoes iniciais podemos aplicar campos de
taquions na teoria da inflacdo césmica, como sendo, o campo inflaton, que atua com o

mecanismo de rolagem lenta pelo potencial.
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4 Consideracoes finais

Motivados pelo paradigma da expansao acelerada do Universo, propomos um
estudo simples acerca de um modelo alternativo que utiliza campos escalares como opc¢ao
para analisar tal comportamento césmico, o modelo cosmolégico ¢-CDM com dindmica
taquionica. Evidenciando suas vantagens ao invés do uso puramente tradicional do campo

escalar.

Para os campos escalares na Cosmologia, em que se considera o modelo cosmoldgico
¢-CDM encontramos as equagoes que narram a evolugao do Universo, quando assumimos
que o campo escalar é taquidnico. Apresentamos e aplicamos o formalismo de primeira
ordem na dinamica dos campos de matéria dos taquions que simplifica a ordem das

equagoes acopladas, facilitando a abordagem matemaética.

Na dindamica taquionica um de suas suas vantagens ¢ a existéncia de uma corres-
pondéncia entre campo de tadquions e campos escalares normais. Além disso, é que se
todas as condi¢oes razoavelmente gerais forem satisfeitas, é possivel entrarmos numa fase
de expansao acelerada. Entao, o campo de taquions pode ser considerado como um grande

candidato a energia escura.

Em virtude dos fatos mencionados, temos com perspectivas estender nosso estudo

para aplicacao de potenciais onde podemos obter resultados novos e relevantes.
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APENDICE A — Propriedades relacionadas

as equacoes do capitulo 1

Variacoes em relacao a g™,

1
5\/ —g9= _5 V _gguuéglw; (Al)

OR =0(g"" R,) = 0" Ry + g"0R,,, (A.2)
0Ly
0Ly = ——0g"". A.
L D 9 (A.3)

A.1 Variacao da métrica
Utilizando a definicao de ortogonalidade da métrica temos,
g”’\gu,, = (5;‘, (A.4)
agora, usando o principio da minima acao,

6<9V)\glw> = 0,
5g”AgW—|—g”)‘59W = 0. (A.5)

Multiplicando o resultado acima pela métrica g,,, dois fazenda uma contragao de

indices,

5gy>\g>\ag;w + gl»\gkaég/w = 07
5559;11/ = _691»\9)\09#1/7
0o = —5g”AgMgW. (A.6)

Escrevendo g em funcao da expansao em cofatores,
g= A(u)yg(u)ua (A?)
o cofator é da forma,

AR = gghv. (A.8)
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Com todas essas consideragoes, é possivel calcular a variacao de \/—¢g com relacao

v
a g,

a yam
o/—g = 959,

Logo,

1
0V=9 = =5V =99u 09"

essa é a propriedade que gostariamos de provar.

A.2 Variacdo da acdo Sy,

Sy = /\/—_QEM,

5y = / (6v/=gLas + V—goLas)d"x

1
0/—g = —5\/—ggw5g“”,
0Ly

o = ogh”.
L D 9

6Sy = /( V=99 09" Lar +/—9g

/—_g 59“” - / <g#1/£M - zag > d

Portanto,
-2 5SM aL"M

M L — 27
V=g og M T Tgu

9 .

0L
g

o) s

(A.9)

(A.10)

(A.11)

(A.12)

(A.13)

(A.14)

(A.15)

(A.16)

(A.17)
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