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As estruturas observadas no universo (galdxias, aglomerados e superaglomerados de galdxias) sdo resultados
da instabilidade gravitacional. Esta instabilidade amplifica perturbagdes, originalmente muito pequenas, até o
regime nao linear. Neste artigo comparamos as taxas de crescimento das perturbacoes da matéria para varios
modelos cosmolégicos. Geralmente, a presenca da energia escura diminui o crescimento. Os detalhes dependem
das caracteristicas do modelo, por exemplo do acoplamento com as perturbagoes da energia escura ou de uma

interacao no setor escuro do universo.

Palavras-chave: matéria escura, energia escura, formagao de estruturas cosmoldgicas.

The observed structures in the Universe (galaxies, clusters and superclusters) are the results of gravitational
instability. This instability amplifies perturbations, originally very small, to the nonlinear regime. In this paper
we compare the growth rates of matter perturbations for several cosmological models. Generally, the presence
of dark energy reduces the growth. The details depend on the specific features of the model, for example on the
coupling with the dark-energy perturbations or on interactions in the dark sector of the Universe.

Keywords: dark matter, dark energy, cosmic structure formation.

1. Introdugao

O conjunto dos dados observacionais atuais estd in-
dicando que aproximadamente 95% do substrato cos-
molégico é invisivel e s se manifesta através de sua
acao gravitacional. No ambito da teoria da relativi-
dade geral de Einstein, a conlusao mais aceita é que
estes 95% estao formando um “setor escuro”de natu-
reza nao barionica. Este setor é normalmente dividido
em energia escura e matéria escura. Energia escura é
uma componente exética com uma pressao negativa que
domina dinamicamente o universo atual. Na teoria de
FEinstein uma pressao efetiva negativa é necessaria para
entender a expansao acelerada do universo, detectada
em 1998 [M]. Matéria escura, por outro lado, é matéria
sem pressao, necessaria para explicar a origem das es-
truturas césmicas. A natureza da matéria escura e da
energia escura (cujo candidato mais natural é a cons-
tante cosmoldgica, que, no entanto, ainda nao tem o seu
valor preciso compreendido) é objeto de intensos estu-
dos em todo o mundo, tanto do ponto de vista tedrico
quanto observacional. Para resumos da situagao atual
veja, por exemplo, as Refs. [B-0.

As estruturas observadas no universo (galdxias,
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aglomerados e superaglomerados da galdxias) sdo re-
sultados da instabilidade gravitacional. Tecnicamente,
esta instabilidade é descrita pela teoria de perturbacoes
cosmologicas. Uma quantidade crucial é a taxa de cres-
cimento de contraste de densidade da matéria. Dados
observacionais relevantes para o indice de crescimente
se encontra, por exemplo, na Ref. [@]. Modelos diferen-
tes predizem taxas diferentes de crescimento das ino-
mogeneidades. Em particular, esta taxa é influenciada
pela existéncia de uma interagao entre as componen-
tes dinamicamente mais importantes. Quantificar esta
diferenca tem sido de interesse recente na literatura cos-
molégica [B-M]. O célculo da taxa mencionada repre-
senta uma aplicacao do formalismo perturbativo da re-
latividade geral para escalas menores que a escala de
Hubble. Sob estas condigbes uma aproximacao newto-
niana é justificada. Ja a partir da década de 30 foi apre-
sentada por McCrea and Milne [[] a possibilidade da
abordagem newtoniana nos problemas cosmolégicos lo-
cais (escalas inferiores a 100 Mpc). As relagoes bésicas
da teoria newtoniana podem ser econtradas, por exem-
plo, no livro cldssico de Weinberg [[@]. Neste artigo
aplicamos uma teoria neo-newtoniana. Em comparacao
com a teoria newtoniana, a teoria neo-newtoniana é am-
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pliada pela inclusao da pressao ja no fundo homogéneo
e isotrépico 3], assim admitindo a descrigao da fase
atual de expansao acelerada.

Enquanto o formalismo neo-newtoniano reproduz a
dindmica relativista no fundo exatamente, tém dife-
rencas no nivel perturbativo. No entanto, na primeira
ordem a dinamica relativista das perturbacoes coincide
exatamente com a contraparte neo-newtoniana no caso
em que a velocidade do som é igual a zero [[@]. Entao
se pode esperar, que a dinamica neo-newtoniana for-
nece uma descricao adequada pelo menos para valores
pequenos da velocidade do som. Como aqui calcula-
mos perturbagoes da matéria sem pressao, consequen-
temente com velocidade de som zero, as condicoes para
aplicar uma descricao newtoniana sao satisfeitas.

Geralmente, o formalismo da teoria (neo-) newto-
niana é menos pesado do que o formalismo da relati-
vidade geral. Tendo em mente as limitacoes ineren-
tes, esta abordagem pode dar uma visao transparente
e pedagdgica da dindmica cosmologica até célculos
confidveis para problemas especiais.

A estrutura do artigo é a seguinte. No capitulo 2
presentamos as relagoes basicas da cosmologia newto-
niana. A andlise perturbativa geral é introduzida no
capitulo 3. No capitulo 4 estudamos em detalhe os mo-
delos de Einstein-de Sitter, de ACDM, de um fluido vis-
coso e de um termo cosmoldgico que decai linearmente
com a taxa de Hubble. O sumaério dos resultados é o
conteudo do capitulo 5.

2. Cosmologia (neo-) newtoniana

2.1. Dinamica do fundo homogéneo e isotré-
pico

Existe um argumento simples na base da teoria newto-
niana que permite chegar a equagao de Friedmann da
relatividade geral (veja a Ref. [[3]). Consideramos a
trajetoria de uma particula de massa m que é parte de
um fluido com simetria esférica em expanséo,

a(t)

o (t) = xa(tO)a(to) ,

(1)

onde x, s@o as coordenadas (o =1, 2, 3) e a(t) é um
fator de escala, grandeza que caracteriza a expansao da
esfera. As quantidades z, (ty) representam valores inici-
ais ou coordenadas comdveis. Assumimos que a energia
potencial V() da particula resulta da matéria dentro
da esfera de raio 7 = [r(t)], onde 2 = >°_ z,(t)%. O
volume da esfera é %”r?’. Com uma densidade da massa
1, a massa dentro da esféra é M = %’rur?’. Com isso
temos uma energia potencial

Mm
T

3mMm

4
V(t) = —-G—— = ngur

. .
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Aplicando a Eq. () com 7§ = Y za(t0)? e ag = a(to)
obtemos

4rG 5 a?
V(t) = meuroa—g . (3)
Com a velocidade
a
o = .oz = Tq , 4
Vo = & % (4)

onde o ponto significa uma derivada com respeito ao
tempo, a energia cinética da particula é

T(t)—lmi“z—lmr?.2 (5)
T2 2 %2
Entao, a energia total da particula pode ser escrita
como ) C
1 75 (., 871G ,
Epzim% (a -5 ) (6)
Com a identificagao
1
EP = —§m;3 k 5 (7)

concluimos que

@  8rG k
2= 3 e ®)

a a?

Se identificamos a densidade da massa p com a densi-
dade da energia p (em unidades nas quais a velocidade
da luz é igual a um), a Eq. (B) coincide com a equagao
de Friedmann da relatividade geral de Einstein para
o fator de escala a da métrica de Robertson-Walker.
O 1ltimo termo no lado direito da Eq. (B) descreve a
curvatura espacial na relatividade geral. A equagao de
Friedmann ¢é a equacgao basica para estudar a dinamica
de modelos cosmolégicos mais simples, os modelos es-
pacialmente homogéneos e isotrépicos.

No passo seguinte consideramos o meio césmico
como um fluido com densidade da energia p. Entao,
E=pV = 4?’Tpa3 ¢é a energia total no volume V. Na
abordagem newtoniana original, efeitos gravitacionais
da pressao nao sao incluidos o que limita a aplicacao
da teoria & um meio com pressdo nula (p = 0). A
introdugao da pressao pode ser obtida da relagao de
Gibbs para um fluido perfeito em expansao adiabatica
(dS = dE + pdV = 0). Nestas condigbes temos

dS=0 = dE+pdV=0 =
Vdp+ (p+p)dV =0. (9)

Com dV = S%V achamos

432 (0 4p) =0 (10)

Assim recuperamos a conservagao local da energia da
relatividade geral. Diferenciar a equacao de Friedmann
(B) (com p — p) com respeito ao tempo nos fornece

2% (a> LS (11)

a \a 3 a a?
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Combinando as Eqs. () e () chegamos a

a 4G

a:*T(P+3p) ; (12)

que também coincide com a relagao correspondente da
relatividade geral. Esta relagao implica que a pressao
age gravitacionalmente, que nao é o caso na teoria
newtoniana original. Consequentemente, a equagao
de Friedmann e a equacao de continuidade que in-
clui a pressao ja implicam a equacao correta da ace-
leragao (I32).

O fluido também é descrito pela equacao de Euler.
Como gradientes espaciais da pressdo nao aparecem no
universo homogéneo, temos

vy
ot
Aqui aplicamos a convencao segundo qual a existéncia

de dois indices (aqui p) implica uma soma de 1 a 3.
Para o lado esquerdo da Eq. (I3) obtemos

+ (quu) Vo =~ o . (13)

Ova
ot

ay\ a? a
+ (v, V) Vo = Zq (a) +maa72 = Taz . (14)

O lado direito da Eq. (@A) é dado pela Eq. (IA). Con-
sisténcia com a Eq. (3) é obtido pela

4 G
Vap =120 —— (p+3p)

3 = A¢p=47G (p+3p) ,

(15)
que representa a equagao de Poisson modificada.

Para sistemas com mais de uma componente, todas
as quantidades hidrodindmicas (p, p e v4) recebem um
indice (i) de componente. As Egs. () e (I3) entao séo
vélidas separadamente para cada espécie. A Eq. (I3) é
modificada segundo

47 G

Vo = zqa 3 Z (pey +3p@) =
A¢ =47 G Z (p(i) + 3]9@)) R (16)
e para a equacao de Friedmann temos
a® _ 8nG
— 17
2= 3 2P0 (17)

7

onde, por simplicidade, omitimos o termo de curvatura
espacial. Segundo os dados observacionais atuais, a cur-
vatura s6 da uma contribuicao pequena e é desprezada
na maioria das investigagoes. A partir daqui vamos con-
siderar um universo plano com uma dinamica segundo
a Eq. (I32).

Generalizando estas relagoes do universo homogéneo
e isotropico, obtemos as equagoes hidrodindmicas neo-
newtonianas gerais (em unidades com ¢? = 1):
1) A equacgao da continuidade:

p+ Uoz,a(p +p)=0, (18)
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onde agora p = ‘fif = 8p + v4Vap.
2) A equagao de Euler

O0vg 1
A, wVp)la = T Pa a - 1
(0T = —pa = b0 (19
3) A equagao de Poisson:
VaVat = A¢d = 47G (p+ 3p) . (20)

As equagdes newtonianas tradicionais seguem no caso
limite p = 0. O acréscimo dos efeitos da pressao é de
importancia fundamental para uma descricao adequada
da dinémica do universo no ambito newtoniano. O fa-
tor pT na Eq. (IIQ) garante que as perturbacoes se
propaguem com a velocidade adiabatica de som. Mas
como o0 nosso interesse serd o calculo das flutuacoes da

matéria sem pressao, este termo nao aparecera.

3. Analise perturbativa

Apesar do universo ser, em grandes escalas, homogéneo
e isotrépico, sao evidentes inomogeneidades locais, por
exemplo galdxias e aglomerados de galdxias. O sur-
gimento dessas estruturas se deve a evolugao de pe-
quenas flutuagoes no universo primordial. Procuramos
estudar a dindmica de desvios pequenos da homegenei-
dade e da isotropia. Dividimos todas as quantidades
nas equacoes hidrodindmicas em partes do fundo ho-
mogéneo e isotrépico (indice 0) e de perturbagoes sobre
este fundo. A dindmica do fundo s6 depende do tempo,
as perturbacoes dependem também do espaco. Entao
temos

p=po(t) +p(r,t) = po()[1+0(r, 1)), (21)

p=po(t) +p(r,t),
¢ = o(t) + o(r, 1)
Vo = Va0 (t) + Da(r,t) . (22)

No desenvolvimento seguinte serao omitidos os indices
0, uma vez que o “chapéu”ja distingue as perturbagoes.
Inserindo as expressoes (E0) e (E2) nas equagoes hidro-
dindmicas, tomando somente termos de ordem linear
nas perturbacoes e tendo em vista que no fundo essas
equagoes devem ser satisfeitas, obtemos da equacao da
continuidade

p+3= (p+p)+(p+p)ﬁa,a:0, (23)

onde foi usado (da Eq. () que vq,o = 3%. Da equagio
de Euler (M) obtemos

: a 1
by = o — —Po—ba . 2
. pypm 2 ?, (24)
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A equagdo de Poisson na primeira ordem é
A = 4nG (p+3p) . (25)

A generalizagdo para um sistema de varios componen-
tes consiste outra vez em colocar um indice i as quan-
tidades p, p e v,. Nestas circunstancias as equagoes de
continuidade e de Euler ficam vélidas para cada com-
ponente separadamente também no nivel perturbativo.
No entanto, a equacao de Poisson assume a forma

Ap = 4G (Z Py + 3ﬁ(i)> . (26)

A flutuagdo do campo gravitacional é gerado pela soma
de todas as perturbagoes das densidades e, com o fator
3, de todas as perturbacgoes das pressoes.

Introduzindo quantidades fracionais d(;) = Z E; , ob-
temos para a i-ésima componente,

i
Sy +3° (p“p“) <1+p( )) %) 0= 0. (27)
P(i) P(i)
J
[ + 3H(v(z)S — w(i))} S(i) + {3 (Z + H?
A, 5 Ao
71)(2)‘; (1+w(1))7q:0,

onde foi usado que H =
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Definimos uma equagio de estado w) = %
para a i-ésima componente, assumimos perturbacoes
adiabdticas p) = U(Qi)sﬁ(i), onde v(;)s ¢ a velocidade

adiabatica do som para a componente i e introduzimos
coordenadas comoveis q, através da relagao x, = aqq,
achamos

1 0%
8qa

0(i) +3H (v, —w(e)dn) + (1 +w) = — == =0, (28)

onde H = % é a funcdo de Hubble. A equacao de Euler
(23) diferenciada com respeito a coordenada comével
o se tranforma em

81;)(1-)& a (%(i)a 1

=—- - Agbiy —
qa a 0qa  alp) + @) " @

1 o
A
N6,
(29)
onde A, ¢ o laplaciano em coordenadas coméveis. Di-

ferenciando a Eq. (E8) com respeito ao tempo e utili-
zando a Eq. (29) fornece

(’U2- —w(-))+3H(U2- )'—3Hu}(-) w )
(0)s — WG (i)s D\ T+ we

(30)

— H?. Aplicamos aqui a Eq. (E8), obtemos um sistema de duas componentes ({ndices 1

e2)
" 1 . i 1+w
wa) a 2 (,2 2 (1)s
(5(1) + [2H — Tw() + 3H( V(s — w(l)):| 5(1) + (3 <a +H ) (U(l)s - w(l)) + 3I_I(U(l)s) - 3Hw(1) <1 I W) )
k2
+ 1}(21)6‘? -1+ w(l))47er(1)(1 + 3'0(21)3):| 5(1) =1+ w(l))47TG,O(2)(1 + 3”(22)5)6(2) (31)

e uma equagao correspondente com os indices 1 e 2 trocados. Com U(1)5 = w() = constante chegamos a forma

simplificada

.. a - 5 k2
Oy +2-0() + |V(1)s 7

junto com uma equagao com 1 & 2. E 6bvio, que, em
geral, as equagoes perturbativas para as componentes
1 e 2 estao acopladas gravitacionalmente por causa da
existéncia do lado direito nas Eqs. (B1) e (83). No caso
mais simples de um fluido s6 com equagao de estado de
poeira w = v2 = 0 temos

5+ 2%5 4rGps =0 . (33)

O sistema que consiste na Eq. (B) junto com uma
equagcao equivalente para 1 < 2 forma a base tedrica ge-
ral para a dinamica das perturbagoes num meio césmico

— 47‘(‘Gp(1)(1 + w(l))(l + 3v 1)5) 5(1 = (1 +w 1))47TGp(2 (1 + 31)(2 )5(2 (32)

de duas componentes. Para as aplicagoes na secao se-
guinte vamos identificar a componente 1 com matéria
nao relativista o que nos permite utilizar o sistema sim-
plificado (82) com w(;) = ”(21)5 =0.

4. Modelos especificos da dinamica cos-
molégica

Com toda a andlise perturbativa desenvolvida vamos
entao aplica-la a alguns modelos do universo atual. An-
tes de estudar modelos do universo com duas compo-
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nentes nas subsegoes seguintes, consideramos o modelo
de Einstein-de Sitter. Datado de 1932, o modelo de
Einstein-de Sitter considera o universo plano formado
apenas de matéria sem pressao. Este modelo foi o mo-
delo padrao antes da detecgao da expansao acelerada
do universo em 1998.

4.1. Modelo de Einstein-de Sitter

Para um universo com apenas uma componente de po-
eira (p = 0) as equagoes da continuidade (I0) e de Fri-
edmann (B) (com pu — p) fornecem

P(im) = p(m)0a73 = H= ]—7[0(173/2 ) (34)

onde Hy = H (i) é a constante de Hubble e o fator de
escala foi normalizado com o valor atual ag = a(tp) = 1.
A equagao relevante para as perturbagoes é a Eq. (B3).
Com uma mudanga de varidvel segundo

: db(rm) .
5(m) = da a = 5Em)aH y

. d
5(m) = % (5Em)aH) aH =
(60, @H + 6, H + 8,y 0| . (35)

chegamos & equagio para 0(,,)(a),

3 3
1 !/ —
(m) + 559m) ~ 5,20m =0 (36)

A solugao geral desta equagao é
S(m) = Aa+ Ba™%/? (37)

onde A e B sdo constantes de integracao. O importante
é, que temos um termo com crescimento linear em a.
E este crescimento que é responséavel para a formacao
das estruturas no universo. Ou seja, o universo necessa-
riamente tinha passado por uma fase com dominancia
dindmica da matéria nao relativista. O comportamento
da moda crescente é visualizado pela reta na Fig. 0.

4.2. Modelo de ACDM

Neste modelo o meio césmico consiste numa compo-
nente da matéria escura fria (CDM: Cold Dark Mat-
ter) com densidade da energia p(,,) e numa constante
cosmoldgica A com densidade da energia p(y),

Pim) = Pm)po@ > € p(a) = constante . (38)

Assumindo um universo plano, o modelo ACDM
através da equacao de Friedmann (IC7) é caracterizado
pela funcao de Hubble

H = Ho[Qmyoa " + Qu)? | (39)

onde introduzimos as definigoes

G &G
Qmypo = 3HZ Pimypo € Q) = 3HZ Py - (40)
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Este modelo, apesar da andlise simples, apresenta re-
sultados que estao de acordo com os dados observa-
cionais, sendo ele assim muitas vezes usado como re-
feréncia na literatura. Para essas duas componentes
temos ’U(2m)s = ’U(ZA)S =0, wum) =0e 6(,\) = 0 o que nos
remete outra vez a Eq. (B3), mas com uma fungao de
Hubble diferente da utilizada no modelo de Einstein-de
Sitter. Agora obtemos

3 Qmyoa™®
1 !/
ALY -
(m " q 2(Qmyoa3 + Qay) | ™
3 Qmyoa ™
2a2 (Q(m)oa*3 + Q(A))

(5(m) =0. (41)

Obviamente, no limite ) = 0 recuperamos a
Eq. (BO). Valores observacionalmente preferidos séo
Qmyo =~ 0.28 e Q) ~ 0.72. A Fig. O mostra, que
a existéncia de um A > 0 diminui o crescimento das
perturbacoes da matéria.

0.6~
05 -
///
[ _—
-
04 /
/

031 =
021 —— Einstein-de Sitter

L —— LCDM
0.1~

ey,
0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura 1 - Comparagao entre as taxas da crescimento de flu-
tuagbes da matéria para os modelos de Einstein-de Sitter e
ACDM.

4.3. Modelo de fluido viscoso

Fluidos dissipativos representam um caminho para uma
descri¢do unificada do setor escuro do universo [[GZ3].
Nesta abordagem um fluido Unico age como matéria
escura para altos valores do desvio para o vermelho e
como uma constante cosmoldgica no limite do futuro
distante. Na fase atual temos uma mistura dos dois. Foi
mostrado que no fundo homogéneo e isotrépico existe
uma correspondéncia entre a dindmica gerada pelos ga-
ses de Chaplygin e a dinamica gerada pelos fluidos dis-
sipativos [E,E0]. Por outro lado, no nivel perturbativo
existem diferencas cruciais. E o caracter nao adiabdtico
que faz modelos dissipativos aparentemente tutil para
descrever a distribui¢do da matéria no universo [E3,E23).
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4.3.1. Fundo homogéneo e isotrépico

Consideramos um modelo cosmolégico com um fluido
viscoso e matéria sem pressao. Neste caso a matéria
descreve matéria barionica e o fluido viscoso descreve o
setor escuro do universo de maneira unificada. O fluido
viscoso é caracterizado pela pressao p(,) = —3CH, onde
¢ é o coeficiente de viscosidade volumétrica. A den-
sidade de energia total p é a soma p = p) + P(m),
onde p(,) representa a densidade de energia do fluido
viscoso e p(y,) ¢ a densidade de energia da matéria.
Da equacao de Friedmann (@) temos para a fungdo

l ~
de Hubble H = [%] * (P + p(m))%. A pressao do
fluido viscoso coincide com a pressao total,

P=pw = -3CH = p=-Ap?, (42)

onde A = 3¢ [%]1/2. A Eq. (E2) equivale & equagao
de estado de um gés de Chaplygin generalizado que é
de estrutura p = —Ap~ 7. O caso () corresponde ao
parametro y = —%. Estamos enfatizando que é o meio
c6smico total que se comporta como um gas de Cha-
plygin generalizado, ndo a componente viscosa separa-
damente. A densidade total de energia é determinada
pela equagao

p+3H(p—Ap'/?) =0, (43)

que possui como solugao
2
p= [A + Ba—3/2} , (44)

onde B é uma constante de integragao. Introduzindo o
parametro g de desaceleracao através de g = —1 — %,
podemos reescrever a funcao de Hubble em termos do
valor atual qg de g,

H
H=""[1-2q0+2(1+q)a™?] . (45)
Para a matéria temos novamente p(,,) = p(m)oa*:‘.

Entao a densidade de energia do fluido viscoso é a di-
ferenca

2
Pv) = % |:]. —2q0 + 2(1 + qo)a*‘s/ﬂ — p(m)0a73

(46)

Repetimos que temos um modelo unificado do setor es-

curo do universo, descrito pelo fluido viscoso. Alem

disso, este fluido viscoso, junto com a matéria sem

pressao se comporta como um gas de Chaplygin ge-

neralizado.

4.3.2. Dinamica perturbativa

A base para calcular as flutuacoes da matéria é a
Eq. (B2). Aqui identificamos a componente 1 com a
matéria e a componente 2 com o fluido viscoso. Com
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v(zm)s = W) = 0 temos

5(m)+2%5(m) —4A7GP(m)O(m) = 4TG (o) (14307,),)0(v) -

(47)
O lado esquerdo da Eq. (E2) coincide com a Eq. (B3).
Por causa da existéncia do lado direito as flutuagoes da
matéria ficam acopladas as flutuagoes do fluido viscoso.
O sistema acoplado da Eq. (E2) e da equagdo corres-
pondente para ¢, ¢ dificil demais para solugoes simples
e transparentes. Por isso introduzimos a simplificacao
(1+ 3”(2u)s)5(v) = (). Assim, o acoplamento das
flutuagoes da matéria as flutuagoes do fluido viscoso é
codificado no parametro a. Com esta suposicao, que
corresponde a approximagao

1 -
?Aqd) = 4nG (p(m) + OZP(@)) 5(m) (48)

para a equagao de Poisson (veja Eq. (E8)), a equagao
relevante é

(5(m) + 2H5(m) — 471‘G(p(m) + ozp(v))é(m) =0. (49)

Novamente usaremos a mudanca de variavel dada pelas
relagoes na Eq. (B3), resultando em

3

1 —2qp
1

L Y-
1 —2(]0+2(1+QO)G_3/2] (m)

9(1 = @) Qpea?
i ( a) (m)o® D) §(m) =0. (50)
2a% | [1 - 240 +2(1 + go)a=3/2]

Para ¢y = % e a = 0 recuperamos o limite da Eq.
(8@) do universo de Einstein-de Sitter. Com um valor
qo < 0, ou seja para um universo em expansao acele-
rada, o comportamento d(,,,)(a) é de novo bem diferente
do modelo de Einstein-de Sitter. Um comportamento
mais préximo ao caso ACDM é obtido por a = 1. Como
no fundo a densidade p(,)o domina a dinamica total,
isso é um resultado nao inesperado. A dependéncia do
crescimento de qg ¢ visualizada na Fig. B para a =1 e

Qmyo = 0,046.

0.5

03

—  qo=-055
—  qo=-04

qo=-03
) —  qo=-02
Y —  qo=-0.1
— ACDM

0.1

L L L L L L L L L L L L L L
0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Figura 2 - Dependéncia do parametro atual de desaceleragao qo
no crescimento de contraste de densidade da matéria barionica
para o modelo do fluido viscoso.
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A Fig. B mostra a influéncia do pardmetro do aco-
plamento « no crescimento das perturbacoes para gy =
—0,55 € Q)0 = 0,046. Observa-se neste grafico que
valores de o # 1 nédo reproduzem o comportamento
observado para a taxa de crescimento da matéria.

Om

04

03/

02f

0.1f

Figura 3 - Dependéncia do pardmetro o de acoplamento no cres-
cimento de contraste de densidade da matéria barionica para o
modelo do fluido viscoso.

Na Fig. B vemos ainda que para « = 1 e
Qmyo = 0,046 o comportamento de d(,,) da matéria
bariénica é similar ao J(,,) da matéria escura do mo-
delo ACDM numa faixa entre ¢qo = —0.1 e g9 = —0.2.
Também estd indicado no gréfico o comportamento
para go = —0.55, o valor preferido no modelo ACDM.

Enfatizamos que o modelo viscoso é o tinico dos mo-
delos discutidos aqui no qual d(,,) é identificado com as
perturbagoes da matéria barionica. Nos outros modelos
d(m) descreve as perturbacoes da matéria escura.

4.4. Modelo com termo cosmolégico decaindo

Frequentemente, o termo cosmolégico é relacionado a
energia quantica do viacuo. Mas nao existe uma teoria
satifatoria que poderia descrever esta relagao. Isso faz
parte do famoso problema da constante cosmoldgica.
Aqui vamos seguir um caminho fenomenolégico, assu-
mindo que o termo cosmolégico decai linearmente com
a taxa de Hubble [EZ3-29]. O tempo de Hubble é a tnica
escala temporal num universo espacialmente plano, ho-
mogéneo e isotrépico. Também existem argumentos na
base de cromodinamica quantica que favorecem esta de-
pendéncia. Ademds, supomos uma equacao do estado
P(z) = —P(z) Para a component x do vdcuo. Diferente-
mente dos modelos anteriores, o modelo com um termo
cosmologico decaindo deste tipo implica uma interacao
entre matéria escura e energia escura.

4.4.1. Fundo homogéneo e isotrépico

Assumimos que o universo estd formado por matéria es-
cura (p(m) = 0) e por um termo cosmoldgico decaindo,
modelado através de um fluido com

Py =0H , puy=—pu) =—-0cH, (51)
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onde o é uma constante. A equagio para H neste caso

7

€
H = —47G(p+p) = —47Gp(m) - (52)

Para a funcao de Hubble achamos
H=H,|l- Q(m)O + Q(m)oa_3/2] . (53)

Diferentemente dos casos anteriores, aqui temos um sis-
tema com duas componentes acopladas segundo

Pm) +3Hpm) = Q = 4nGop(y) , (54)

Ple) = —Q = —4nGop(pm) (55)

com solugoes

Pmy = PoQmypa” > |1 = Qmyo + Qmpoa™*2| (56)

pa) = Po(1 = Qumyo) [1 = Qmyo + Lmpoa™?] . (57)

Obviamente, a razao 29 decai como a=3/2 que é

menos do que o decaimento no modelo ACDM com

Pm) o g3,
P(x)
4.4.2. Dinamica perturbativa

A analise perturbativa deverd ser discutida novamente,
pois o estudo anterior nao levou em conta nenhuma
interagao nao gravitacional entre os dois fluidos que
compdem o Universo. A equacdo de balango da matéria
perturbada é modificada segundo

: a. a A
Pim) + 3 Pm) + Pan)Umya =@ =

O(m) + V)0 = R (Q - Q5(m>) : (58)
P(m)
Para simplificar nosso estudo assumimos para a per-
turbacao do termo de interagao que Q = BQ0(m), onde
[ é uma constante que quantifica a relevancia deste
termo. Entao, a equacio para d(,,) vira

Sy + 0y = — (= B~y - (59)
P(m)

Para um acoplamento s6 no fundo temos 5 = 0. A
estrutura das Eqs. (Bd) e (B3) aparentemente implica
B = 1. Mas estas equagoes sao relagoes do fundo ho-
mogéneo e isotrépico. Uma analise mais detalhada no
contexto de relatividade geral mostra que Q —Q0m #0
em geral [29]. Utilizando a equagdo de Euler diferenci-
ada como no caso anterior, nos fornece a equacao para
o contraste de densidade,

(1 - %) (1= Qemyo) 5
1-— Q(m)o + Q(m)0a73/2 (m)
3 (1—a)+2(1-75)](1-

9 _ Q(m)O)
2a2 1= Qemyo + Q(m)oafg’/z

3
1!
Oy + 5 |1+2

} 8(my = 0. (60)
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O limite Q)0 = 1 corresponde ao modelo de
Einstein-de Sitter. O parametro « descreve a influen-
cia das perturbacoes da energia escura. Formalmente,
a é intriduzido como descrito entre as Eqs. (E4) e
(E8). Mas a situacao aqui é diferente da situacdo do
capitulo anterior. Aqui as componentes sao matéria es-
cura e energia escura. Calculamos as perturbagoes da
matéria escura que, pelo parametro o sao acoplados as
flutuagoes da energia escura. No caso do fluido viscoso,
no entanto, as componentes sao matéria baridnica e o
fluido escuro. Naquele caso, o parametro o descreve a
influéncia das flutuagoes do setor escuro total sobre as
flutuagoes da matéria barionica. Comparando os resul-
tados para o crescimento das flutuagoes nos dois mode-
los implica a suposicao que o comportamento pertur-
bativo dos barions é aproximadamente o mesmo com-
portamento perturbativo da matéria escura. Lembra-
mos que também no modelo ACDM calculamos as per-
turbagoes da matéria escura. A Fig. @ mostra a de-
pendéncia do crescimento de d(,,) de ()0 para 3 =0
e a = 1. A mesma dependéncia é mostrado na Fig. B
para 8 =1e a = 1. As curvas para o modelo ACDM
foram obtidas com (0 = 0.3. Um crescimento das
perturbacoes para 8 = 0 comparavel com o crescimento
no modelo ACDM exige valores de {2(,,)o mais alto que
compativel com a expansao acelerada. Os casos com
B = 1 exigem valores menores de (,,)0, mas ainda
maiores que o valor do modelo padrao. Frizamos que
este resultado coincide com a andlize mais detalhade
nas Refs. [E8,29], onde foi encontrado um valor de me-
lhor ajuste Q)0 ~ 0.48.

A variacdo com [ se vé na Fig. B para a = 1 e
Qumyo = 0.48.

Finalmente, na Fig. @ conferimos curvas de todos
os modelos estudados neste artigo. Para obter compor-
tamentos similares do contraste da densidade, escolhas
diferentes de parametros em cada um dos modelos sao
necessarias. Para o modelo ACDM utilizamos 24 = 0.7
(Lembramos que Q2,0 = 1 — Q4). Para o modelo vis-
coso aplicamos Q)0 = 0.046 e g0 = —0.55. O mo-
delo de termo cosmolégico decaindo é caraterizado por
a=1,08=1¢e Q4o = 0.48. Mencionamos também
que para qo = —0.55, Q)0 =03, a=1lef=1as
curvas do modelo viscoso e do modelo de termo cos-
molégico decaindo se superpoem.

04 —

01

Figura 4 - Dependéncia de §2(,,,)p na taxa de crescimento das flu-
tuacoes da matériade para o modelo com um termo cosmolégico
decaindo com 5 = 0.

Marttens et al.
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04l P
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02 0.4 0.6 08 10

Figura 5 - Dependéncia de €(,,)o na taxa de crescimento das flu-
tuagdes da matériade para o modelo com um termo cosmolégico
decaindo com § = 1.
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Figura 6 - Dependéncia de 8 no crescimento das flutuagoes da
matéria para o modelo com um termo cosmolégico decaindo com
Qmyo = 0.48.

— Einstein—de Sitter _—
— ACDM

04 Fluido Viscoso
Termo cosmolégico

caindo

03— ~

0.1
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Figura 7 - Comparagdo entre as taxas de crescimento de per-
turbagoes da matéria para todos os modelos estudados.

5. Discussao

Quantificar o crescimento das perturbagoes da matéria
é crucial para entender a formacao das estruturas no
universo expandindo. Neste trabalho conferimos 4 mo-
delos cosmolédgicos com respeito a dinamica de tais per-
turbagoes. No modelo de Einstein-de Sitter, um uni-
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verso de matéria sem pressao, as perturbagoes cres-
cem linearmente com o fator de escala. No modelo
padrao atual, o modelo ACDM, a presenca da cons-
tante cosmoldgica enfraquece o crescimento em relagao
ao modelo de Einstein-de Sitter. Por causa dos pro-
blemas conhecidos da constante cosmoldgica, modelos
alternativos foram construidos nos quais a constante
cosmoldgica é substituida por um substrato dinamico.
Modelos alternativos do meio césmico predizem taxas
diferentes deste crescimento. Como o modelo padrao
descreve, a grosso modo, bem as observagoes, se es-
pera que os resultados de modelos diferentes competi-
tivos nao desviem drasticamente dos resultados do mo-
delo ACDM. Neste trabalho estudamos dois tais mo-
delos alternativos de duas componentes. O primeiro,
o modelo viscoso, fornece uma descrigao unificada do
setor escuro. Calculamos a taxa de crescimento da
matéria barionica e esclarecemos as condigoes sob quais
esta taxa é qualitativamente similar a taxa do mo-
delo ACDM. Encontramos que com o valor padrao do
parametro atual de desaceleracao, qo = —0.55, esta
taxa é menor do que no modelo padrao. Taxas simi-
lares resultam para ¢y =~ —0.2. No segundo modelo
alternativo determinamos as flutuagoes da matéria es-
cura que é acoplada a um termo cosmolégico que decai
linearmente com a fungao de Hubble. A diferenca prin-
cipal em comparagao ao modelo ACDM é um valor mais
alto do parametro atual §2(,,,)o da densidade de matéria.
A mesma taxa de crescimento como no modelo padrao
com ()0 ~ 0.3 exige um valor €2(,,,)0 =~ 0.48 neste mo-
delo alternativo. A tarefa que fica é confrontar as taxas
de modelos diferentes encontradas aqui com dados ob-
servacionais. Isso serd um objetivo para investigagoes
futuras.
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