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RESUMO

Faremos um estudo de um modelo cosmolégico considerando um sistema aberto com uma
dimensao adicional. O espago-tempo € anisotropico e sofre um processo de isotropizagdao com
o passar do tempo. O espago-tempo quadridimensional emergente de nosso espago-tempo
com 5D é o modelo Lambda-CDM, considerado presentemente como o modelo que ajusta-se

perfeitamente a diversos experimentos cosmoldgicos.

Palavras-chave: Producao de particulas; dimensdo extra; processo de isotropizagao.



ABSTRACT

We will study a cosmological model considering an open system with an additional dimension.
Space-time is anisotropic and undergoes an isotropic process over time. The four-dimensional
space-time emerging from our space-time with 5D is the model Lambda CDM, that presently

has a good concordance with several cosmological experiments.

Keywords: Particle production; extra dimension; isotropization process.
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1 INTRODUCAO

Recontar a histéria do universo com base nos dados observacionais, tem sido uma das
preocupacgdes da cosmologia moderna, onde concordamos que de fato € um grande desafio.
Conhecer a real origem do contetido material e energético do universo, € um dos mais fascinantes

problemas ainda ndo solucionados da cosmologia.

Ao longo dos anos tem se buscado incessantemente descrever o universo através de um
modelo cosmoldgico, todavia, ainda ndo se tem um que responda satisfatoriamente a todas as
observacdes. Entre muitos modelos desenvolvidos por anos a fio, iremos nos restringir a um
nimero pequeno deste conjunto, e que de certa forma mantém uma correlagdo com o modelo

que serd estudado mais a frente, no presente trabalho.

O primeiro modelo estudado € o de Friedmann, que por varios anos foi considerado
como modelo padrio para descrever o cosmos, e tem como base o principio cosmoldgico. Este
principio torna dois pontos distintos no universo indistinguiveis, ou seja, o universo ¢ homogéneo
e isotropico a grandes escalas em qualquer valor do tempo césmico. Além disso, embora o
modelo Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) ndo responda a todos os preceitos que
advém dos experimentos cosmoldgicos, ainda assim se coaduna bem, por exemplo, levando em
conta a nucleossintese primordial. E mais além, temos o carater pedagégico que nao pode ser
descontado. De um modo geral a métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker governa um
universo com tais caracteristicas. Nesta métrica, a curvatura é caracterizada pela constante de
curvatura k, e esta pode assumir os valores +1, 0, —1. Consequentemente, o universo pode ser
plano, fechado e aberto, onde a constante de curvatura assume valores 0, +1, —1, respectivamente.

Posteriormente, vamos considerar detalhes de cada um destes casos.

Dando continuidade ao estudo dos modelos cosmoldgicos, temos modelo de de Sitter, que
nao pode ser considerado um modelo cosmolégico realista. Isso, porque se trata de um modelo
de universo em que inexiste matéria. Neste modelo, a constante cosmoldgica A, originalmente
introduzida por Einstein nas equacdes da relatividade geral, atua como uma forca repulsiva,
que gera uma expansao, inclusive acelerada. Por outro lado, o modelo de de Sitter possui uma
relevancia historica, e além disso, este € um modelo que ndo possui uma singularidade em sua

origem. Mais a frente vamos discutir um pouco mais sobre este modelo e suas particularidades.

E por fim, estudaremos o modelo no qual estd em concordancia com o universo hoje,
o modelo Lambda-Cold Dark Matter (ACDM), que responde bem as observacdes feitas com
supernovas tipo Ia, bem como a expansao acelerada do universo. Estd de acordo com o principio
cosmoldgico, tem cardter isotropico e homogéneo, além de ter curvatura nula, ¢ um modelo
onde se apresenta inflacdo césmica, matéria e energia escura. O espaco-tempo € governado pela
métrica FLRW.



Capitulo 1. INTRODUCAO 15

Resumidamente, o modelo ACDM nio se diferencia do modelo FLRW em relacio a
sua geometria. Todavia, o modelo ACDM inclui em seu contetido material: a energia escura, a
matéria escura, bem como a matéria usual, ou seja, a barionica. Esta ultima componente € a que
constitui o fluido do modelo FLRW.

Ainda neste trabalho, mas especificamente no capitulo 3, discutiremos a respeito do
aumento da entropia do universo e das equagdes de campo de Einstein semicldssicas que de certo
modo se contradizem, mas, faremos um estudo macroscopico e fenomenoldgico para conciliar a
producdo de particulas com o aumento da entropia. E interessante ressaltar que os modelos de
Friedmann e ACDM, surgem de uma singularidade, ou seja, em ¢ = 0 o fator que descreve a
evolugdo do universo é nulo (R(t) = 0), que para o modelo de de Sitter ndo é verdade. Porém,
se "reescrevermos”os modelos de Friedmann e ACDM com producio de particulas poderemos
observar que eles surgiram de uma densidade de particulas inicial n(, € que em algum tempo

reproduzirdo o modelo de de Sitter.

Nos capitulos finais, trataremos de fato do nosso modelo cosmoldgico anisotrépico,
onde consideramos a energia responsavel pela produgdo de particulas, como oriunda de uma
dimensao extra. Esta dimensao carrega o carater anisotropico. Quando o processo de criacio de
particulas ocorre, a dimensdo extra vai decaindo e consequentemente 0 espaco-tempo passa por
um processo de isotropizagdo, emergindo assim, um modelo que mimetiza o modelo ACDM,
e consequentemente, nosso modelo assume as carateristicas condizentes com as observagoes

atuais do universo.
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2 MODELOS COSMOLOGICOS

2.1 MODELO COSMOLOGICO FRIEDMANN-LEMAITRE-ROBERTSON-
WALKER

Em escalas cada vez maiores podemos notar que o universo nao tem preferéncia de um
centro especifico. Isso pode ser confirmado pela temperatura da radiacdo césmica de fundo em
diferentes dire¢Oes no céu, indicando que em grandes escalas o universo € isotropico, e neste
caso a isotropia implica a homogeneidade (HOBSON; LASENBY, 2006). Este modelo foi
considerado como padrdo durante muito tempo, até que, depois de novas observagdes, buscou-se
descrever outro modelo para que respondesse melhor, modelo este que veremos com mais

detalhes posteriormente.

A ideia de isotropia estd ligada a um ponto pertencente a uma variedade, e forma um
espaco ao redor deste ponto de modo que se pareca o mesmo em todas as direcdes. Enquanto que
a homogeneidade propde que a métrica seja a mesma ao longo de toda a variedade. Entendemos

variedade como um conjunto de pontos no espago.

Um espago que € homogéneo e isotropico é maximamente simétrico (WEINBERG,
1972), onde podemos imaginar a isotropia sendo invariante perante rotacoes e a homogeneidade

a translacdes. Esta € a ideia bésica de principio cosmoldgico.

O modelo padrao tem como base este principio, ou seja, 0 universo tem como principais
caracteristicas: a homogeneidade e a isotropia. Esta idealiza¢do de universo implica que o espago-

tempo possa ser descrito pela métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW):

dr?

2 2 2
ds* = dt* — R(t) T

+ 72(d6* + sen®0d¢*) | | (2.1)
onde R(t) é o fator de escala do universo e k é a constante de curvatura espacial, que pode
assumir trés valores distintos: —1, 0 ou 1. Quando £ = 0 o universo € plano, isto é, sua geometria
espacial € plana. Para £ = —1, temos o universo aberto, similar a uma sela, e no caso k = 1, o
universo € fechado, e sua superficie € idéntica a uma esfera em duas dimensoes. Posteriormente,

vamos discutir estas solugdes com mais detalhes.

As equagdes de campo de Einstein podem ser escritas como:

GM + Ag" = KT™, (2.2)

onde G* € o tensor de Einstein, x = S’CT—4G e A sdo as constantes gravitacional e cosmoldgica,

z

respectivamente. O tensor métrico é denotado por g"”, e T*” € o tensor momento-energia. Os

indices p e v podem assumir valores de 0...3. Este conjunto de equacdes € denominado equagdes



Capitulo 2. MODELOS COSMOLOGICOS 17

de campo da teoria da relatividade geral, mas simplesmente conhecidas como equagdes de campo
de Einstein. As equagdes de Einstein possuem uma descri¢do geométrica do espaco-tempo, em
seu lado esquerdo. Ja do lado direito da equagao (2.2) figuram as componentes materiais, como

por exemplo matéria baridnica e radiagdo.

O tensor de Einstein é dado por:
1
G = R — égWR, (2.3)

onde 7, e R sdo o tensor e o escalar de curvatura de Ricci, respectivamente.

A direita das equacdes de Einstein temos a parte material que é governada pelo tensor

momento-energia, que para um fluido perfeito, assume a forma:
T = (p+ P)uyu, — Py, (2.4)
onde u € a quadrivelocidade do fluido, p a densidade e P a pressdo. Vamos considerar um

referencial co-moével, onde a quadrivelocidade do fluido é dado por:

d
U, = % = (1,0,0,0). (2.5)

onde 7 € o tempo préprio.

Para obtermos as equagdes de campo explicitamente para o espaco-tempo, governado
pela métrica dada pela equacgdo (2.1), temos que seguir um certo procedimento, que por ora

faremos com certos detalhes.
As componentes do tensor de Ricci podem ser calculadas usando a expressao:

R, =T%  —T9 +T°T% —T¢1T¢

po,v uv,o po ™ pv pv= po?

onde os termos I'7,, sdo os simbolos de Christoffel de segunda espécie e sao dados por:

o 1 o
F;u/ = 59 p(gp,u,u + Gov,u — g,uu,p)7

onde (, ) na expressdo denota uma derivada ordindria. Para a métrica (2.1) as componentes do

tensor de Ricci sdo dadas por:

3R
ROO = §7
(RR + 2R?* + 2k)
Rll - - 2 I
(1 —kr?)
Ry = —(RR+2R*+2k)”,
Rss = —(RR+2R?+ 2k)r’sen?0,

e consequentemente o escalar de Ricci € dado por:

R R k

B=lwg™ =0\ 53 T T o
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Embora tenhamos calculado estas componentes tensoriais manualmente, elas podem ser calcula-

das muito mais rapidamente usando o pacote Grlensor (GRTENSOR, ).

Com estes dados podemos construir as componentes do tensor de Einstein, dadas por:

3R
Goo = R
(RR + 2R? + 2k)
G11 - - B )
(1 — kr?)
G22 = —(RR + 2R2 + 2]6)7’2,
Gs3 = —(RR+2R*+ 2k)r?sen?6.

Com isso temos todos os ingredientes para escrever explicitamente as equacdes de campo:

R 3k
375+ a — A = 817G, (2.6)

R Rk
2}_%_}_?—’_?_/\ = —8rGP. (27)

Estas duas equagdes diferenciais sdo conhecidas por equagdes de Friedmann-Lemaitre (HOB-
SON; LASENBY, 2006). Considerando A = 0, elas sdo simplesmente chamadas de equagdes
de Friedmann (HOBSON; LASENBY, 2006). Diferentes tipos de componentes materiais e
energéticos que preenchem o universo podem ser parametrizados através da expressao P = wp,
conhecida como equacdo de estado, onde w € constante. Usando a equacgdo de estado e as
equagoes (2.7) e (2.6) obtemos:

Rk

R (1+3w)
2 BT R

= 0. 2.8
T 0 (2.8)

Integrando a equacdo (2.8), considerando a constante de curvatura nula, ou seja, £ = 0, teremos

o fator de escala em func¢do do tempo:

R ¢ 2/3(14w)
L (—) . 2.9)
R, Ly

Podemos analisar o comportamento da equacdo (2.9) no grafico dado pela figura (1), para o caso

de poeira, quando w = 0 e para o caso de radia¢do, quando w = 1/3.

Além das equacdes de campo cosmoldgicas, vamos ainda considerar nesta se¢do, a lei de

conservacdo de energia:
Vv, " =0, (2.10)

onde V, denota a derivada covariante. Entdo, a equagdo de conservacdo assume a forma:

R
p+35(p+P)=0. 2.11)
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Figura 1 — Evoluc@o do fator de escala R(t) para w = 0 e w = 1/3, para um universo plano
k=0.

— R(t)coOmw=0 -
=== R(t)comw=1/3 P

IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
\

Fonte: O Autor.

Na verdade, podemos obter a equagdo acima diretamente das equacdes de campo eliminando a

derivada segunda do fator de escala R.

Podemos ainda reescrever a equacdo (2.11) na forma:

d )
E(pRi”) = —3PRR?, (2.12)
ou ainda:
d 3 2

Usando novamente a equagao de estado, reescrevemos a equacao (2.13):
i(pR3) = —3pwR? (2.14)
dR ' ’

Integrando a equacido (2.14) podemos obter a expressdo para a densidade de matéria-energia em

—3(14w)
p R )
— x| = ) (2.15)
Po (Ro

E podemos ver na figura (2), a evolucdo da densidade de matéria-energia dada pela equacao

funcdo do fator de escala:

(2.15). Para w = 0,1/3 ou — 1, temos respectivamente: p,, o R~3 (matéria), p, o R~*

(radiacdo) e p, o< constante (vacuo).
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Figura 2 — Evolu¢do da densidade de energia dada pela equagdo (2.15),comw =0ew = 1/3.
O espaco-tempo considerado € para a curvatura nula.

com w =0
—_——— comw=1/3

1
1
1
1
1
|
1
1
|
1
1
1
|
\
\
\
\
\
\
\

Fonte: O Autor.

Fazendo uso novamente da equacgao (2.6), podemos reescrevé-la como:

. 2
R R
(1) =l ()]

onde fizemos uso também da equacdo (2.15).

A definicdo do parametro de desaceleracdo ¢ que figura na equacdo (2.16) é dada por:

A ULLT 2.17
e 2.17)
onde ¢g = q(t = tp).

Por outro lado, a fun¢do de Hubble H € definida por:

R(t)

H(t) = RO (2.18)

onde, do mesmo que ocorre para o parimetro de desaceleragdo, temos Hy = H (¢

= to). Podemos
observar a evolugdo temporal de H (t), na figura (3).

A partir da equagdo (2.16), podemos escrever uma expressao geral para ¢t em fungado de

1 R/Ro 2 _1/2
t= —/ [1 — 2 + ﬂ} dx (2.19)
HO 0 x

R(t):
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fizemos uso da equacdo (2.18).

Figura 3 — Evolu¢do temporal do pardmetro de Hubble H(t), comw = 0 e w = 1/3

10 TR
. [
i\
- o
A
4 H .\
8 Yo
i y
1 1
N L I araw=0
[ Y p
4 FRAY —==—= paracomw=1/3
6 — FUA
* . [ \
z \ o
= T \ \‘
I N\
4 - NN\,
. )
i NN
‘\ \N
7 ‘~§ \~
~~ \~
T “~~ ~o
2 T \~\‘\_
....... \.5_5-
0 T T T | T T T | T T | T T T | T T T
0 0,2 0,4 0,6

Fonte: O Autor.

z=1-1.

onde © = R(t)/Ro. Na verdade temos aqui o desvio para o vermelho "camuflado”, ou seja,
T

Voltando agora ao fator da curvatura espacial que aparece explicitamente na métrica dada
pela equacgdo (2.1), podemos analisar os trés casos apropriados, usando a equagao (2.19):

1. k=+1 (go > 1/2). Para este primeiro caso é conveniente definirmos a varidvel 6:

l—coséz(

R(t)

26]0 — 1)
qo0

Ry’

(2.20)
Substituindo a expressdo (2.20), na solucao geral para a curvatura espacial, obtemos:

2. k=0

R(t)

Ry

2/3
t) .

Hot = q0(2q0 — 1)_3/2 [é — S@né].

(go = 1/2). Para este caso a integracdo é relativamente simples, resultando:

3H,
2

Essa solu¢do € conhecida como modelo de Einstein-de Sitter.
3. k=-1

0 =0,

2.21)

(2.22)

(0 < go < 1/2). Neste dltimo caso usaremos a equagdo (2.20) e também a
equagdo (2.21), mas com 0 imagindrio, ou seja:

(2.23)

. Onde
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vamos definir W por:

1 —2q0 R(t
coshy — 1= L7 20 B®) (2.24)
do Ry
Neste caso a equacao (2.19) assume a forma:
Hot = qo(1 — 2q0)~**[senh T — V] (2.25)

Figura 4 — Evolugdo do fator de escala, R(t), para o modelo de Friedmann, parak= +1,k=0e

k=—-1.
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Fonte: (SOUZA; CAMPOS, 2014)
Para detalhes referente a k = 0, k = +1, £ = —1, respectivamente dada pelas equagdes

(2.21), (2.22) e (2.25), vide por exemplo (WEINBERG, 1972, p. 482).

Tendo em maos as trés solucdes para a evolugdo do fator de escala, no qual consideramos
os trés valores possiveis da curvatura espacial k£, podemos mostrar na figura (4) o perfil de cada
caso. Tanto o fator de escala como o tempo no grafico sdo colocados de forma adimensional,

onde o subscrito (*) denota um valor especifico para t.

Podemos considerar que o fluido cosmolégico pode ser constituido de varios componentes
que ndo interagem entre si, como por exemplo: matéria, radia¢do e vicuo, mas que haja interagao
gravitacional. Supomos ainda, que cada constituinte do fluido pode ser modelado como um fluido
perfeito. Assim sendo, podemos escrever o tensor momento-energia para um fluido constituido

de inimeros componentes, através do somatorio:

T = (T™);, (2.26)

)
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onde i’ sdo todos os componentes do fluido. Sendo que cada componente pode ser dado como

um fluido perfeito, temos:

T = (pi + P)ulu” Zpg“” 2.27)

A

Fazendo a soma dos varios componentes :
p= E Di e P = 5 P,
i i

Devido a suposi¢do que s6 hé interagcdo gravitacional entre os componentes, a conservagao de

energia atua separadamente em cada componente, na forma:
V,.(T"); =0, (2.28)
e consequentemente cada fluido ird obedecer a equacgdo (2.11).

Para darmos continuidade ao nosso estudo sobre o modelo padrao, partiremos da equacao

de Friedmann :

3k
3H? + + o - A = 87Gp. (2.29)
Podemos ainda dividir a equagio por 3H?:
k A 8t
1+ — = 5P (2.30)

H?R? 3H? 3H

onde p pode ter varios componentes, como por exemplo:

p(t) = pm(t) + pr(t) + pa(t). (2.31)

Portanto a equagao (2.30), pode ser escrita na forma:

k A G TG (G

1 - = m r
YR T 3mE 3@t 3l T 3

(2.32)

ou ainda:
k A e

HR? 3H2 32"
Agora, podemos definir g’;ﬁ p; como o parametro de densidade para multiplos componentes

1+ (2.33)

cosmologicos (2;:

8t
Q,(t i(t 2.34
) =35 3H" (1), (2.34)
Usando a definicao dada pela equagdo (2.34), escrevemos a equacao (2.32) na forma:
k A
Qm + Q. — =1 2.
+ +H2R2+3H ; (2.35)

onde A/3H? e —k/H?R? sdo os parAmetros de densidade para o vacuo e para a curvatura,

respectivamente. Resumidamente, obtemos:

Q + Q4+ Qp + Q. =1, (2.36)
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ou entao:

Z 0, =1. (2.37)

)

Consequentemente, podemos escrever a dependéncia da curvatura espacial do universo em

termos dos constituintes da densidade de matéria:

e Para uma curvatura espacial negativa (k = —1):
Qp, +Q, +Qp < 1, (2.38)
teremos um universo aberto.
e Para a curvatura espacial nula (k = 0):
Oy + Q. + Q) =1, (2.39)
teremos um universo plano.

e E por fim, para uma curvatura espacial positiva (k = +1):
Qp +Q, + Q) > 1, (2.40)

teremos um universo fechado.

A partir da quantidade do parametro de densidade 2, podemos escrever a densidade

critica:
3H?

Perit = %
Essa expressdo estabelece o valor necessario da densidade de energia total para que o universo

(2.41)

seja plano.

Os parametros de densidade nos permite reescrever as equagdes de campo. Para isso

vamos considerar, primeiramente, a equacao (2.6) de campo na forma:

3k
3H? + =~ = 8nGp,

R2
o 8rG k
mGp
H? = - —. 2.42
3 72 (2.42)
O passo seguinte € dividir e multiplicar H? e py, na equagio (2.42):
8nGp; i k i
o= TPl B 2l (2.43)

2 0 - 0 :
3Hj poi  R?*Hy 7 poi
Mas, podemos organizar a equacao acima fazendo:

=, — —— = Qpo.
3H2 io € R?H, ko0




Capitulo 2. MODELOS COSMOLOGICOS 25

Que nos possibilita escrever (2.43), na forma:

—2
H? = B [me’—? Ly (5) 2.44)

Poi Ry

Agora podemos escrever a equagdo de Friedmann (2.6), em termos dos parametros de densidade:

R\ ? R\ * R\ ?
Qo | = Qo | — Q Q —
0<R0> + O(RO) + a0 + ko(R0>

Reescrevendo a equacdo (2.7), em termos dos parametros de densidade, obtemos:

H? = H} (2.45)

2RR 1 871G
ikl I o MY JA
3ip 3T AT o

onde fizemos uso da equacdo de estado P = wp.

(wp), (2.46)

Aplicando a equacdo (2.36) na equagao (2.46), usando a equagdo (2.31),temos:

2RR Q| D 2 871G

3 3 3 34T 3

W(pm + pr)- (2.47)

onde p; = %Qi. Enfim podemos reescrever a equagdo de Friedmann (2.47) em termos dos
parametros de densidade:
1
q = 5 (S + 20 = 204). (2.48)

2.2 MODELO DE DE SITTER

O modelo de de Sitter é de cunho tedrico que foi proposto em 1917 por Willem de Sitter,
segundo ele o universo tem carater isotropico, estatico e sem matéria. Este € um modelo que
ndo corresponde a descri¢do atual do universo, mas historicamente, tem grande importancia
(D’INVERNO, 1992).

Afim de obtermos as equagdes de campo de de Sitter, partiremos entdo da métrica de

Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker, escrita em coordenadas espaciais esféricas (2.1).

A solucao para o modelo de de Sitter surge quando levamos as equacgdes de campo as

seguintes condi¢des: P = p = k = 0, o que nos d4:

52
3% ~A = 0, (2.49)
—
2% + % A =0 (2.50)

Rearranjando a equacao(2.49), temos:

R?2 1
R2 3
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ou ainda:
R 1
I ZA
R 3
dR 1
— = —Adt. 2.51
7 \/'3 (2.51)
Ao integrarmos, a equacgdo (2.51) obtemos:
R = AeVEt, (2.52)
onde A é uma constante de integragdo, ou seja:
R i
U eV Eltt) 2.53
R ¢ (2.53)

A evolugdo do fator de escala do modelo de de Sitter, pode ser conferido na figura (5).

Figura 5 — Evolucéo do fator de escala, R(¢), para o modelo de de Sitter. A quantidade /A /3t

¢ adimensional.

R(t)/R«
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Fonte: O Autor

4

Neste modelo o pardmetro de Hubble € constante e vale:

gt
3

enquanto o parametro de desaceleracio € dado por:

q=—1.

5
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A partir da equacdo (2.1), e considerando £ = 0, o elemento de linha torna-se:
ds® = dt* — [e\/g(t”‘“)]2 (dr* 4 r*(df? + sen*0d¢?) (2.54)

e em coordenadas cartesianas, a métrica tem a forma:

ds® = dt? — [e2-t)/e] (dz® + dy* + dz7)) , (2.55)
onde:
3
=4/ —. 2.56
o} A (2.56)

O elemento de linha (2.55) € invariante perante transformag¢des em ¢, e mudanca simultanea de
escala nas coordenadas de espaco. Observe que a métrica é completamente especificada por a.
O intervalo da coordenada ¢ vai de —oo a +o00. Se introduzirmos novas coordenadas sendo elas

(t,z,9,Z), onde:

t = t—%aln 1—a_2(a:2+y2+22)e% :

r = :Ueé,

j = yes, (2.57)
zZ = zei,

fazendo as transformacdes necessdrias, a equagdo(2.55) torna-se:

a ?(zdr + ydy + zdz)?
1—a 222+ y2 + 22)

ds* = [1 —a (2 + y* + 2)|dt* — da® — dy® — d2* — , (2.58)

a qual € visivelmente estaciondria, ou seja, nao depende de t (HAWKING; ELLIS, 1994).

2.3 MODELO ACDM

O modelo cosmolégico ACDM Lambda-Cold Dark Matter, que € caracterizado por um
fluido constituido de matéria escura fria, matéria baridnica e uma componente (A) devido a
energia escura . Assim como a maioria dos modelos cosmoldgicos modernos, tem como base
o principio cosmolégico, que declara que nao ocupamos um lugar privilegiado no universo, e
que a grandes escalas o universo parece ser o mesmo (LIDDLE, 2003). Sua curvatura € nula,
ou seja, € um modelo onde sua geometria € plana ( k= 0). Este modelo apresenta inflagao
cOsmica, matéria e energia escura. Estes trés pontos em si sé podem gerar discussdes nao muito
simples, de tal modo que preferimos omitir um relato sobre os temas apenas citamos, em cada
caso uma referéncia apropriada: inflacao (LIDDLE; LYTH, 2000); matéria e energia escura
(AMENDOLA; TSUJIWAKA, 2010).

O modelo ACDM surgiu no final dos anos 90 (KRAUSS, 1995), quando diferentes

propriedades do universo foram observadas e pareciam contraditdrias, ndo havendo consenso a
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respeito da composi¢io da densidade de energia do universo. E o modelo de concordancia atual
para o universo, ja que, explica as observagdes cosmicas realizadas sobre a radiagdo de fundo de
micro-ondas, assim como a estrutura em grande escala do universo, bem como as observagoes
realizadas das supernovas distantes do tipo la, que apontam para uma expansao acelerada do
universo (PERLMUTTER et al., 1997; PERLMUTTER et al., 1998; GARNAVICH et al., 1998;
SCHMIDT et al., 1998; RIESS, 1998; PERLMUTTER et al., 1999).

A constante cosmoldgica A é definida como a densidade de energia do vacuo, sendo
considerada a forma mais simples para interpretar-se fisicamente a energia escura. Ela foi
originalmente introduzida nas equagdes de campo de Einstein para tornar o universo estatico e s6
adquiriu o cardter de energia escura posteriormente, a partir das observagdes de supernovas feitas
em 1997 e 1998 que ja citamos previamente. A constante cosmoldgica nos permite explicar
e conhecer o valor atual da taxa de aceleracdo em que o universo se expande. A inclusdo de
um termo cosmoldgico nas equagdes de campo da teoria da relatividade geral aparece como
uma pressao adicional no tensor momento-energia, € curiosamente, uma pressao negativa. A
necessidade de inclusdo desse componente justifica o processo de expansdo acelerada que

observamos.

Por outro lado, a matéria escura fria foi introduzida no modelo afim de explicar as
influéncias gravitacionais observadas em estruturas em grandes escalas e que ndo podem ser
explicadas pela quantidade de matéria observada. A matéria escura (RUBIN; FORD, 1970) é
dada como fria devido sua velocidade ser muito menor que da luz; ela também € uma matéria ndo
bariOnica, pois € constituida de matéria diferente da que usualmente conhecemos, constituida
por prétons e néutrons; ndo tem dissipacdo e as particulas da matéria escura ndo interagem entre

si, apenas sofrem influéncia da gravidade e possivelmente da forca fraca.

Vamos agora detalhar matematicamente um pouco do modelo ACDM, que usa a métrica

(2.1) e as equagdes de campo de Einstein, explicitamente dada por:

Rz
3§ — N =8nGp, (2.59)
2R+R2 A 8rGP. (2.60)
—+ — — A= -87GP. .
R R?
Usando a equacdo de estado P = pw, nas equacdes de campo, obtemos a seguinte equacao
diferencial:
i i
ﬁ(i’)w +1) - Al+w)+ 2E =0, (2.61)

onde podemos obter a solucdo para o fator de escala para o modelo ACDM em funcio de ¢:

R(t) o senh B\/B_A(l + w)t] o (2.62)
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Note que o termo $v/3A(1 + w)t é adimensional.

A func¢do de Hubble, para este modelo é dada por:

V3A 1
H(t) = 3 cot [5\/ 3A(1 +w)t} ) (2.63)
enquanto que o parametro de desaceleracao assume a forma:

_2003h [%\/B_A(l - w)}2 +3(1+w)

2cosh [%\/3_/&(1 + w)t} ’

q(t) = (2.64)

Por outro lado, também podemos escrever a equagdo de campo de Friedmann em termos

R\ R\
Q[ =— Q| = Q
(RJ " (R) T

onde (*) denota um valor especifico de ¢, e fizemos uso da equagdo (2.35) .

dos parametros de densidade:

H?* = H? : (2.65)

Vamos considerar €2, = 0, ja que a radiac@o s6 € dominante apenas em valores elevados
para o redshift, ou seja, para o inicio do universo. No pardmetro densidade da matéria (2,,, estd

incluido os bérions e a matéria escura, logo podemos escrever a equacdo acima na forma:

R\
H? = H? [Qm (ﬁ) +Qal, (2.66)
onde €2, e 2, sdo dados por:
1
Q,, = (2.67)
1 0=2m0) [2(1-000)
Qmo Qao(1-Q4)
—2
Qo [—Qm(lfﬂfoq
Oy — o 1) - (2.68)
Qun (1= Qo)
1— QAO + QAO |:Qm0(Qm_[1)):|

Podemos integrar a equacao (2.66) e encontrar o fator de escala em fung¢ao dos parametros de
densidade (BASILAKOS; LIMA, 2010):

R /Y 3H./Ox \
nhp - ) 2.
R <QA) senh ( 5 t) (2.69)
Escrevemos €2,,, = 1 — (,, temos:

R (1 _ QA)1/3 (3H*\/_QA )2/3
= senh | ———t .
N 2

R,

(2.70)
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Figura 6 — Evolugdo do fator de escala R(t) do modelo ACDM.
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Fonte: O Autor.

O parametro de Hubble escrito em fungdo do parametro de densidade €2, é dado por:

H(t) = H,\/Qnxcoth (%Q (2.71)

Na figura (6) temos a evolucgao do fator de escala do modelo ACDM dado pela equacio
(2.62) versus o tempo adimensional para a poeira w = 0 e para a radiagdo w = 1/3. Enquanto
que a figura (7) nos fornece o gréfico da evolu¢do da densidade de momento-energia no tempo,
na figura (8), temos a evolucdo temporal da funcdo de Hubble, assim como o parametro de

desaceleracdo na figura (9).

Figura 7 — Grafico da densidade de energia para o modelo ACDM, onde v/ 3At € adimensional.
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Fonte: O Autor.
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Figura 8 — Evolugdo da Fungio de Hubble H () para o modelo ACDM.
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Fonte: O Autor.

Figura 9 — Evolucdo do parimetro de desaceleracio para o modelo ACDM. Podemos observar

em ¢(t) = 0, o redshift de transi¢do, ou seja, indica que o universo sofreu uma
transi¢do dindmica de uma fase desacelerada para uma fase acelerada.

q(t)
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V3Nt

Fonte: O Autor.
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3 PRODUCAO DE PARTICULAS

O estudo da cosmologia hoje nos traz um dos mais fascinantes mistérios, a origem
da matéria e radiacdo que preenche o universo que ainda ndo foram resolvidos na cosmologia,
enquanto que por um lado temos as equacdes de campo de Einstein que sao puramente adiabéticas
e reversiveis, por outro, se tem observado o aumento da entropia, principalmente na forma de
radiacdo do corpo negro, fato esse que as equacdes de Einstein dificilmente podem fornecer uma

explicagdo.

Na interpretacdo do Professor Prigogine (PRIGOGINE J. GEHENIAU; NARDONE,
1989) a producgdo de particulas vem do campo gravitacional. As equagdes de campo de Einstein
sdo semicldssicas, adiabdticas e reversiveis, o que impede a expansao de entropia, o qual hoje
¢é observado como o precedente da produgdo de particulas. Propomos nesse capitulo um breve
estudo fenomenoldgico e macroscopico que nos permite conciliar tanto a producao de particulas

como o aumento da entropia no inicio do universo.

Mostraremos que a termodinamica de sistemas abertos aplicada a cosmologia nos conduz
naturalmente a uma reinterpretacao do tensor momento-energia, mas precisamente na pressao,
onde se adiciona uma pressao negativa, fazendo com que a criacdo de matéria e entropia alcance

um nivel macroscoépico.

Nas equagdes de campo de Einstein, tradicionalmente, estabelecem uma igualdade entre
a parte geométrica do universo e a parte energética, onde usamos as variaveis da densidade
de energia p e da pressao P. E assim podemos simplificar as equag¢des de campo usando a
equacdo de estado P = wp. Usaremos também a varidvel da densidade do nimero de particulas,
n, que naturalmente depende da taxa de criacdo de matéria. Aplicando estas condicdes a
transformacao de matéria a partir do campo gravitacional, teremos um processo que ocorrera
de forma irreversivel, e consequentemente gera a entropia cosmoldgica. Processo esse que esta
de acordo com a segunda lei da termodinamica e, portanto, parece ser termodinamicamente
possivel. Resumindo, por forca da segunda lei da termodinamica, temos a criacdo de particulas a
partir do campo gravitacional, e ndo o processo inverso, embora a visdo quantum mecénica do

processo de formacgdo de particulas € mais bem estruturado (PARKER, 2012).



Capitulo 3. PRODUCAO DE PARTICULAS 33

3.1 EQUACOES DE FRIEDMANN COM PRODUCAO DE PARTICULAS

Considerando a métrica dada pela equacdo (2.1), podemos escrever as equacdes de campo

para um fluido com produ¢do de matéria:

R? K
R R Kk

onde o ponto denota derivada temporal, p é a densidade de energia, P a pressdo termostatica e

P, a pressao adicional, responsdvel pelo processo de criacao.

Levando em conta que o nimero de particulas ndo se conserva, escrevemos a equacio de
continuidade na forma tensorial:
(nut),, =9, (3.3)

onde n € a densidade do nimero de particulas e W € a fonte da produ¢do de matéria. Logo, a

equacgdo da continuidade assume a forma:

, (3.4)

onde naturalmente, levando em conta o espaco-tempo governado pela equacdo (2.1).

A pressao de criacdo P. depende da fonte geradora de matéria, entdo se combinarmos as
equacoes (3.1), (3.2) e (3.4), através da lei de conservacao de energia, com isso, para a criacao
de matéria "adiabdtica ", a pressdo assume a forma (CALVAO; WAGA, 1992) :

P
_PT i

C = ) 3.5
3nH (55)
onde I = R/R é o parametro de Hubble.

Temos seis varidveis desconhecidas, apenas trés equacdes e uma expressao para a pressao
de criagdo F.. Todavia, para eliminarmos essa incompatibilidade, iremos considerar duas

expressoes, uma delas € a equacdo de estado usualmente empregada na cosmologia:
P =wp. (3.6)
A outra € determinar uma expressao para a fonte de particulas W, que por sua vez é dada por:
U = 36nH. (3.7)

A adocgdo dessa fonte € apresentada no trabalho (LIMA; GERMANO; ABRAMO, 1989), onde

algumas justificativas de ordem fisicas para a escolha sdo apresentadas.

Agora, usando as equacdes de campo de Einstein, dada pela equagdo (3.1) e pela equacao

(3.2), assim como, a pressao de criagdo fornecida pela equacdo (3.5), com alguns artificios
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matematicos, podemos escrever uma equagio para o fator de escala R(¢) em func¢do de ¥ e n, na

forma:

RR + R? — - U| =0. (3.8)

Bw+1) (1+w) Bw+1) (1+w)
2 2nH qj] Tk [ 2 2nH

A equacdo (3.8) nada mais é que o resumo do conjunto das equacdes (3.1) - (3.6). Teori-
camente a criagdo de matéria € essencialmente um processo quantico e as taxas correspondentes
devem ser obtidas a partir de uma teoria do campo quantico na presenca de campos gravitacionais.
No entanto, ndo se tem um modelo bem aceito para tratar quanticamente campos gravitacionais,
a maneira natural € investigar solucdes da equacgdo (3.8), de modo que se tenha uma descri¢ao

fenomenoldgica.

Faremos algumas consideracdes a respeito da equacgdo (3.8), e por ora, iremos nos
restringir ao universo com geometria plana, ou seja, a constante de curvatura igual a zero. A
outra € usar a equacao (3.7), que é a expressao para a fonte geradora de matéria. Com isso, a

equagao (3.8), toma a forma:

(3.9)

R4 B2 {(3@)2—1— 1) B 35(124— w)} _o.

Ao integrarmos a equagio (3.9), obtemos uma expressao explicita para o fator de escala R(¢):
2
R(t) t '\ 30-AFw)
— — : 3.10
R = (t) (-10)

Se conhecemos a expressdo para R(t), para o modelo de Friedmann com produgéo de particulas,

podemos escrever tanto a funcao de Hubble:

2
H(t) = , 3.11
=350 p oy G-11)
como o parametro de desaceleragdo:
1 3 3 3
=—-+4+-w—=-f— -fuw. 12
q(t) =5+ qw =56 - Shw (3.12)

A densidade de energia p, aparece nas equagdes de campo da teoria da relatividade geral,
e neste modelo de produgado de particulas, estd associada a fonte geradora de particulas. Todavia,
podemos determinar uma relacao entre p e n. Para isso, usaremos a expressao para a pressao
devido a criagdo de particulas dada pela equagdo (3.5) e da equagdo (3.6), na lei de conservacao

do momento-energia, T.ﬁ” =0:

R
p35(p+ Pt P)=0. (3.13)

Substituindo as equagdes mencionadas acima, a equagao (3.13):

U
P+ 3p(1+ W) H + p(1+w)— =0. (3.14)
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Igualando as equagdes (3.4) e (3.14) obtemos a relagdo:

g: (1+w)ﬁ, (3.15)

que ao ser integrada tem como solucao:

(=)
n=n, (ﬁ) 7 (3.16)
Px

aqui () denota um valor n e p, em um tempo especifico. A equagio (3.16) manteve-se explicita-

S

mente independente da fonte de criacdo de matéria . Ela reduz até o limite w = 0, ou seja, um

Universo preenchido de poeira, e neste caso p = nM, sendo M a massa das particulas criadas.

Nas figuras (10)-(12) podemos observar o comportamento em fun¢do do tempo do fator

de escala, da fun¢do de Hubble e da densidade do nimero de particulas.

Figura 10 — Evolucéo do fator de escala, R(t), para o modelo de Friedmann com produgéo de
particulas, assumindo diferentes valores para w e 3.

" 7z
- —— B=03ew=0 "
4 ——— B=03ew=1/3 RV g
1] B=05ew=0 Al
—-—- B=05ew=1/3 Z

R(t)/R+

t/t«

Fonte: O Autor.

J4 o parametro desaceleragdo € constante.

Em relacdo a densidade de energia, podemos voltar a equacdo(3.8), escrita na forma:

RR+ AR* + Ak =0, (3.17)
onde A = (3°J2+ b _ (;ZE) W |. A primeira integracdo da equacdo (3.17), tem a forma:
. A
R = (3.18)

oA
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Figura 11 — Gréfico da funcao de Hubble para o modelo de Friedmann com producgio de particu-
las, assumindo diferentes valores para w e 3.
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Fonte: O Autor.

Figura 12 — Gréfico da densidade do nimero de particulas para o modelo de Friedmann com
producdo de particulas, assumindo diferentes valores para w e 3.

03 11
I
IR
1ot
IR
1 1 i —— B=03ew=0
I ——— B=03ew=173
6 \“ ‘.‘ ------ B=05ew=0
. | [ y —-—- B=05ew=1/3
S VAL
s v\
~ \‘ Y
(= - \ \\
4 — \ s
2_
0 T T
0 1

Fonte: O Autor.
onde A é uma constante de integracio positiva.

Fazendo uso da equagdo (3.1), juntamente com a equagdo (3.17), podemos escrever uma
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expressdo para a densidade em fung@o do fator de escala R(t):

2(A+1)
P R,
L= (= . 3.19
P < R ) G

Na expressao para A, podemos substituir a equacdo (3.7), com isso obtemos a densidade de

energia em fungdo do fator de escala e dos parametros [ e w:

3(1+w)(1-5)
P R,
— = —= . 3.20
( R) (3.20)

Antes de findar esta se¢do temos que mencionar que para § = 0 reproduzimos as

equagdes usuais de Friedmann, ou seja, sem producao de particulas.

3.2 PRODUCAO DE PARTICULAS E PRODUCAO DE ENTROPIA

Nesta sec¢do, vamos abordar a produ¢ao macroscépica de particulas de acordo com o
ponto de vista do Professor Ilya Prigogine (PRIGOGINE J. GEHENIAU; NARDONE, 1989),

que apresenta caracteristicas fisicas peculiares.

Partindo das equacdes de campo de Einstein:
Gl =TV, (3.21)

onde T € o tensor momento-energia para um fluido perfeito. Assim, suas componentes sao

dadas explicitamente por:

TO = ), (3.22)
T! = Pd.. (3.23)

J
A pressao fenomenoldgica P inclui a pressao termodinamica usual P e a pressao de criacdo P..

Fazendo uso das identidades de Bianchi:
Gl =0, (3.24)
onde (;) denota a derivada covariante, teremos a seguinte relagio:
d(pV) = —PaV, (3.25)

que descreve uma evolucao adiabatica de um sistema fechado, sendo V', o volume.

Para um sistema aberto, onde ha criacdo de matéria, o nimero de particulas N em um

volume V' ndo € constante, a primeira lei da termodinadmica é dada por:

d(pV) + PdV — %d(n\/) =0, (3.26)
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n = N/V é o nimero de particulas e h = p + P é a entalpia. Durante a transformagio, a
variacao do nimero de particulas faz com que o sistema receba "calor". Essa variacao ocorre
por conta da transferéncia de energia do campo gravitacional para a matéria. A producao de

particulas atua como uma fonte de energia interna.

Tradicionalmente, na cosmologia, a variagao da entropia d.S desaparece na transformacio
adiabdtica em um sistema fechado, todavia, se tratando de um sistema aberto, a transformacao

adiabatica se da na forma:
h
TdS = “d(nV) - pd(nV) = T%d(nV), (3.27)

onde yun = h — T's é o potencial quimico e s é entropia por volume S/V. As mudangas no

numero de particulas obedece a segunda lei da termodinamica:
dN =d(nV) > 0. (3.28)

A equacdo acima mostra que no sistema aberto, o espaco-tempo tem uma producio de particulas
enquanto que o processo inverso € termodinamicamente proibido. O par espago-tempo e matéria
deixa de ser simétrico, pois a produ¢@o de matéria que ocorre mediante a energia armazenada no

campo gravitacional, configura um processo irreversivel.

Voltando para a lei de conservagdo de energia termodinamica, ou melhor a da primeira

lei da termodinamica (3.26 ), podemos reescrevé-la de maneira diferente, mas equivalentes:

h
p=—n, (3.29)
n
P = M7 (3.30)
n
Oe
= ——. 3.31
p o (3.31)
Sendoe=‘2ev = % Podemos notar que p e n sdo responsdveis pela pressao P. Logo:
p=mn— P =0, (3.32)
e ainda:
p=al*, n=tr*—pP="_ (3.33)

3
Na cosmologia, esta é a andlise termodinamica de sistema aberto apropriada na presenca da

criagdo de particulas. E isso se deve a uma redefinicdo da pressdo na expressdo do tensor
momento-energia (PRIGOGINE J. GEHENIAU; NARDONE, 1989). O que queremos dizer €
que a criacdo de matéria equivale a uma pressdo extra que chamaremos de pressdo de criagdo F,,
e faz parte da pressdo fenomenoldgica P. Entdo escrevemos a equacdo (3.26 ) de forma andloga
a(3.25):

d(pV) = —(P + P.)dV = —PdV,
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onde a pressao de criacdo P, € dada por:

_hd(nV)  p+ Pd@V)

Pc:ndV_ n dv '’

(3.34)

onde P, pode assumir valores negativos ou nulos, dependendo se hd ou ndo produgdo de

particulas.

Nosso proximo passo € aplicar na cosmologia as consideracdes feitas a respeito de
sistemas abertos. Para um universo homogéneo e isotropico escreveremos o volume ' como

sendo:
V = R*t),

onde a expressao para a pressao de criacdo pode ser reescrita na forma:

_ptP

P. =
3nH

(2 + 3Hn). (3.35)

Por conta da equacdo (3.28), as equagdes de Einstein para sistemas abertos inclui agora a

segunda lei da termodinamica. Entdo as equacdes de Einstein usuais:

k
kp=3H? + T3 (3.36)
p=—-3H(p+ P), (3.37)

assumem a forma com criagao de particulas:

, k

kp=3H" + izk (3.38)
N

p= E(p + P). (3.39)

Como estamos considerando um processo de produgdo de particulas adiabatico, temos que:
o=0, (3.40)

onde o é a entropia especifica e é expressada na forma o = S/N. Logo a equagao (3.40) pode
ser escrita na forma: ) )
S N n+3Hn
S 341
SN S (3.41)

onde S € a entropia e N o nimero de particulas.

Em uma cosmologia onde se inclui a criagdo de matéria podemos apresentar o modelo
fenomenolégico mais simples, expressando a fonte de producdo de particulas em termos da
funcdo de Hubble:

1 d(nR?)
e = W (3.42)

No exemplo do Prigogine a fonte considerada é proporcional a H2, onde:

U = oH2 (3.43)



Capitulo 3. PRODUCAO DE PARTICULAS 40

Para o # 0, podemos usar a equacgao (3.38) na equacdo (3.42), e obtemos a expressao :

1 d(nR?) aKp
=7 = = 3.44
R3 dt 3 (344)
Mas p = nM, entdo reescrevemos a equacgao (3.44), na forma:
1 d(nR?) arM
— = ) 3.45
nR3 dt 3 (345)
Todavia, nR® = N, logo:
N akM
— = 3.46
N 5 (3.46)
que podemos integrar e obter a expressao:
N(t) = NyerM/3, (3.47)

Por outro lado, partindo da pressdo de criacdo F,., onde podemos usar a fonte geradora de

particulas dada pela equacéo (3.43), e pressdo termodindmica zero (P = (), obtemos:

MaH
P=- ; . (3.48)

Relacionando a equagdo (3.38), com a equagdo:

p=—3H(p+P)=—-3H(p+ P.), (3.49)
obtemos: ) )
HH H?> MaoH
6HH _ . (3 _ Ma ) 7 (3.50)
K K 3

onde consideramos k£ = 0. A equacdo (3.50) ainda pode assumir a forma:

6 RR 3 LR° R?
Eﬁ—FEﬁ—aMﬁ:O. 3.51)

A solugio do fator de escala R(t) é dada, a partir da integragdo da equacdo (3.51):

R(t) = [1+ C(exsM/s — 1)]*? (3.52)
onde C vale: -
9 kMn
C_HMQ( . 0> : (3.53)

Na figura (13), observamos o gréfico para a evolucao temporal do fator de escala dado
pela equacdo (3.52). Na figura (14) e na figura (15), temos a densidade de energia, e a comparacao

das fonte geradoras de matéria, respectivamente.

Ainda podemos escrever o parimetro de desaceleragdo ¢(t):

g(t) = — |14 Ze=tn _ 2 o5 |

54
3C 3 G:>9
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Figura 13 — Gréfico do fator de escala para o modelo de Friedmann com producio de particulas.

A coordenada temporal que usamos é adimensional, e dado por: “'%M t.

1.000 —

R(t)/R+

500 —

(akM/6)t

Fonte: O Autor.

Figura 14 — Gréfico da densidade de energia no modelo de Friedmann com produgdo de particu-
las.

—— w=0eB=03
—=—=— w=0eB=05

(akM/6)t t/t.

Fonte: O Autor.

onde C' > 0 e C' # 1. Podemos observar na figura (16), a evolu¢do desse parametro para

diferentes valores de C'. Note que para C' = 1, o parAmetro de desaceleracdo é constante, dado
por:

q(t) = —1, (3.55)

o que podemos concluir também substituindo C' = 1 na equacgao (3.52).
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Figura 15 — Gréfico para a fonte de particulas. Consideramos duas fontes distintas: ¥ = 3ngH

(LIMA; GERMANO; ABRAMO, 1989) ¢ ¥ = aH? (PRIGOGINE J. GEHENIAU;
NARDONE, 1989).
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Fonte: O Autor.

Figura 16 — Evolu¢do do pardmetro de desaceleragdo para o modelo de Friedmann com pro-
ducdo de particulas, assumindo diferentes valores para C'. Note que depois de um

determinado tempo, todos alcangam o mesmo valor para ¢(t), ou seja, "caem'"no
modelo de de Sitter, independente do valor de C'.

a(

(akM/6)t

Fonte: O Autor.
Todavia, podemos fazer uma correlacio entre o modelo com produgdo de particulas de
Prigogine e o modelo de de Sitter. Entdo, quando fazemos C' = 1, na equacio (3.52), obtemos:

R(t) = e M9, (3.56)
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enquanto que a solucdo para de Sitter é:
A
R(t) = eV3t,
Pois entdo, comparando, temos:

A arM

3 9
A= k2 M?
27

E que temos neste caso uma ligacdo entre a massa das particulas produzidas no modelo de
Prigogine com a constante cosmoldgica no modelo de de Sitter. Em outras palavras, o modelo

com criacdo pode mimetizar o de de Sitter.

Por outro lado considerando, C' = 1 na equacdo (3.53), temos:

axkM
27

(3.57)

Ng =
onde n € a densidade de particulas inicial do universo.

O universo emerge com uma densidade de particulas inicial ny, com isso, ndo temos uma
singularidade quando em ¢ = 0, pois R(t) # 0. A singularidade desaparece devido a presenca
de criagdo de particulas (o # 0), ou seja, a singularidade é estruturalmente instavel devido a
criacdo irreversivel de particulas, surgindo assim uma cosmologia que vem de uma instabilidade

(no # 0) e ndo de uma singularidade.

Entao, ap6s um tempo caracteristico:

6
tc = s 3.58
arkM ( )

o universo chega a um regime de de Sitter, vide secdo (2.2), que podemos expressar como:

Rd(t) —  (O2/3parMt/9 _ 02/3€2t/3tc’

axkM 2
H; = = — 3.59
d 9 3tca ( )
kM
ng = T a?. (3.60)

As quantidades Hy, ng € pg ndo dependem de C', o que nos parece ser um estado cosmoldgico
onde se comporta como um atrator independente da flutuacao inicial. O periodo de de Sitter
tem a duracdo do decaimento do tempo t, de seus constituintes conectando-se continuamente a
um universo usual (adiabatico) de matéria-radiacdo Robertson-Walker caracterizado por uma
densidade de matéria-energia p, ¢ densidade de energia de radiacdo p,, relacionado por:

3a 3b 72
Kpp = ﬁ7 Kpy = ﬁ € Py = ET47 (361)
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aqui a e b sdo constantes e estdo relacionadas com o nimero total de barions /N, e prétons N,

em um volume R3, e T é a temperatura da radiagdo do corpo negro. Ainda temos que :

a ~ 2H§C’262Hd”, (3.62)
b~ H2C¥ 3 aa, (3.63)
Com isso a entropia especifica por nimero de préton é:
n,  C(3) (45\%/* 3ty \
S — e — 2\Y/ e 1/4 ra 2tq/3tc 3.64
ny,  3m? (71'2) SN ‘ ’ (5.64)
onde m;, € a massa dos prétons. E o valor do invariante adiabdtico p., /T'p, é:
p3/4 2,.\ 1/4
P _ LIS I (3.65)
T py a 45
Os tempos caracteristicos t; € t. expressos em termos de M, que é a massa das particulas
produzidas:
640 , o, 640 M3 M\?
lg=—KM° = ——>~25(— | ¢ 3.66
T gir Mi -~ 70 \0g, ) (3:60)
e
2 20\ "/* M2 M\?
le=—7=|— —~1,42(— ) t 3.67
i~ (=) =12 (o) o 08

onde M), e t, sdo a massa e tempo de Planck, respectivamente.

Os valores corretos observados para a entropia S estdo na faixa de 10® < .S < 10%°, ou
seja, sao valores de massa M muito préoximos dos produzidos quantum-mecanicamente, por
exemplo:

M/M, = 40 — S = 8,46 x 107,
M/M, = 50— S =1,38 x 10°,
M/M, = 53,3 — S=7,17x 10,
M/M, = 60— S =216 x 10".

O que nos mostra uma ligacdo inesperada entre microscopico € macroscopico.

A temperatura do corpo negro através desses requisitos € dada por:

a5\ ovr
_ /3
T, = (M) i, (3.68)
H 2/3 7 4\ /3
T,°K) ~ 2,82x107% ( ——2 — — 0,3926M /M, 3.69
p(K) Al (75km/s/]\/[pc) (Mp> ¢ (3.69)

onde H, ¢ o atual valor da fungdo de Hubble: 50 < H,(km/s/Mpc) < 100.

Sdo observadas na gama de temperatura da radiagdo do corpo negro (2, 7°K') os mesmos

valores da massa M:

o 2/3
M /M, = 50 T,=3,49( — 2 —— °K 3.70
/My T (75k‘m/s/Mpc) (3.70)
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O modelo tratado nesta secdo tem como principal caracteristica considerar a segunda
lei da termodinamica na escala cosmoldgica. De fato, a transformagdo de energia da curvatura
espaco-tempo em matéria nos parece ser um processo irreversivel onde se tem um aumento da
entropia ligada a criagdo de matéria. Logo, a diferenca entre espagco-tempo e matéria se deve a
criacdo de entropia. A questdo relacionada a seta cosmoldgica estd longe de ser simples, pois na
cosmologia tradicional, tanto expansdo como contragdo podem ocorrer de maneira reversivel.
Todavia, os requisitos para se ter criacdo de matéria a partir do espaco-tempo envolvem o sinal da
funcdo de Hubble H. Ainda nesta secdo vimos que apenas no universo de de Sitter, a expansao é
termodinamicamente possivel, de acordo com a cosmologia néo tradicional a qual foi tratada
aqui, o universo se desenvolve através de um estdgio de de Sitter, onde podemos observar que hé

uma relagdo direta entre expansao do universo e entropia.
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4 SISTEMA COSMOLOGICO ABERTO ANISOTROPICO

A ideia que vamos apresentar neste capitulo, € adotar um ponto de vista um tanto quanto
diferente para um modelo onde o nimero de particulas ndo é conservado. Iremos manter a
interpretacao de Prigogine, ou seja, que a producdo de particulas far - se - 4 por meio da energia
armazenada no campo gravitacional. Em nosso modelo, assumimos a energia gravitacional

estocada em uma dimensao adicional que serd canalizada para o processo de criacdo.

Entdo consideramos o elemento de linha que governa o espaco-tempo dado por :
ds® = dt* — R(t)* {dr® + r*d6* + r’sen®(0)d¢* } — Y*(t)dy”, 4.1)

onde R(t) e Y(t) sdo fungdes dependentes do tempo, que inicialmente tém diferentes taxas de
evolugdo temporal. A geometria apresentada nesse espago - tempo é homogénea, com uma
dimensdo plana extra de cardter anisotropico, ou seja, as propriedades fisica ndo sdo as mesmas

em qualquer direcdo do universo.

Nas equacgdes de campo de Einstein, dada pela equacdo (2.2), o tensor momento-energia
¢ redefinido pela producao de particulas, para sermos mais precisos, a mudanca ocorrera no

nimero de dimensdes do espago-tempo.

Dessa forma, o tensor momento-energia de dimensao superior, serd formado por duas

partes especificas, sendo a primeira referente ao fluido perfeito:
™ = pu*u” + Ph"". 4.2)
E a outra é uma componente adicional, referente a dimensao extra, e € dada por:
T = T1g%, (4.3)
onde II € a pressao da parte anisotrépica e h* € a projecao do tensor, a qual é definida por:
M = g 4 utu”.

Todavia, assumindo um observador comével, as equagdes de campo de Einstein sdo resumidas a:

.\ 2 ..
R RY
= 3= —— 4.4
poo ol (B) Y s
R R RY Y

. . 2
n:_ﬁﬂgy “6



Capitulo 4. SISTEMA COSMOLOGICO ABERTO ANISOTROPICO 47

A constante gravitacional (k) das equagdes de campo de Einstein, neste trabalho, serd considerada
como unitdria, no entanto, essa constante pode ser ligeiramente alterada se considerarmos um

espaco-tempo com dimensdes extras.

Vamos ainda considerar as equacdes de conservagdo do tensor momento-energia:
vV,T" =0 ou T";, =0, 4.7)

onde V e (;) diz respeito a derivada covariante.

A defini¢do de derivada covariante é dada por:

Ty = T, 4T, + T2, = 0,

aqui (, ) refere-se a derivada ordindria.

Aplicaremos na equagao (4.7) a convencdo de Einstein, o que nos da:

Ty + Ty + Ty + T3 + T3 =0.

E agrupando os termos comuns, a conservacdo de 7" resulta:

R Y

)+ 3— P IM)—. 4.8
pE35(p+P)+(p+1D) (4.8)
A lei de conservagdo dada pela equacdo (4.8) tem uma analogia com a primeira Lei da
Termodinamica, que pode ser mostrada ao se fazer algumas observacdes em relacao ao trabalho

realizado pelo fluido. A respeito do volume, temos:

dV = R*dY +YdR?
O trabalho € escrito por duas partes distintas:

W = PYdR® + I1dR®

O primeiro termo estd relacionado com a expansao do Universo, e o segundo com a producio de
particulas. E importante notarmos que a energia armazenada na dimensao extra € a responsdvel
pela producgdo de particulas. Portanto, podemos escrever a primeira lei da termodindmica com a

forma:

d(pR*Y) + PYdR? + TIR*dY = 0. (4.9)

Temos entdo cinco incdgnitas e trés equacdes ((4.4),(4.5) e (4.6)). Mas, podemos consi-
derar a equacdo de estado P = pw, com w constante como ¢ habitual em modelos cosmolégicos,
e para a pressdo da dimensao adicional adotamos um procedimento equivalente para a equacao
de estado dessa dimensao aliviando assim a incompatibilidade que se tem entre o niimero de

equagdes e incognitas.
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Uma vez que ndo temos a equacdo de estado para a dimensao adicional, iremos percorrer
um trajeto diferente, que ao fim teremos uma solugdo satisfatoria para a pressao da dimensao
adicional. Para isso, levaremos em conta que o nimero de particulas ndo se conserva, entretanto

a equacdo da continuidade € escrita como:
(nut),, =W, (4.10)

onde n € a densidade do niimero de particulas, e U € a fonte de particulas. Aplicaremos a

convencdo de Einstein na equacgio (4.10), o que nos da:
(nu®).o + (nu')g + (nu?) + (nu®).3 + (nut), = 0.

Aplicando a definicdo de derivada covariante, podemos resolver cada termo considerando a
geometria definida na equacao (4.1), teremos:

h—l—nﬁ—knﬁ—knﬁ—knzf\ﬂ
R R R Yy

Com isso a equagao da continuidade assume a forma:

R Y
n+ {35+ |n=V. (4.11)

R Y
Como ndo ha conservagdo no nimero de particulas do fluido césmico, entdo 0 nosso préximo
passo € associar uma pressdo anisotropica a uma propriedade dissipativa que serd responsavel
pela ndo conservagao das particulas. A pressdo entdo serd negativa e responsavel pelo processo
de expansdo césmica sem a inclusdo do termo de energia escura, e a criacdo de particulas

acontecerd as custas da energia armazenada na dimensao adicional.

Para concluir a nossa colecdo de equacdes bdsicas para este modelo, veremos as equacdes

termodinamicas, come¢ando com a primeira lei da termodindmica:
TdS = dU + PdV + pdN, (4.12)

onde 7' € a temperatura, S a entropia, /N o nimero de particulas e j, o potencial quimico.

Comparando as expressdes para a primeira lei da termodinamica dada pela equacdo (4.9)
e pela equacdo (4.12), notamos que ha um termo relacionado com a producdo de particulas que

envolvem o potencial quimico. Podemos escrever essa comparacdo na seguinte relagao:

MR*dY = —pudN,
- 3
AN = i ay.
ol

Apds rearranjar a expressao e dividindo ambos os lados por dt, temos:

3
N = %(—Y). (4.13)



Capitulo 4. SISTEMA COSMOLOGICO ABERTO ANISOTROPICO 49

A equagdo acima (4.13), demonstra claramente que a producgdo de particulas faz-se as custas do

decaimento da energia armazenada na dimensao adicional.

Fazendo algumas modificacdes podemos reescrever a primeira lei da termodindmica na

forma:
Tndo = dp — pdn — Todn, (4.14)
onde o € a entropia especifica.

Tendo em maos a equagdo de Euler,

:P+Pth_
n

15,

podemos substituir na equagdo (4.14), o que nos da:

Tndo = dp— {p+Pth —Tg}dn—ngn
n
dn

D
n

Tndo = dp— (p+ Py)
e por fim dividindo ambos os lados por dt, reescrevemos a equagao (4.14) como:

n

Agora se considerarmos a produc¢do de particula onde ndo haja dissipagdo de energia,
ou seja adiabética (6 = 0), e as particulas produzidas com a mesma velocidade que tinham as

preexistentes a equacao acima fica na forma:
) n
p—(p+P)-=0.
n

Usando a equacdo (4.8) e a equagdo (4.11), encontramos a expressio para a pressao anisotropica:

(p+ P)T

Y
ny

M—p_ (4.15)
4.1 MODELO ABERTO ANISOTROPICO COM DECAIMENTO EM FRI-
EDMANN PLANO

Comecaremos a nossa discussdo com respeito do modelo de Friedmann anisotrépico,

partindo do valor do fator de escala R(t) dado pela equacéo (2.9) obtido na secéo (2.1):
R £\ 2/3(14w)
()

Agora, usando as equacdes de campo (4.4) e (4.5) e a equagdo de estado P = pw e com

uma fécil manipulagdo matemética podemos obter a expressao:

R R RY ¥
—2E+ﬁ(3w+1)+ﬁ?—?—0. (416)
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Sendo assim, podemos substituir o fator de escala R(t) dado pela equagdo (2.9) na expressdo

acima, eliminando R(t). Integramos, e encontramos a seguinte expressao:

1% i\ (355)
S 4.17
=) @.17)
onde t, denota um tempo especifico. Na figura (17), analisamos os fatores de escala R(t) e Y ().

Figura 17 — Evolugao dos Fatores de Escala R(t) e Y (t), com w = 0 e w = 1/3, no modelo de
Friedmann, usando as equacgdes (2.9) e (4.17).
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A lei de conserva¢do do momento - energia para o caso dessa dimensao extra € dada por:
. LR Y
p+3E(p+P)+(p—I—H)?:0, (4.18)

onde IT é a pressdo anisotrdpica e Y (t) é o fator de escala dessa dimensdo adicional.

Vamos considerar uma fonte para a producdo de particulas dada por:

U =nF(t), (4.19)

onde n é a densidade do niimero de particulas e a fun¢do F'(¢) é dependente somente do tempo.
Para determinar F'(¢) vamos usar a equagio de campo ligada a pressdo anisotrépica (4.6), com a

equagdo de estado P = pw, que fazendo as consideragdes possiveis temos:

o (L))
Y)Y

ou melhor: @ 'y
_ _Wzwp) I
F(t) = AT w)p v (4.20)
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Podemos encontrar uma relagdo para II substituindo as expressdes encontradas acima para R(t)

e Y (t) na equagdo (4.6), e p é dado pela equacdo de campo (4.4), com isso teremos:

2(1 — 3w)

H=——7r——=%. 4.21
3(1 4 w?)t? *-21)
Logo, teremos uma expressio para F'(¢):
3(1+w)t
Fit)= ———2, 4.22
®) (Bw+1) (4.22)

Podemos ainda substituir a fonte na equagdo de continuidade dada por (4.11) de modo
que tenhamos a seguinte relagao:

n R Y 3(1 +w)t
= 3= — | == 4.23
n+<R+Y> (Bw+1)’ (4.23)
que pode ser escrita na forma:
Inn ImR* WY d 3(1 +w) ¢
= —q -7 4.24
a < Tar T a dt{ 3w—|—12} (4:24)

que integrando fica:

Figura 18 — Grifico da densidade do nimero de particulas com w = 0 e w = 1/3, usando a

equagdo (4.26)
0,2 0,4 0,6 0,8 1
10 | 1 | 1 | 1 | 1 10
\ -
\
s\ -8
\
\ L
\\ L
6 \ 6
\ n(t) comw=0 |
§ \\ ——= n(t)comw=1/3 L

N

N

o

_ 3(14w) ¢2 }

nR3Y = e{ Buil 2 J (4.25)

Explicitando n(t) na equagdo acima, temos:

3 2
AP Y\ s i?
n(t):(%) (?) Ay (4.26)
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onde R e Y sdo os fatores de escala dado pela equagdo (2.16) e pela equacdo (4.17), res-
pectivamente. Podemos ver a evolucdo para a densidade do nimero de particulas, na figura
(18).

4.2 MODELO ABERTO ANISOTROPICO COM DECAIMENTO NO MO-
DELO DE DE SITTER

No capitulo 2, na secdo (2.2), vimos um breve estudo sobre o modelo cosmolégico de
de Sitter. Levamos em conta as equacdes de campo da teoria da relatividade geral, dada pela
equagdo (2.6) e pela equagdo (2.7), as condi¢des P = p = k = 0, e obtivemos as equacdes
de campo para o modelo o que nos levou ao fator de escala, dado pela equagdo (2.53) e que

reescreveremos na forma:
R(t) = R,e®t=t), (4.27)

onde a é uma constante com dimensdo ¢~'. Podemos substituir o fator de escala de de Sitter
escrito acima e substituir na equagdo de campo (4.5), com P = 0, afim de encontrarmos uma
expressao para o fator de escala para a dimensao cuja pressao € anisotropica, com isso, obtemos:
Sen a\/§t—t + cos a\/it—t
Y(t) = tava( L)} oy *)}, (4.28)

2 q ealt—ts)

onde ¢, € um tempo especifico.

Podemos escrever a densidade de matéria-energia como:

_ 3a2v/2 {cos [aVv2(t — t.)] — sen [aV2(t —t.)] }

sen [aV/2(t — t.) + cos [aV2(t — t.)]] (4.29)

p(t)

Neste caso, vamos omitir a feitura dos graficos, ja que podemos notar sem dificuldades que R(t)
é crescente, e que Y (t) é uma fung@o oscilatéria decrescente e muito similar a solu¢do de um

oscilador harmonico amortecido.
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S MODELOS EMERGENTES

Os casos que tratamos no capitulo anterior resultam no modelo de Friedmann para
quatro dimensdes, e 0 segundo caso trata do modelo de de Sitter emergente de um espaco
tempo com dimensdes superiores € producdo de particulas. Neste capitulo vamos tratar de
uma solugio potencial que generaliza o modelo de Friedmann, e também do modelo ACDM
emergente. Este tltimo € o principal resultado deste trabalho, pois de um modelo primordialmente
anisotropico obtemos um modelo quadridimensional que se adequa com boa concordancia
a varios experimentos cosmolégicos ("barionic acoustic osccilation", distancia luminosa de
supernovas do tipo IA, anisotropia da radiacdo césmica de fundo, lenteamento gravitacional,

para citar alguns exemplos.)

5.1 CASO I - MODELO COM DEPENDENCIA POTENCIAL PARA O
FATOR DE ESCALA

Além da expressdo para a pressdo anisotropica dada pela equacao (4.15), vamos ainda
considerar mais duas expressoes para esta pressdao. Uma das expressoes € dada pela equagdo de
campo (4.6): ) ‘

R R?
IT = —3§ — Sﬁ’
que pode, ser reescrita em termos da defini¢do do parametro de desaceleracao e da funcao de
Hubble, na forma:

T o (qr + 1)Hz. (5.1)

A segunda expressdao para a pressdo anisotropica nio € obtida de forma tdo direta quanto a
primeira, antes de fazé-la, devemos levar em conta alguns fatores. Vamos, primeiramente, aplicar
a equacao de estado na equacao (4.15), e considerar a fonte de producao de particulas como
sendo ¥ n% Isso resultard em uma solucdo onde a pressao anisotropica serd proporcional a
densidade de energia p, ou seja:

IT < p. (5.2)

Logo, escrevemos a segunda expressio para a pressao como:
. 2 ..

R RY

II =3 = 3—_

x P (R) TORY

que também pode ser escrita em termos da funcdo de Hubble:

Il x 3(H}, + HpHy). (5.3)

Agora, temos mais duas expressoes para a pressdo anisotropica, e se tivermos uma solucao

para o fator de escala do tipo: uma varidvel elevada a uma constante (¢”), teremos um parimetro
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de desaceleragdo constante. Com isso, esperamos ter uma relacdo linear entre as fungdes de
Hubble: Hy e Hy, que sdo referentes aos fatores de escala R(t) e Y (¢), respectivamente. Entdo

podemos escrever essa relacdo na forma:

Hp =a 'Hy, (5.4)
ou ainda: _ ]
R Y

R 5.5

R Oy (5.5)

onde « € uma constante dimensional. A partir da equacao (5.4), podemos reescrever a equacao

de campo de Einstein, dada pela equacdo (4.4) na forma:

R? RY
3 (1422 :
ou: o
R

onde usamos a equacgao (5.5). A relacdo dada pela equagao (5.5), ainda nos fornece diretamente,
uma relagdo entre os parametros de desaceleragcdo g € gy, e da constante «, na forma:

14+ qggr
o= ,
I+qy

(5.8)

onde gg e gy sdo os pardmetros de desaceleracdo devido ao fator de escala R(t) e Y (), respecti-

vamente.

Usando as equacdes de campo dada pela equagdo (4.6) e pela equacao (5.5), podemos

escrever a seguinte equagao diferencial:

52

R R
(2+0z)§+[(1+04)(1+3w)+a2]§ =0, (5.9)
que podemos integrar e obter a expressdo para o fator de escala R(t):
R t\ (o oo
1+a)(243w)+1+a?
— = . 5.10
2= (7) 5.10)

Ja para o fator de escala da dimenséo extra Y (t), podemos escrevé-lo usando a equagio (5.10)

na equacao (5.5):

a(a+2)

Y t\ Gra)e+aw)+ita?
v, \t : 5.11
Y. (t) (5.11)
Podemos considerar a constante o como:
143
“T- +2 = (5.12)

o que nos faz recuperar a solucio usual do modelo cosmolégico FLRW, dada pela equagao (2.9):

R ¢\ 305
R\t '
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E para o fator de escala Y'(¢), a expressao toma a forma:

_ 143w
Y t 3(1+w)
Y. (t_) '

E interessante ressaltar, que ao usarmos as expressdes acima para os fatores de escala na equagao

(4.4), além de considerar o universo preenchido de radiacao, onde a equagao de estado assume
a forma: P = 1/3p, obtemos uma solu¢iio na qual o universo é vazio. Trataremos mais

cuidadosamente desse detalhe posteriormente.

O modelo cosmolégico FLRW apesar de ndo mais assumir o posto de modelo cosmol6-
gico padrdo, ele tem real importancia no estudo de outros modelos, pois em qualquer momento
na evolucio do universo, temos um quadro que se aproxima do modelo FLRW usual. E um
modelo que a certo modo se assemelha com o nosso modelo, pois 0 mesmo tem um parametro

de desaceleracdo positivo, indicando assim um universo com expansdo, porém nao acelerada.

Em nosso modelo, o parametro de desaceleragcdo assume a forma:

LL
qr(t) = 7L (5.13)
onde L, que € o fator de escala efetivo, é dado por:
L= (RY)V4 (5.14)

Na figura (19), podemos observar a evolugdo temporal e comparar o comportamento dos trés

Figura 19 — Evolug@o dos fatores de escala R(t), Y (¢) e L(t), para o modelo emergente depen-
déncia potencial. Assumindo os valores: w =0e o = —1/2.
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fatores de escala R(t), Y (t) e L(t).

O parametro de desaceleracdo para o fator de escala efetivo pode assumir a forma:

3(1+ a)(1 — w)

Bra)2ta)’ (5.15)

qr(t) = —

Podemos analisar a equagado (5.15) da seguinte forma: no intervalo entre —3 < o < —2, temos
um universo em expansdo e acelerada, enquanto que no intervalo de —2 < a < 0, temos o
colapso da dimensdo adicional. Neste caso, ndo temos uma conciliagdo do colapso da dimensao
extra, que consequentemente acontece o processo de isotropiza¢do, com o processo de expansio

acelerada do universo.

5.2 CASOII - MODELO LAMBDA-CDM EMERGENTE

Nesta secdo, usaremos uma fonte ligeiramente diferente da usada anteriormente, logo,
fonte para a producio de particulas tem a forma:
Y
U = yn?, (5.16)

onde 7 € uma constante adimensional. Logo, usando a fonte dada pela equacao (5.16) na
expressao para a pressao anisotropica dada pela equagdo (4.15) juntamente com o conjunto das

equagoes de campo, podemos obter uma equacgdo diferencial:

) .. N2
.. R R R
Y+ (A+4)=Y —— 4+ A = Y =0 5.17
onde A = 3(1 + w)y — 2. Analisando o termo entre colchetes, temos que se trata de um termo
constante: )
R R
—— 4+ Al =] = 5.18
7T <R> B, (5.18)

e que sua integra¢do mimetiza a solucio para o fator de escala do modelo ACDM, ou seja:
R(t) o« senh[\/B(1 — A)t|7=, (5.19)

e podemos ver a sua evolugao temporal na figura (20). E para a solucao do fator de escala da

dimensdo extra, substituimos a equacdo (5.19) na equagdo (5.17), obtendo:

. A+4 .
¥ 4 2B~ Beothly/BL— AV + BY =0, (5.20)
onde 28, /B(1 — A)coth[\/B(1 — A)t] = f(t), logo a equagdo diferencial toma a forma:

Y 4+ f(t)Y 4+ BY =0. (5.21)
Integrando a equag@o (5.21), temos a seguinte soluc¢do para Y (t):

Y (t) o senh|[y/B(1 — AYt]26-0 Pa(cosh[y/B(1 — A)t)), (5.22)
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Figura 20 — Evolucdo do fator de escala R(¢), que mimetiza o modelo cosmolégico ACDM,
onde assumimos A = 1/2.

0,6
/
] /
/
/
i /
/
T /
/
0,4 /
/
i /
5 /7
& /
O 4
-3
4 //
02 el
/
Ve
. s
s
s
] -,
”
~
//
— ’/
-
0 1 _I— T I T T T I T T T I T T T I T T T I
0 02 04 0,6 08 1
VBt
Fonte: O Autor.
_A4/AZ . - . . .
onde a = ;EZ—Q_AU, p=1U AB&:? A120) o Py € uma fun¢do de Legendre do primeiro tipo.

Podemos ainda, ver o comportamento da expressao para a dimensao extra, para o caso do modelo
ACDM emergente, na figura (21).

Figura 21 — Evolucao do fator de escala Y (¢), onde assumimos A = 1/2.
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A solugdo que mimetiza o modelo ACDM responde bem para o caso de poeira onde
w = 0, ndo temos a necessidade de considerar uma componente da energia escura com uma

equacao de estado exdtica.

Nas figuras (22) e (23), observamos a evolucdo temporal do parametro de desaceleracao
para o fator de escala dado pela equagdo (5.19), assim como o parametro de desaceleracdo para o
fator de escala efetivo dado pela equagdo (5.14), onde o Y (¢) usado é dado pela equag@o (5.22).

Figura 22 — Evolug¢do do parAmetro de desacelera¢do, onde assumimos A = 1/2.
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Fonte: O Autor.



Capitulo 5. MODELOS EMERGENTES

Figura 23 — Evolugdo do pardmetro de desacelera¢do, onde assumimos A = —1/2.
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Fonte: O Autor.
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6 CONCLUSOES

Ao longo deste trabalho fizemos um estudo da termodinamica onde envolve um processo
de producdo de particulas em um espaco-tempo 5D, ou seja, o tipo Kaluza-Klein. Em nosso
modelo, o processo de criacdo de particulas € realizada a custa da energia armazenada na

dimensdo adicional.

Originalmente, a métrica que usamos, dada pela equacdo (4.1), € anisotropica, no entanto,
como o processo de criacdo de particulas remove energia da dimensao extra ,consequentemente,
temos como um efeito colateral do processo de homogeneiza¢do do espaco-tempo (CAMPOS,
2016).

O nosso modelo t&€m trés exemplos: no primeiro caso, avangamos para uma solugao
FLRW; enquanto que no segundo exemplo, temos o modelo de de Sitter, e por fim, o espaco-
tempo que emerge a partir do processo de homogeneidade e compactificacdo, mimetiza o modelo
ACDM.

Escrevemos a primeira lei da termodinamica, onde aparece explicitamente o termo
responsdvel pela producao de particulas, dada pela equacdo (4.9), e na equacgdo (4.13) deixamos

claro o decaimento da dimensao adicional, concomitantemente com a producao de particulas.

Ainda assim, antes do processo de homogeneidade ter lugar, temos caracteristicas interes-
santes. Como um exemplo, os dois momentos distintos onde ocorrem as transi¢cdes na aceleragdo
da expansio do fluido césmico para o fator de escala efetivo, enquanto que R(t) ndo mostra

transicao.

Para eliminar qualquer divida sobre a ocorréncia de singularidades, calculamos o escalar
de Krestschmann. O escalar de Krestschmann é dado por K = R*A7° R.ps, € escrito em termos

de quantidades geométricas para o nosso modelo anisotrépico, resultando:

H 2
K o Hy[3 — ¢} ]+ Hp, 3(H—Y) —3¢4] . (6.1)
R

Embora possa haver pontos em que o valor de escala Kretschamann é muito grande,

temos singularidades apenas em ¢ = 0.

Outro ponto que vale a pena mencionar refere-se a distancia do nosso modelo para o
modelo ACDM. Uma maneira rapida de responder a esta pergunta é usando os parametros
statefinder (SAHNI T. D. SAINI; ALAM, 2003). Para o modelo ACDM, o par statefinder ¢ um
ponto fixo, ou seja, (r, s) = (1,0). Como o modelo ACDM responde bem quando comparado ao
dados observacionais, a proximidade de um determinado modelo com este ponto fixo é uma boa

indicacdo de adequagdo para o que observamos presentemente.
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Explicitamente o par (r, s) é dado por:

ro= m (6.2)
r—1

Independente do que usamos, o fator de escala dada pela equacgdo (5.19), ou o fator de
escala efetivo dado pela equac@o (5.14), o par (r, s) é dependente do tempo, mas com a passagem
do tempo, eles irdo chegar ao valor constante (r = 1, s = 0). Portanto, em nosso modelo nds
podemos considerar os parametros statefinder substituindo a equagdo (5.19) ou o fator de escala
efetivo L(t). Apesar de inicialmente ter uma evolugao do par (r, s) com a evolugao do tempo,
eles irdo chegar ao valor constante (1,0). No entanto, certamente este ponto deve ser melhor

estudado para os momentos iniciais do universo.

Os desdobramentos futuros para este trabalho sao diversos, todavia, vamos nos restringir
a trés momentos diferentes: um primeiro momento no passado, onde a discente Rochelle Gomes
(SOUZA, 2013) iniciou os estudos neste tipo de modelo; presentemente, onde nds aprimoramos
substancialmente o trabalho de Rochelle, e por fim, futuramente, teremos uma discussao feita
pelo discente Francisco Oliveira que fard uma comparagdo entre os modelos com criacdo de

particulas e o modelo com uma componente de energia de vicuo com dependéncia temporal.
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